Ministério da Ciéncia e Tecnologia
Observatorio Nacional

Estrelas Centrais de Nebulosas Planetarias
Deficientes em Hidrogénio.

Wagner Luiz Ferreira Marcolino

Tese de doutorado
Orientador: Dr. Francisco Xavier de Arauijo

Apresentada como requisito para a obtencao do grau de doutor em astronomia.
Rio de Janeiro, 23 de maio de 2006






Agradecimentos

Estrelas sao objetos fascinantes. Durante suas vidas, uma enorme gama de fenémenos
ocorre tanto nos seus interiores como em suas atmosferas, requerendo a aplicagao de quase
todas as areas da fisica para uma interpretacao apropriada. Fico feliz depois de varios
anos, com a dedicacao que me foi possivel, de ter ajudado de alguma forma a responder
algumas perguntas referentes a elas, que ja inspiraram tantas pessoas, que presenciaram
tantos acontecimentos, que viram civilizagoes inteiras aparecerem, sumirem e aparecerem
renovadas, com seus lideres e lendas, e que ainda continuam a brilhar no nosso céu, clamando
0 Nnosso espirito a ideais mais nobres, dada tamanha grandeza, beleza, longevidade e mistérios

que elas encerram.

Confesso que dado o continuo caos da vida moderna, visando sempre as mais diversas
superficialidades, algumas vezes me vi desanimado e me perguntando se o que fazia valia
a pena. Hoje concluo que sim, sem duvida, porque todo o caminho que fiz até comecar
a entender um pouco de estrelas, me fez compreender melhor meu lugar no Universo, e
principalmente, a nunca estar vazio. Grande parte das melhores inspiragoes que tive veio de
livros (c.f.), da musica (sempre parte da minha vida) e da conversa com amigos apaixonados
por ciéncia. Gostaria de deixar minha gratidao a cada pessoa abaixo, que de uma forma ou

de outra, sutil ou profundamente, colaborou para que esta tese se realizasse.

Corro o risco de esquecer de alguém por nao estar perto ultimamente, mas ai vai : Mae,
Pai, Ricardo, Paulo Eduardo, vo Paulo, v6 Zenaide, Monica, Flavia, Tio Folly, Tia Regina,
Ligia, Vania, V6 Lourdes, Erida, Antonio, Pedro, Chiquinho, Sérgio, Aline, Tia Dirce, Tio
Kléber; a Leticia e aos novos amigos, Marianna, Marcelo, Carol, Guilherme e Catarina;
Fernando (vamos tomar uma cerveja hoje?), Maria Jodao, Maria Borba, Helena, Renata,
Kodama, Licinio, Magno, Diana, Sérgio; Bruno, Waila, Silva, Dudu, Vinicius, Eduardo, Bia,
Ricardo, B.A., Tatiana, Leda; Flavio Zig, Ruy Zig e Fabiane Zig (equipe), Rui Portuga,
Babinski, Junior, Ovande, Karina, Ana Paula, Randy, Chile, Velvet, Carla, Moirnja; ao
Hillier (meu orientador em Pittsburgh), Joe, Lauren, Cameron, Ramin, Ummi, Michelle,
Sam, Jeremy, Niraj; Flammarion; Eddie, Matt, Cameron, Jeff, Stone e Mike; Ao Chico
(meu orientador), Simone, lara, Vera, Angela, Dora, Claudio, Antares, Daniela, Ramiro,
Fernando Roig, Vladimir, Martelli, Mércio, Aloizio; Thais, Paulo Afranio, Dario, Marcelo,

Luciana Rios, Flavia, Cecilia, Eugénio; René, Carol, Alvaro, Patricio, German, Giovanni,



Fernanda Nieva e Renato. Aos amigos do Parque Santana, Léo, Glaucia e familia. Aos
amigos de Petrépolis, Mateus, Guilherme, Léo Pimenta e da UCP. E como eu sempre disse,

ou voce agradece ao acaso ou a Deus por tudo, eu prefiro este ultimo.



Resumo

A origem das estrelas centrais de nebulosas planetarias deficientes em hidrogénio e sua evolucdo até a
fase das anas-brancas apresenta vérias questoes em aberto. Motivados por este fato, estudamos nesta tese
o espectro desses objetos de duas formas distintas. Primeiro, analisamos qualitativamente uma amostra
homogénea de 24 estrelas centrais. Fizemos a identificacao de linhas, medi¢oes de larguras equivalentes e
utilizamos um critério quantitativo para classificar cada estrela [WR]. Estudamos pela primeira vez em mais
detalhes o espectro das [WELS], o que permitiu dividi-las em dois grupos segundo o C IV. Encontramos ainda
que duas estrelas consideradas desta classe sdo na verdade estrelas [WR] do tipo inicial. Depois, realizamos
uma comparagao simples entre estrelas [WR] e [WELS].

Na segunda parte de nosso trabalho, apresentamos modelos de atmosferas em expansao para 4 estrelas
centrais do tipo [WR] : BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905. Com o uso do cédigo CMFGEN,
levando em conta os efeitos de “line-blanketing” e “clumping”, reproduzimos pela primeira vez o continuo
e as linhas espectrais desses objetos desde o ultravioleta distante até o ético, o que permitiu a obtencao
de seus raios, temperaturas, perdas de massa, velocidades terminais e abundancias quimicas (R, Tk, M,
Voo € ;). Os resultados obtidos foram comparados com trabalhos anteriores e discutidos no contexto da
sequéncia evolutiva “[WCL] — [WCE] — [WO] — [WELS] — PG 1159 — anas-brancas” através do diagrama
HR e do diagrama Log Rpx Log T.. Encontramos uma tendéncia de um aumento do raio transformado
(Rr) de ~ 0.1 — 0.2 dex sem o uso de “clumping” e de ~ 0.5 dex com este efeito. A estrela NGC 5315
nunca tinha sido analisada anteriormente e agora constitui a unica estrela estudada de sua propria classe
([WC4]) : sua temperatura é consideravelmente menor que a das demais estrelas [WR] do tipo inicial e
sua posi¢do nos diagramas HR e Log Rrx Log T, é bastante deslocada. Analisamos o espectro FUSE de
cada objeto pela primeira vez. Detectamos a presencga de fésforo através das transicoes P 'V A1118, A\1128
(2p%3p 2P° — 2p®3s 29) nas estrelas BD+303639, NGC 40 e NGC 5315. Discutimos o problema da razao
Bc/Bre nas estrelas [WR] do tipo inicial, mostrando a dificuldade em se determinar Sp. e B¢ a partir do
He II A5412 e do C IV A\5470. Analisamos ainda a abundéncia de ferro, silicio e fésforo tendo em vista
a nucleossintese na fase AGB. Nossos resultados para as estrelas BD+303639 e NGC 5315 confirmam a
previsao que o ferro se torna deficiente devido a captura de néutrons. Com relagao ao silicio, encontramos
que uma abundancia solar reproduz satisfatoriamente as linhas do Si IV nas estrelas BD+303639 e NGC 40,
em acordo com os modelos evolutivos. No caso do fésforo, o resultado para a NGC 5315 concorda com a

previsao de que este elemento se enriquece com relagao ao valor solar.






Abstract

The origin of hydrogen deficient central stars of planetary nebulae and their evolution to the white dwarf
stage presents several open questions. Motivated by this fact, we study in this dissertation the spectra of
these objects by two different ways. First, we present a qualitative analysis of a homogeneous sample of 24
central stars. We identified several spectral lines, measured their equivalent widths and used a quantitative
criteria to classify each [WR] star. We studied the [WELS] spectra in details for the first time, what allowed
to divide them in two different groups regarding the C IV lines. We found that two objects are actually
early-type [WR] stars. Finally, we performed a comparison between [WR] and [WELS] stars.

In the second part of our work, we present expanding atmosphere models of 4 [WR] stars : BD+303639,
NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905. With the use of CMFGEN, that takes into account metal line-blanketing
and clumping, we reproduced for the first time the spectra of these objects from the far-UV to the optical. By
consequence, we obtained their radii, temperatures, mass-losses, terminal velocities and chemical abundances
(R, Tk, M , Uoo € ;). Our results are compared with previous works on the literature and discussed in the
light of the evolutionary sequence “[WCL] — [WCE] — [WO] — [WELS] — PG 1159 — white dwarfs”
through the HR and Log Rrx Log T, diagrams. We found a tendency of an increase in the transformed
radius (Rr) of ~ 0.1 — 0.2 dex without the use of clumping and of ~ 0.5 dex with this effect. NGC 5315 was
studied for the first time and it constitutes now the only object analyzed from its own class: its temperature
is significantly lower than the other early-type [WR] stars and its position on the HR and Log Rrx Log Tk
diagrams is odd. We analyzed the FUSE spectra of all stars in our sample for the first time. We found the
presence of phosphorus in the atmospheres of BD+4303639, NGC 40 and NGC 5315 through the transitions P
V A1118, A1128 (2p83p 2P°—2p°®3s 25). We discuss the 3¢ /Bx. problem in early-type[WR] stars by showing
the difficulty in get Bg. and B¢ from the He IT A5412 and C IV A5470 lines. In order to test nucleosynthesis
calculations during the AGB phase, we analyzed the abundances of iron, silicon and phosphorus in each
object. Our results for BD+303639 and NGC 5315 support the expectation that iron gets depleted by
neutron capture. Regarding silicon, we found that a solar abundance can satisfactorily reproduce the Si IV
lines in the spectra of BD+303639 and NGC 40, in agreement with theoretical predictions. In the case of
phosphorus, the result for NGC 5315 tend to support the prediction that this element evolves to an oversolar

abundance.
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Os intimeros picos de ressondncia sdo suavizados por uma gaussiana (linha mais escura).

Figura extraida de Hillier & Miller (1998)
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Capitulo 1
Introducao

‘‘hey ho ! 1let’s go...”’
Blitzkrieg Bop.

Estrelas téem seu destino decidido principalmente por suas massas. Enquanto estrelas de
alta massa (2 10M) acabam suas vidas rapidamente (em alguns milhoes de anos) termi-
nando em supernovas e deixando muitas vezes estrelas de néutrons ou buracos negros como
remanescentes, estrelas com massa entre ~ 0.8My e ~ 10M geralmente duram bilhoes de
anos e no final de suas vidas se tornam gigantes vermelhas, nebulosas planetarias e, final-
mente, anas-brancas. E das estrelas centrais das nebulosas planetarias (ECNP) que esta
tese se ocupa. Mais especificamente, das estrelas centrais que apresentam deficiéncia em
hidrogénio (H).

Para se entender melhor a problematica envolvida a respeito desses objetos, revisaremos
neste capitulo as principais etapas da evolucao estelar padrao, ou seja, da evolucao de estrelas
que dao origem as ECNP ditas normais, que constituem a maioria e possuem uma abundancia
quimica proxima a solar. Em seguida, discutiremos as teorias existentes para a origem das
ECNP deficientes em H e seus problemas em aberto.

O restante desta tese esta organizado da seguinte maneira : no capitulo 2 apresentamos as
caracteristicas basicas das diferentes classes espectrais de estrelas centrais deficientes em H.

As evidéncias encontradas na literatura da existéncia de uma sequéncia evolutiva entre elas,



assim como seus problemas em aberto sao devidamente discutidas. Depois, apresentamos
os resultados da primeira parte de nosso trabalho : a medida de larguras equivalentes,
classificacao e comparagao espectral de 24 objetos. Nesta altura, ficard claro que para atacar
alguns dos problemas encontrados na literatura de forma quantitativa, faz-se necessario a
utilizacao de modelos de atmosferas.

No capitulo 3 discutimos a fisica presente nas atmosferas das estrelas centrais deficientes
em H, fornecendo a base tedrica necessaria para a segunda parte de nosso trabalho, que é
a obtencao de parametros fisicos e abundancias quimicas de alguns desses objetos. Uma
breve revisao da teoria do transporte radiativo é feita primeiro com a teoria classica de
Sobolev. Depois, descrevemos o problema de uma maneira mais geral quando passamos
para o referencial co-modvel com o fluido e apresentamos algumas equagoes fundamentais que
devem ser resolvidas.

No capitulo 4, explicamos em detalhes o c6digo escolhido (CMFGEN - “CoMoving Frame
GENeral”) para modelarmos as ECNP deficientes em H. E dada énfase nas hipétese adotadas,
nos seus arquivos de entrada e saida, nos dados atomicos e na diversidade dos processos fisicos
considerados. E discutido também o método de solucao simultanea das equagoes de tranporte
radiativo, de equilibrio estatistico e radiativo. Explicamos ainda a inclusao e as influéncias
dos efeitos de “line-blanketing” e “clumping”, que atualmente sao tidos como indispensaveis
para um tratamento adequado de objetos desse tipo.

Posteriormente, no capitulo 5, apresentamos uma analise detalhada desde o ultravioleta
distante até o ético de 4 estrelas : BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905. A re-
producao do continuo e dos perfis de linhas forneceram o raio (R,), a temperatura (7%), a
perda de massa (M) e a velocidade terminal (vs) para cada objeto. Analisamos também
a abundancia quimica dos elementos predominantes em suas atmosferas (He, C e O), as-
sim como a abundancia de outros elementos importantes no contexto da evolucao estelar.
No capitulo seguinte, discutimos os resultados obtidos tendo em vista o cendrio evolutivo
encontrado na literatura.

Por dltimo, discutimos as conclusoes principais obtidas com o nosso trabalho e apresen-

tamos algumas perspectivas para estudos na area.



3
1.1 Evolucao de estrelas de massa baixa e intermediaria

Sabemos que estrelas com massa entre ~ 0.8M; e ~ 10M,, passam a maior parte de suas
vidas na Sequéncia Principal (SP) do diagrama HR. Com temperaturas centrais (7.) da
ordem de 107 K, hidrogénio (H) é convertido em hélio (He) através dos ciclos nucleares préton-
préton e/ou CNO. Durante esta conversao, a massa do nicleo ! é praticamente constante e
sua densidade aumenta 2, o que implica na existéncia de uma contracao (Hansen & Kawaler
1994). O resultado imediato de uma situacdo como esta é a liberacdo de energia potencial
gravitacional e entao um aumento da luminosidade central que antes era somente a nuclear.
Consequentemente, uma vez que a luminosidade se relaciona diretamente com o gradiente
de temperatura, tem-se um envelope em expansao enquanto o nicleo se contrai. Isto pode

ser visto pela aceleracao a em uma casca em um ponto r, que pode ser escrita como :

onde G é a constante gravitacional e M (r) a massa dentro do raio r, lembrando que a
pressao p o< T em um gas ideal. Nas camadas mais externas, pelo teorema do Virial, devemos
ter a energia interna do gés (x kg7T') diminuindo com a expansao, ou seja, devemos ter uma
diminuigao da temperatura superficial (7). Esta evolugao acontece enquanto H é convertido
em He e é exemplificada para uma estrela de ~ 3M na fig. 1.1.

Analisando a situagao em mais detalhes, na verdade, ao sair lentamente da Sequéncia
Principal o comportamento da trajetoéria evolutiva depende da massa. Para ~ 1My, temos
durante a fusao a taxa de producgao de energia nuclear (dada pelo ciclo préton-préton)
diminuindo com o tempo, uma vez que é dada por : €,, c X#T*, onde Xy ¢é a quantidade
de hidrogénio. Com uma luminosidade menor, o envelope externo se contrai, aquecendo
o nucleo e fazendo com que ¢,, cresca novamente. Desta forma, vemos que existem dois
processos em competicao : diminuicao da taxa devido a diminuicao de Xy e o aumento
posterior da taxa devido ao aumento de 7. O raio neste caso permanece em média constante.
Para ~ 3M,, a taxa de producao de energia nuclear ¢ dada pelo ciclo CNO : ecyo o< T,

de modo que o decréscimo em Xy nao é significativo para reverter a expansao do envelope.

lchamaremos de nicleo a regido central onde ha ou houve fusio nuclear.
2isto pode ser visto através dos pesos moleculares médios na interface do nicleo com o envelope.



sequéncia principal

Figura 1.1: Esquema evolutivo no diagrama HR : uma estrela saindo da sequéncia principal enquanto

queima H em He em seu ntcleo.

Quando o H se esgota no niticleo, nao ha imediatamente a queima de He porque a tem-
peratura necessaria ¢ de ~ 10®K. Sendo assim, nao existe mais uma luminosidade nuclear,
o que implica em um decréscimo do médulo do gradiente de temperatura na estrela e entao,
em uma contracao do envelope. Tal fato libera energia potencial gravitacional e aquece as
regioes em volta do nicleo (em uma casca) até que a temperatura chegue a ~ 107K, quando
a queima de H em He se inicia. A evolugao até a exaustao do H e a sua queima em um casca

pode ser vista na fig. 1.2 para uma massa de ~ 3M.

Novamente, um aumento no modulo do gradiente da temperatura fard com que a estrela
se expanda consideravelmente, se esfriando (7 |). Durante esse processo, sem entrarmos em
maiores detalhes, destacamos que a conveccao passa a ser o maior canal de transporte de
energia desde a interface entre H neutro e ionizado até a atmosfera e com isso, a luminosidade

h £é fator 103. Sendo o t t ti is rdpid
chega a crescer até por um fator . Sendo o transporte convectivo mais rapido que o
radiativo, a energia chega rapidamente a superficie e entao, a temperatura superficial tende

a ficar aproximadamente constante (veja a fig. 1.3).

A temperatura superficial (efetiva) nesta fase é de cerca de 4000K e o raio chega a dezenas

de raios solares. A estrela é chamada entao de uma gigante vermelha.

Uma outra consequéncia da queima de H em uma casca é aumentar a densidade do ntcleo

inerte de He. A densidade tipica de He nessa situagao é ng. ~ 16 x 10%3/m? e a de elétrons



sequéncia principal

i

Figura 1.2: Esquema evolutivo no diagrama HR : o ponto 1 indica a exaustao do H, implicando na contragao
do ntcleo; o ponto 2 indica quando uma casca ao redor do nicleo comecga a queimar H devido a temperatura

alcancada.

sequéncia principal

i

Figura 1.3: Esquema evolutivo no diagrama HR : o ponto 1 indica a exaustao do H, implicando na contragio
do nucleo; o ponto 2 indica quando uma casca ao redor do nucleo comega a queimar H devido a temperatura

alcancada; o ponto 3 indica quando a conveccao passa a atuar.

ne ~ 32 x 103 /m3. Neste ambiente, efeitos de degenerescéncia naturalmente passam a ser
importantes. Para confirmar tal fato, podemos comparar a energia térmica das particulas
com a energia de Fermi (Er). Estando o nicleo com T, ~ 2 x 107K, teremos para os elétrons

(nao-relativisticos) :



kgT. ~ 2000eV

2 3ne 2/3 h2
EF: Pr — (87r) N1046V
2m, 2me

Sabemos que se kgT << Ep o gas é completamente degenerado e se kg1l >> FEp
o gas é nao degenerado. Entretanto, para valores da energia térmica comparaveis com a
energia de Fermi, como no caso acima para os elétrons, o gas é parcialmente degenerado,
com varios niveis de energia menores que Ep acessiveis mas também com varios niveis
ocupados. Fazendo o mesmo célculo para os niicleos de He, podemos verificar que eles nao
estao degenerados, pois sua massa é bem maior que a do elétron. A importancia do gas
estar degenerado ou nao vem da fraca dependéncia da pressao com a temperatura, o que nao
acontece em um gas ideal.

Com relagao aos nicleos de He, a sua densidade aumenta até permitir a formagao de uma
rede aproximadamente cristalina, cujas propriedades diferem significativamente das de um
gds ordindrio. Quando a temperatura atinge cerca de ~ 108K, a reacao nuclear 3« se inicia.
Como €3, oc T4 a quantidade de energia liberada é extremamente sensivel a variacoes de
temperatura. Como o nicleo nao pode se expandir (praticamente sélido) e os elétrons nesta
altura estao completamente degenerados, nao podendo receber energia, temos um aumento
de temperatura (dos nicleos) e portanto, um aumento de €3, e assim por diante, ou seja,
temos uma instabilidade que leva a uma explosdo em um curto intervalo de tempo (cerca
de horas). Apés este evento (chamado de “flash de hélio”) o nicleo se expande, os elétrons
deixam de ser degenerados e o ciclo 3a termina. Novamente, com a luminosidade diminuida,
o envelope colapsa até que a temperatura central alcance ~ 103K, quando a queima comeca
novamente, sé que desta vez, sem degenerescéncia .

E interessante notar que o ambiente onde ocorre as reacdes nucleares em uma estrela
naturalmente determina se existe estabilidade ou instabilidade. Se existe degenerescéncia,
como no caso acima, ou em cascas geométricamente finas onde a forca da gravidade é pra-
ticamente constante, como quando se queima He, a ocorréncia da instabilidade é inevitavel
(Yoon et al. 2004).

3Em modelos evolutivos recentes, o flash de He somente acontece para estrelas de até 2M, (veja fig. 2
em Herwig 2005).
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Figura 1.4: Evolugio no diagrama HR para uma estrela de 3Mg, (Blocker 2001). AGB = ramo assintdtico

das gigantes. PPN = proto-nebulosa planetaria. PN = nebulosa planetaria. WD = anas-brancas.

Apés a conversao do He em carbono (C) e oxigénio (O), o nucleo fica inerte, pois a
temperatura para a queima de C é da ordem de ~ 10°K. Novamente acontece um colapso
até que ao redor do nticleo, tenha-se uma temperatura apropriada para a queima de He. Mais
uma vez, essa luminosidade adicional implica em uma expansao do envelope. Eventualmente
neste estagio, a convecgao passa a agir, levando a estrela a expandir consideravelmente.

A trajetéria com os fatos descritos desde a sequéncia principal termina na seta indicada

na fig. 1.4, onde comega o ramo assintético das gigantes (AGB), que descreveremos em

seguida.

1.2 O ramo assintético das gigantes (AGB)

Durante a fase AGB ocorrem varios processos fisicos diferentes que sao fundamentais no
estudo das nebulosas planetarias e de suas estrelas centrais. Devido a esta importancia,

discutiremos alguns deles em maiores detalhes nesta secao.



A fase AGB é definida quando a estrela tem um nticleo degenerado * de C e O (inertes)
envolvido por uma casca onde ha a queima de He e um envelope de H praticamente todo
convectivo (veja fig. 1.5). E bastante util dividi-la em duas : “carly”’-AGB e TP-AGB.

Na fase “early”-AGB, ou inicial, onde praticamente a tinica fonte de energia da estrela é
a queima de He, a luminosidade e a temperatura sao fun¢oes monotonicas do tempo. Para
a composicao Y = 0.25 e Z = 0.001 ®, por exemplo, temos a seguinte expressao analitica

construida a partir do modelo cldssico de Iben & Renzini (1983) :
logL(t) ~ 2.23 + 2.68log(M;/2) + 107 "% (M, /2)*°t.

O tempo total é tx_aqp ~ 107(2/M;)*5* anos, onde M; (a massa inicial) nessas expressoes
deve ser considerada como sendo 2 se for menor que 2M.

A fase TP-AGB (“thermally pulsing” AGB) tem como caracteristica basica a existéncia
de pulsos térmicos. Schwarzschild & Harm (1965) foram os primeiros a perceber que coin-
cidentemente quando uma casca de H comega a apresentar fusao nuclear, a casca de He
também em fusao comeca a apresentar uma instabilidade térmica podendo levar a estrela a
pulsar. Tal achado tedrico hoje em dia nao s6 é comprovado pelas observacoes , mas também
foi bastante aperfeicoado e, como veremos adiante, tem um papel fundamental na tentativa
de explicar a origem das ECNP deficientes em hidrogénio.

A idéia basica de um pulso é a expansao do envelope devido ao aumento da temperatura
e pressao, porque a queima de He acontece em um ambiente onde os elétrons nao estao
degenerados. A expansao acontece até que a queima de H seja suspensa e a luminosidade
da casca de He (Lpy.) se torne menor que a superficial (L). Depois, o envelope volta a
se contrair, aquecendo e fazendo com que a casca de H volte a ser ativa. Neste estagio,
Ly >> Ly, e a estrela passa por um periodo calmo até que uma certa fracao de H seja
consumida, provocando um outro pulso.

Durante os pulsos térmicos, que podem ser distinguidos no diagrama HR na fig. 1.4 por
zigue-zagues antes da estrela entrar na fase de proto-nebulosa planetaria, temos diferentes
processos importantes acontecendo : nucleossintese, mistura de elementos sintetizados e

intensa perda de massa (taxas entre 107" M /ano - 107° M, /ano).

4somente os elétrons sao degenerados
Sfracdes em 1 gr de material estelar



C/O inerte
envelope
convectivo

cascade H
casca de He

Figura 1.5: Estrutura de uma AGB. Na fase inicial, somente a casca de He estd ativa. J& na fase dos

pulsos térmicos, a casca de H também apresenta fusao nuclear.

Na casca de He, temos a reagao 3« resultando em 2C' e também a reagao 2C(a,)'0.
Se nicleos de 2C' entram em contato com prétons na parte mais externa da casca de He,

podemos ter as seguintes reacoes :

PC(p,y) PN (BT, 1),
BC(p, )N, (em menor escala)
BC(a,n)10.

A maneira como se d4 o contato com prétons para se produzir *C ainda é discutida e
uma descricao quantitativa que nao involva parametros livres ainda permanece em aberta

(Lugaro et al. 2003). Podemos ter ainda :
HN(a,7) B F(87,v)*0(a, 7)* Ne,
2ZNe(a,n)®Mg.
Temos entdo a producio de 2C, B3C, N, 60, 2Ne, 2> Mg e duas fontes de néutrons.

Com isso pode acontecer a producao de elementos agora nao mais somente por fusao termo-

nuclear, mas também por captura de néutrons®. Nesse caso, o fluxo tipico produz isétopos

6yeremos no capitulo 6 que o resultado da captura de néutrons pode ser visto nas atmosferas das estrelas

centrais deficientes em H
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que decaem mais rapidamente do que capturam néutrons (processo s). Vale destacar que
Gallino et al. (1998) mostraram que a fonte de néutrons > Ne se mostrou menos importante
do que se pensava anteriormente, sendo a de C(a, n)®O a fundamental.

Do ponto de vista observacional, essa nucleossintese s6 serd interessante se, de alguma
forma, tivermos um mecanismo para levar os elementos sintetizados até a superficie. De fato,
isto foi mostrado possivel e se segue naturalmente das solugoes das equagoes de estrutura
interna, quando a base do envelope convectivo penetra a parte mais externa da regiao de
queima de He (terceira dragagem), o que é possivel quando hé a suspensdo da queima na
casca de H devido a um pulso térmico (Blocker 2001).

Naturalmente, a maneira como a convecgao é tratada influi diretamente na eficiéncia do
processo modelado. Por exemplo, geralmente um elemento convectivo transporta energia até
certo raio bem determinado (borda cldssica de Schwarzschild). Todavia, simulagoes hidro-
dindmicas mostram que elementos convectivos devem cruzar essas bordas (“overshooting”)
com uma velocidade decrescendo exponencialmente com a distancia percorrida (Freytag et
al. 1996; Herwig 2000). Este mecanismo em particular, quando aplicado a todas as partes
convectivas da estrela (também na casca de He, por exemplo), tem se mostrado importante
para explicar as abundancias observadas nas ECNP deficientes em hidrogénio e pode ajudar
a resolver o chamado mistério das estrelas carbonadas, que é a presenca de estrelas com

C/O > 1 (na superficie) de baixa luminosidade na Grande Nuvem de Magalhaes.

1.3 A formacao das nebulosas planetarias

Além dos processos descritos anteriormente, temos ainda na fase AGB uma perda de massa
consideravel da estrela para o meio interestelar. A primeira evidéncia de que uma gigante
vermelha perde massa é devida ao trabalho de Deutsch (1956). Pelo estudo do sistema binario
aHer (uma estrela M5 e uma G5), Deutsch foi capaz de deduzir através da contaminagao
encontrada no espectro da companheira, que o envelope da gigante vermelha se encontrava
a “distancias consideraveis” e que seria perdido para o meio interestelar.

Atualmente varias evidéncias observacionais mostram que estrelas gigantes e supergigan-
tes vermelhas perdem massa a uma taxa de ~ (1077 — 1075) M, /ano. O mecanismo fisico

mais aceito para esta perda de massa é a pressao de radiagao nos graos que se condensam
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nas partes mais externas da estrela 7 , onde a temperatura é ~ 1500K. A maneira como
esses graos se formam, assim como a sua distribuicao em tamanhos e tipos, ainda constitui
tema de pesquisa. Detalhes de como se resolve a hidrodinamica do problema podem ser
encontrados em Lamers & Cassinelli (1999) e os resultados apresentam um acordo razodvel

com as observacoes.

A idéia de que nebulosas planetarias sao ejetadas por estrelas do AGB foi sugerida pela
primeira vez por Shklovski (1956). A medida que uma estrela percorre o AGB, a sua perda
de massa, que em boa aproximacao é proporcional a luminosidade (ver Reimers 1975, por
exemplo), cresce com o tempo. Todavia, se inferirmos a partir dos dados das nebulosas
planetarias a perda de massa minima para que o processo ocorra na fase AGB, veremos
que ela é bem superior aos limites tedricos e as observacgoes em geral. Faz-se necessério
portanto um processo mais violento do que a perda de massa continua cujo valor maximo é
~ 1075Mg /ano. A esse processo intenso foi dado o nome de supervento, para distingui-lo do
vento normal durante a fase AGB padrao. Como a perda de massa nessa fase de supervento
chega a valores de até ~ 1073My /ano, a estrela pode ficar completamente obscurecida na

parte 6tica do espectro e aparecer como uma fonte intensa no infravermelho 8.

Por outro lado modelos evolutivos mostram que, nao importando o processo fisico, uma
estrela termina a fase AGB assim que o seu envelope se reduz a uma massa critica de
~ 1072M,,, alcancando posteriormente temperaturas cada vez mais elevadas e mantendo a

luminosidade aproximadamente constante (fase PPN e PN na fig. 1.4).

Tendo o envelope sido ejetado pelo supervento, cuja natureza ainda se encontra em dis-
cussao, o aparecimento do que chamamos de nebulosa planetaria sé foi explicado de maneira
satisfatéria com o trabalho de Kwok et al. (1978). A idéia de que na fase AGB uma grande
quantidade de massa é perdida a baixas velocidades e evidéncias que ECNP possuem um
vento estelar com velocidades 2 — 3 ordens de magnitude superior, levaram aqueles autores
a propor a teoria dos ventos interagentes. Neste cendrio, o vento rapido da estrela central
se choca com o vento lento da fase AGB, produzindo uma regiao densa que, quando ioni-
zada, apresenta caracteristicas de uma nebulosa planetaria. Um esquema qualitativo pode

ser visto na fig. 1.6. A regiao de interacao parte da “bolha quente”, que é o lugar onde o gas

"~ 1 — 3R, para estrelas com temperatura efetiva entre ~ 2200 — 3000K
8estrelas OH/IR, por exemplo, sdo candidatas naturais a esse estdgio evolutivo
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se encontra a altas temperaturas, e vai até a regiao onde se encontra o vento nao perturbado
da fase AGB. Nas regioes intermediarias, temos uma casca onde o H é ionizado seguida da

casca onde o H é neutro, que é o que chamamos classicamente de nebulosa planetaria.

Com o passar dos anos, uma fisica mais completa foi gradualmente sendo introduzida,

porém a idéia bésica continua sendo a mesma (veja por exemplo, Marigo et al. 2001).

Do ponto de vista observacional, varias comprovagoes foram feitas sobre esta teoria. E
comum por exemplo, identificar a presenca de halos externos a nebulosa, que sao remanes-
centes do vento lento (alguns objetos sao NGC 6826, NGC 6891 e IC 3568). Outro aspecto
interessante é que se as nebulosas planetarias sao apenas o resultado do vento rapido coli-
dindo e varrendo o vento lento, estas ainda devem apresentar poeira em suas partes mais
externas assim como as estrelas AGB. De fato, com o lancamento dos satélites TRAS em
1983 e ISO em 1995, a emissao da poeira foi comprovada em praticamente todas as nebulo-
sas planetarias. Além disso, foram encontradas também linhas de moléculas (CO e HCN, por
exemplo) que também estdo presentes na fase anterior, fortalecendo ainda mais a conexao

evolutiva.

Outra predicao comprovada recentemente foi a presenca da “bolha quente” devido ao
choque nas partes mais préximas a estrela central. As temperaturas envolvidas (~ 10°K)
deviam ser uma fonte consideravel de raios-X. O satélite ROSAT (Roentgen Satellite) foi o
primeiro a investigar e detectar tal bolha, mas devido a sua baixa resolucao angular, muitas
vezes nao era possivel determinar se os mesmos vinham da estrela central ou das partes
mais internas da nebulosa. Somente com o telescopio Chandra, lancado em 1999, tal duvida
foi esclarecida com o trabalho de Kastner et al. (2000) com a nebulosa BD+303639, que

também é objeto de estudo da presente tese.

Desta forma, acredita-se portanto que a formacao das nebulosas planetarias se da pela
interacao de ventos em fases distintas da vida de uma estrela (da fase AGB e da fase pds-
AGB) e nao pela ejegao sibita de uma grande quantidade de matéria como antes se pensava.
E importante ter em mente que o que geralmente observamos na parte 6tica do espectro
constitui apenas fracoes de 1M e que, nos halos mais externos por exemplo, podemos ter
até ~ 8Mo.

Uma vez formada, o destino de uma nebulosa planetaria é se dispersar pelo meio inte-

restelar carregando momento, energia e elementos sintetizados que conseguiram alcancar a
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vento rapido H" vento lento AGB

“bolha quente” H°

Figura 1.6: Origem das nebulosas planetarias : interacio do vento répido da estrela central com o vento
lento da fase AGB.

superficie em fases anteriores. A estrela central por sua vez, apds o término da fusao nuclear,
eventualmente comeca a esfriar e diminuir sua luminosidade, a medida que sua matéria vai
se tornando cada vez mais degenerada. Nesta fase final ela é chamada de uma ana-branca.
Uma grande variedade de fenomenos importantes para a teoria de evolucao estelar ocorre
neste estagio. Todavia, isto se encontra além dos objetivos principais desta tese.

A evolucao estelar descrita até aqui deixa de fora varios detalhes e casos mais complicados
(evolug@o em sistemas bindrios, evolugao e nucleossintese com rotacao , estrelas super-AGB,

etc.), mas compreende as idéias basicas essenciais que precisamos para prosseguir.
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1.4 Abundancias quimicas das estrelas centrais de

nebulosas planetarias

Desta secao em diante, consideraremos por apresentada a origem das ECNP ricas em H e
nos concentraremos nas ECNP que sao deficientes em H.

A maioria das estrelas centrais de nebulosas planetarias observadas apresentam abundancias
quimicas préximas & solar?, onde o H é o elemento predominante. Este fato aparece natu-
ralmente na teoria de evolucao estelar “padrao” que foi explicada anteriormente. Todavia,
cerca de 10 — 20% das estrelas centrais apresentam atmosferas com muito pouco ou
nenhum H, sendo ricas principalmente em He e C, com um pouco de O e eventualmente N

(veremos as fragoes de massa correspondentes mais adiante).

1.4.1 A origem das estrelas centrais deficientes em hidrogénio

Estrelas centrais de nebulosas planetarias que sao deficientes em hidrogénio constituem o
principal tema desta tese. Podemos seguramente dizer que a origem desses objetos, como
veremos a seguir, e a sua evolugao tanto espectral como no diagrama HR constitui ainda um
problema em aberto e portanto, um terreno fértil em astrofisica estelar. E inesperado o fato
delas existirem porque conforme foi dito anteriormente, depois da fase AGB, uma estrela
central devia apresentar uma abundancia parecida com a do Sol, onde o H é o elemento mais

abundante. Algumas das perguntas diretas que se seguem, porém dificeis de responder sao :

e QQual o mecanismo fisico que elimina o H de suas atmosferas ?
e Qual a trajetéria evolutiva que uma estrela desse tipo percorre no diagrama HR 7

e Listrelas de massa baixa e intermedidria se tornarao estrelas centrais de nebulosas

planetarias deficientes ou ricas em H ?

Uma das primeiras tentativas para explicar a origem das ECNP deficientes em H foi
apresentada por Iben et al. (1983). Neste modelo, a estrela que ja se encontra na fase de

resfriamento das anas-brancas sofre um “flash” de He tardio (VLTP - “very late thermal

9[H/He/Z] ~ [70/28/2] (% por massa), onde em Z se encontram as contribui¢des dos demais elementos.
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Figura 1.7: Uma origem proposta para as ECNP deficientes em H. A estrela central na fase de resfriamento
(descida indicada pela seta) das ands brancas sofre um pulso térmico tardio (VLTP). O H é consumido e a
estrela se torna uma gigante vermelha pela segunda vez (subida indicada pela seta), retornando para préximo
do final da fase AGB. A estrela central que surge posteriormente é completamente desprovida de H (figura
extraida de Herwig et al. 1999).

pulse”) cujo efeito direto é queimar o H restante. Como consequéncia, a estrela adquire
novamente dimensoes de uma gigante vermelha e retorna para proximo do ramo AGB no
diagrama HR. Depois, a estrela central prossegue sua evolucao de maneira andloga as estrelas
normais, s6 que desta vez, deficiente em H. Uma trajetoria evolutiva obtida de um modelo
tedrico relativamente recente (Herwig et al. 1999) é mostrada no diagrama HR na fig. 1.7.
Ja na fig. 1.8, temos uma ilustracao do mesmo fenomeno. Tal cenario baseado em calculos
teoricos tem contrapartida observacional, constituindo junto com as supernovas um dos casos

mais rapidos conhecidos de evolucao estelar.

Existem somente trés objetos que foram observados retornando a fase de gigante vermelha
: FG Sagittae, V605 Aquilae e V4334 Sgr (Asplund 2005). A estrela V4334 Sgr em particular,
descoberta em 1996, apresenta uma das poucas chances de se observar uma evolugao estelar
em tempo real (Hajduk et al. 2005).

E interessante ressaltar que com relagao a abundancia quimica das estrelas centrais, o
modelo VLTP, apesar de produzir deficiéncia em H, previa inicialmente a fragao de massa do

oxigénio muito baixa (So = 1%) se comparada as fragoes deduzidas por modelos de atmosfe-
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Giant star Planetary nebula Born-again giant star Old planetary nebula

Stellar wind h New planetary nebula

Figura 1.8: Tlustracao extraida de Asplund (2005). Uma ana-branca convencional poderia sofrer um pulso
térmico tardio e voltar a ter proporgoes de uma gigante vermelha. Posteriormente, uma estrela central

deficiente em H apareceria.

ras (veja por exemplo Koesterke 2001). Este desacordo, segundo Herwig et al. (1999), pode
ser resolvido pela inclusdo de “overshooting” (ver secao 1.2). Se este efeito for incluido no
tratamento da conveccao quando a estrela se encontra na fase AGB, a evolucao subsequente
apds o VLTP apresenta uma estrela com [Go = 22%. Embora este nao seja o valor deduzido
para todos os objetos, nos mostra pelo menos que um tratamento diferente da conveccao,
o que, diga-se de passagem, ainda constitui um grande problema em astrofisica, pode nos
trazer resultados mais proximos do esperado.

Apesar do VLTP ter sido comprovado, existem sugestoes e criticas na literatura que outros
mecanismos também podem dar origem a deficiéncia de H nas estrelas centrais. Dois outros
pulsos térmicos em duas fases distintas foram explorados : AFTP e LTP. O primeiro (AFTP),
acontece quando a estrela estd no final da fase AGB. O segundo (LTP), acontece quando
a estrela esta na fase pés-AGB, porém antes da fase de resfriamento das anas-brancas. De
fato, ambos dao origem a objetos deficientes, mas nao desprovidos de H (Blécker 2001).

O argumento mais forte contra o cenario VLTP e que favorece o AFTP é a quimica dupla
dos graos encontrados ao redor das nebulosas planetarias de certas estrelas centrais. Waters
et al. (1998) identificaram emissoes de PAHs (“hidrocarbonetos policiclicos aromdticos”)
e de silicatos, isto é, de graos ricos em carbono e oxigénio, respectivamente, ao redor das
estrelas BD+4303639 e Hen 2-113. A fig. 1.9 mostra o caso da estrela BD+303639. Outros
objetos também mostram esse fenomeno (por exemplo : NGC 5315 e CPD-568032). Durante
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o ramo AGB, a estrela possui geralmente a sua atmosfera com C/O < 1. Com a perda de
massa, o material ejetado possui pouco carbono (que ainda é usado para formar moléculas
de CO) e o oxigénio em excesso forma graos de silicatos. Com a terceira dragagem (veja
segao 1.2), a razao C/O se torna maior que a unidade e como consequéncia, os graos a serem
formados sao ricos em carbono. Este fato segundo o trabalho de Waters et al. deve acontecer
em pouco tempo, em ~ 1000 anos. Por isso, o AFTP seria o cenéario mais indicado para pelo
menos esta fracao de estrelas centrais deficientes em H, uma vez que ele acontece no final do
ramo AGB.

Por outro lado, segundo modelos teéricos, o AFTP e o LTP nao eliminam completamente
o H. Na verdade, a presenca de H nas estrelas centrais deficientes em H ainda é bastante
debatida (veja De Marco & Barlow 2001). Se for comprovado que objetos que apresentam a
quimica dupla apresentam estrelas centrais sem H, necessitaremos de um outro cenario ou de
uma melhoria na fisica dos modelos ja existentes. Em suma, iremos precisar de um modelo

tedrico que seja capaz de eliminar todo o H ao sair da fase AGB, o que nao acontece com o
AFTP.

Devido aos problemas expostos, um outro ponto de vista bem diferente tem sido discu-
tido. De Marco & Soker (2002) sugerem que a binaridade é responséavel pela origem das
ECNP deficientes em H e da quimica dupla observada. Uma companheira de uma estrela
AGB poderia ser destruida (ou ndo, mas em um ntmero menor de casos) e induzir nao sé
a deficiéncia em H, mas também a passagem para a fase de nebulosas planetarias com uma
quimica dupla. O fato das nebulosas das estrelas centrais deficientes em H nao apresen-
tarem em geral uma morfologia esférica, segundo esses autores, também apdia a idéia de
binarias. A nossa opinidao quanto a este cenario é que, apesar de interessante, ele ainda é
bastante especulativo, carecendo de comprovacoes observacionais e de embasamento tedrico

apropriado.

E indiscutivel que a nossa compreensao sobre a origem das ECNP deficientes em H
progrediu bastante nos ultimos anos. Todavia, a situacao atual parece explicar alguns objetos
pelo VLTP e necessitar do AFTP e do LTP em outras situagdes (quando existe quimica dupla
e/ou a presenca de H). Este fato e a hipétese da evolugdo em binérias, nos leva a concluir

que este problema ainda possui varios detalhes em aberto, merecendo futuras investigacoes.
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Figura 1.9: Figura extraida de Waters et al. (1998). Espectro ISO (“Infrared Space Observatory”) da
estrela BD+303639 e modelo tedrico considerando somente graos ricos em carbono (linha tracejada longa),

graos ricos em oxigénio (linha tracejada curta) e a soma das duas componentes (pontilhada-tracejada).

Além dos problemas relacionados a origem das ECNP deficientes em H discutidos até aqui,
existem também varias questoes relacionadas com a evolugao subsequente uma vez que esses
objetos sao formados. No préoximo capitulo iremos discutir em detalhes as diferentes classes
espectrais desses objetos e apresentar evidéncias encontradas na literatura da existéncia de
uma sequéncia evolutiva até a fase das anas-brancas. Em seguida, apresentaremos a primeira

parte de nosso trabalho.



Capitulo 2

Classificacao Espectral de Estrelas

Centrais Deficientes em Hidrogénio

“¢...it don’t seem fair...today just disappeared

your light’s reflected now, reflected from afar
we were but stones, your light made us stars...’’

Light Years.

No que diz respeito ao espectro das estrelas centrais de nebulosas planetarias deficientes
em H, encontramos varias classes diferentes : [WR], [WC]-PG1159 ([WELS)), PG 1159, PG
1159 hibridas e anas-brancas nao-DA. Neste capitulo iremos explicar as caracteristicas basicas
de cada uma e entao apresentar argumentos encontrados na literatura de que elas podem
estar conectadas evolutivamente. Depois, discutiremos os problemas evolutivos em aberto
e questoes importantes para serem investigadas. Em seguida, sera apresentada a primeira
parte do nosso trabalho de doutorado : a andlise do espectro 6tico de 24 estrelas centrais.
Através de medigoes de larguras equivalentes de linhas, classificamos quantitativamente cada

objeto de nossa amostra e fazemos uma comparagao entre as classes espectrais presentes.
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2.1 Classes espectrais

2.1.1 Estrelas centrais [WR]

As estrelas centrais do tipo Wolf-Rayet ([WR])! apresentam o espectro dominado por linhas
em emissao intensas e largas de fons do He, C, O e eventualmente N. Devido a este fato,
acontece muitas vezes de se pensar em uma estrela central quando se trata na verdade de
uma estrela de alta massa e vice-versa. A semelhanca espectral é exemplificada na fig. 2.1.
Apesar disso, existem algumas diferencas. Por exemplo, as estrelas WR estao confinadas
a uma altura de até ~ 250 — 300pc com relagao ao plano da Galaxia e geralmente estao
associadas a regides com emissao difusa de Ha restantes da formacao estelar. Além disso,
é observado um excesso no infravermelho por parte das nebulosas planetarias ao redor das
estrelas centrais com rela¢do as nebulosas das WR (Crowther et al. 2005).

Esta classe de estrelas centrais deficientes em H se subdivide ainda em :

e [WCL] (|[WR] do tipo tardio) : [WCS]|, [WC9], [WC10] e [WC11];
e [WCE] ([WR] do tipo inicial) : [WC4], [WC5], [WC6] e [WCT];

e [WO] ([WR] do tipo inicial) : [WO1], [WO2], [WO3] e [WO4].

Nas duas primeiras, os ions que mais apresentam linhas no espectro sao C II-IV. A classe
[WO] atualmente substitui as antigas classes [WC2-3] e apresenta O V-VI dominando o
espectro. Devido a este fato, é normal encontrarmos na literatura referéncias a classe [WCE]
mesmo quando se trata tanto de estrelas [WC4-7] como de estrelas [WO]. Pedimos ao leitor
que considere este fato ao citarmos referéncias mais antigas. E importante lembrar que essas
classes refletem essencialmente graus de ionizagao e nao diretamente a abundancia quimica.
Portanto, uma estrela [WO2| por exemplo, pode possuir mais C do que O e mesmo assim,
O V-VI pode dominar o espectro devido a alta temperatura.

Na fig. 2.2 apresentamos como um exemplo trés espectros na parte ética. As classificagoes

mostradas serao discutidas posteriormente. Somente algumas linhas sao indicadas. Vemos

10s colchetes indicam que sdo estrelas de baixa massa. Esta nomenclatura foi introduzida por Karel van
der Hucht. De agora em diante, indicaremos essas estrelas centrais de nebulosas planetdrias por [WR] e

estrelas Wolf-Rayet de alta massa por WR.
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Figura 2.1: Espectro extraido de De Marco (2002). Uma estrela Wolf-Rayet de alta massa (WR103) e a

estrela central da nebulosa planetaria He 2-99. Ambas sao da classe WC9.

na estrela BD+303639 principalmente C III e também a presenca de C II em A4267. Na
NGC 5315, temos um grau de ionizagao maior, com C IV e He II mais intensos. Ja na NGC
6905, C IV, He IT e O VI passam a dominar e o C III se encontra ausente. Nota-se também
a presenca de linhas bastante intensas e/ou estreitas em todos os espectros. Muitas delas
sao linhas nebulares bem conhecidas : Hd, Hvy, H3, [O III] A4959, A5007 e [N II] A5754 sao
alguns exemplos. Isto acontece porque na maioria dos casos é dificil observarmos somente a

luz proveniente da estrela central.

Uma maneira eficaz de se estabelecer uma classe para uma estrela central é através
de razoes de larguras equivalentes de algumas linhas especificas. Um critério quantitativo e
vélido tanto para as estrelas WR como para as [WR] foi apresentado no trabalho de Crowther
et al. (1998). Nele, em ordem de aumento do grau de ionizacao , temos as estrelas [WC11-8],
[WCT-4] e [WO4-1]. Veremos mais detalhes adiante. Anteriormente, sistemas qualitativos
podiam dar diferentes classificacoes para espectros bastante similares. Um critério ainda
mais recente foi proposto por Acker & Neiner (2003), porém sem modificagoes significativas.

Uma comparagao com o de Crowther et al. (1998) pode ser vista em sua fig. 2.

Ao contrério das WR, onde a distribuicao de estrelas se concentra nos tipos [WC5-9], as
estrelas centrais se concentram em [WO1-4], [WC4-5] e [WC8-11], ou seja, existem muito

poucas confirmadas como sendo [WC6-7]. A razao de tal fato ainda nao é bem compreendida.
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Verifica-se ainda que a classe [WN] (quando nitrogénio domina o espectro) praticamente nao
possui objetos 2, enquanto que para as estrelas WR ela é bastante comum.

Queremos salientar por iltimo que o nimero total de nebulosas planetarias na Galéxia
até 2001 era ~ 1500. Apds o levantamento AAO/UKST o nimero devera passar de 3000
(Morgan et al. 2001). As estrelas centrais [WR] constituem até a presente data ~ 75
objetos na Galédxia (veja apéndice B para uma listagem). Na Pequena e Grande Nuvem de

Magalhaes, temos ~ 8 objetos segundo a listagem de Jeffery et al. (1996).

2.1.2 Estrelas [WC]-PG1159 (ou [WELS])

As estrelas desta classe sdo chamadas de “weak emission line stars” ([WELS]). Seus espectros
apresentam linhas fracas e estreitas se comparadas as [WR] e também algumas absor¢oes.
Como Tylenda et al. (1993) salientaram, praticamente as tnicas linhas em emissao sao C
IV AA5801,12 e no complexo em A4650 (que pode ser a soma de N III + C III-IV). No
ultravioleta, podem apresentar também perfis P-Cygni. Uma anadlise qualitativa leva a crer
que esses objetos estao desligando seus ventos e que a fase ana-branca se encontra préxima.
No entanto, é muito importante ressaltar que esta classe é uma das menos estudadas.

A fig. 2.3 mostra um exemplo de um espectro Otico tipico, também de nossa amos-
tra. Algumas linhas sao formadas na estrela central e outras sdo transi¢oes nebulares bem
conhecidas.

Até pouco tempo, estrelas [WC]-PG 1159 e [WELS] eram consideradas como duas classes
distintas. O trabalho de Parthasarathy et al. (1998) as identificam como pertencentes a uma
tunica classe, embora alguns autores contestem esta afirmagao (veja por exemplo Werner &
Herwig 2005). Até que isto seja esclarecido, consideraremos as classes [WC]-PG 1159 e

[WELS] com sendo uma tnica. O nimero total de objetos até a presente data é ~ 50.

2.1.3 Estrelas PG 1159 (pré-anas brancas)

Estrelas PG 1159 possuem um espectro composto principalmente por absorcoes de He II e
C IV. As vezes apresentam também linhas em emissao fracas ou em absorgao de ions do

oxigénio. Atualmente o nimero de objetos nessa classe é ~ 30 e a metade aproximadamente

2A descoberta da tnica estrela [WN] na Galdxia foi apresentada por Morgan et al. (2003).
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Figura 2.4: Uma estrela central rica em H (topo) e um exemplo de uma estrela PG 1159 (embaixo). Figura
extraida de Werner et al. (1997).

possui uma nebulosa planetaria associada. A estrela Longmore 4 é uma PG 1159 especial.
Em 1992, seu espectro mudou para o de uma estrela [WR] e em poucas semanas retornou
ao de uma PG 1159 tipica (Werner et al. 1992). Este fato, além de outros, apéia a idéia de
que as estrelas [WR] e PG 1159 podem estar conectadas evolutivamente. Um exemplo de
uma PG 1159 é dado na fig. 2.4. Uma estrela rica em H é mostrada para comparacao.
Encontramos ainda pelo menos 4 estrelas PG 1159 que possuem H. Além de suas ca-

racteristicas usuais, podemos observar linhas de Balmer do H. Devido a este fato elas sao
chamadas de PG 1159 hibridas.

2.1.4 Anas-brancas nao-DA

Anas-brancas sao geralmente divididas espectralmente nos tipos DA e nao-DA. As DAs
apresentam praticamente s6 H em seus espectros. As anas-brancas nao-DA sao divididas
com relacao as suas temperaturas em DO, DB e DC3. A classe DO possui temperaturas

efetivas maiores que ~ 45000K, apresentando um espectro composto principalmente por

3Por estarem mais préximas em termos evolutivos das classes descritas anteriormente, nos referiremos

apenas a classe DO daqui em diante.
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linhas em absor¢ao de He I-II e as vezes linhas do C IV (fracas se comparadas as PG 1159).
Em termos evolutivos, como veremos a seguir, as estrelas DO podem ser descendentes das
PG 1159. Apesar de nao apresentarem uma quantidade de C comparavel as PG 1159, isso
é possivel porque a sedimentacdao gravitacional é conhecida por separar elementos pesados e
leves em estrelas compactas (Werner et al. 1997).
O numero total de estrelas DO é ~ 30. Por questao de escolha decidimos chamar esses
objetos também de estrelas centrais de nebulosas planetarias, mesmo que somente em dois

casos tenhamos nebulosas planetarias evidenciadas.

2.2 Cenario evolutivo

Além de uma classificacao espectroscdpica ser 1til para se ter uma idéia preliminar sobre as
condicoes fisicas de uma estrela, ela é importante para podermos explorar a evolugao estelar
de um ponto de vista observacional. Nas proximas secoes mostraremos evidéncias que as
classes apresentadas acima podem estar conectadas em uma sequéncia evolutiva. Isto pode
ser concluido tanto a partir de estudos sobre as nebulosas planetarias propriamente ditas

como a partir de modelos de atmosferas aplicados as suas estrelas centrais.

2.2.1 Evidéncias a partir das nebulosas planetarias

Pelo fato de uma nebulosa planetaria se dispersar com o tempo no meio interestelar, é natural
pensar que o estudo de algumas de suas propriedades podem dar pistas com relacao a idade
de um objeto em particular. Por exemplo, Zijlstra et al. (1994) observam que a medida
da razao de fluxo F(12um)/F(25pum) tende a decrescer de [WCL] — [WR] do tipo inicial.
Isto poderia sugerir uma conexao evolutiva porque esperamos que com o tempo exista uma
queda de temperatura da poeira. Este fato também é verificado no estudo de Gorny et al.
(2001).

Através da andlise de 65 objetos, Gorny & Tylenda (2000) mostram que a densidade
eletronica, o brilho superficial em HB (Su,) e na banda V (Sy) das nebulosas planetdrias
decrescem quando vamos de [WCL] — [WR] do tipo inicial — PG 1159. Tal fato é o esperado
quando a nebulosa se dispersa e vai em direcao a fase das anas-brancas, sugerindo mais uma

vez uma conexao evolutiva. A fig. 2.5 mostra um dos seus graficos principais. Como pode
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Figura 2.5: Figura extraida de Gorny & Tylenda (2000). Estrelas da classe [WCL] sao representadas por
circulos, [WR] do tipo inicial por estrelas e PG 1159 por tridngulos. Se esperamos que o brilho superficial
na banda V e em Hf decresca com o tempo, este gréfico sugere que as classes [WCL], [WR] do tipo inicial
e PG 1159 estao conectadas evolutivamente. Além disso, observamos que essas duas propriedades nebulares

néo sdo diferentes com relagdo as demais nebulosas que apresentam estrelas centrais ricas em H (pontos).

ser visto, além de nao existirem diferencas com relacao as demais nebulosas planetarias que
possuem estrelas centrais ricas em H (pontos), as classes [WCL], [WR] do tipo inicial e PG
1159 estao relativamente bem separadas e conectadas evolutivamente se esperamos que Sg,
e Sy decresga com o tempo. Pena et al. (2001) acham a mesma tendéncia também para a

densidade eletronica.
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E razodvel também supor que a estrela central aumente de temperatura ao evoluir pela
fase pés-AGB. Sendo assim, deveriamos verificar em paralelo aos resultados citados acima,
que as estrelas [WCL] apresentam uma temperatura menor que as estrelas [WR] do tipo
inicial. De fato, seus espectros sdo consistentes com esta idéia uma vez que uma [WCE] por
exemplo, apresenta estdgios de ionizagao maiores do que uma [WCL]. De maneira quantita-
tiva, Acker et al. (1996) encontraram exatamente isso ao derivarem temperaturas centrais a
partir das nebulosas pelo método Zanstra.

Finalmente, é indispensavel citar que as nebulosas planetarias com estrelas centrais do
tipo [WR] sao semelhantes as ricas em H em vérios aspectos. A distribuicdo na Galéxia,
morfologia, densidade eletronica, Sg,, Sy e cinematica sao alguns exemplos. Diferencas
sdo encontradas principalmente na velocidade de expansao (vey,), que é geralmente maior
provavelmente devido a acao de um vento estelar mais intenso. Pequenas diferengas no

infravermelho também sdo detectadas (Gorny et al. 2001).

2.2.2 Evidéncias a partir das estrelas centrais

Uma outra maneira de se estabelecer uma conexao evolutiva para esses objetos é através de
modelos de atmosferas para as estrelas centrais. A esséncia desta abordagem é reproduzir
um espectro observado através de um espectro tedrico. Se os parametros de entrada de um
modelo dao origem a um espectro tedrico que reproduza o observado, estes sao considerados
os parametros fisicos e quimicos da estrela. Com a analise de varias estrelas centrais de
diferentes classes espectroscopicas, podemos tentar por exemplo, localiza-las no diagrama
HR e entao discuti-las em termos evolutivos. Mais detalhes serao apresentados no capitulo
6.

Além do uso do diagrama HR, outros tipos de andlise podem ser feitos. Se uma es-
trela evolui para a fase das anas-brancas, espera-se um comportamento por parte de certos
parametros fisicos. Por exemplo, é sabido que em geral as anas-brancas nao apresentam
perda de massa significativa, o que implica que as estrelas centrais eventualmente devem
diminui-la e até suspendé-la. Se as classes que apresentamos anteriormente apresentam este
comportamento, tal fato contribui para a hipdtese que elas formam uma sequéncia evolutiva.

Em uma série de trabalhos pioneiros, um grupo de Potsdam, na Alemanha, apresentou

modelos de atmosferas em expansao para varias estrelas centrais das classes [WCL], [WR] do
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Figura 2.6: Figura extraida de Hamann (1997). As trajetérias evolutivas e os pontos obtidos a partir de
modelos de atmosferas colocam em evidéncia uma sequéncia evolutiva para as estrelas centrais deficientes

em H. Aqui, as estrelas [WO] estao incluidas na classe [WCE] (ver segao 2.1.1).

tipo inicial e [WELS]| (Leuenhagen et al. 1996; Hamann 1997; Koesterke & Hamann 1997a,b;
Leuenhagen & Hamann 1998). Um resumo dos resultados pode ser visto em Koesterke
(2001). Foram obtidas as temperaturas, luminosidades, raios, perdas de massa, velocidade
terminais e as abundancias quimicas de cada objeto. Em geral, observou-se que a velocidade
terminal, a perda de massa e a temperatura aumentam quando vamos de [WCL| — [WR]
do tipo inicial. Depois, a perda de massa diminui bruscamente quando passa-se a fase das

estrelas [WELS] e PG 1159. Este tipo de comportamento é o esperado com o passar do
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Figura 2.7: Figura extraida de Koesterke et al. (1998). A sequéncia evolutiva é indicada pelas setas. No

eixo horizontal superior a temperatura estd em kK. Aqui, as estrelas [WO] estao incluidas na classe [WCE].

tempo. O resultado principal, que permitiu sugerir uma sequéncia evolutiva, é mostrado
na fig. 2.6. Neste diagrama, os valores de Log g para as estrelas [WR] foram obtidos
considerando a massa como sendo 0.6My. Ja para as demais estrelas, Log ¢ foi obtido
através do ajuste de linhas em absorcao. Apesar de tudo, as trajetorias evolutivas tedricas
mostradas sao apropriadas apenas para estrelas centrais ricas em H. De fato, s6 bastante
recentemente as mesmas puderam ser calculadas para as estrelas centrais deficientes em H
(veja por exemplo Althaus et al. 2005). Portanto as trajetérias na fig. 2.6 sao consideradas
como uma aproximacao. Além disso, um outro problema é a incerteza na determinacao da
distancia, que afeta o raio determinado para as estrelas [WR].

Pelos motivos explicados acima, acredita-se na sequéncia evolutiva, porém ela é repre-

sentada geralmente usando a temperatura e o raio transformado Rr, como pode ser visto na
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fig. 2.7. Este parametro é definido como :

* < voo/(2500km/s)))2/3’

Rr=R 2
M /(10~4My /ano

e foi introduzido por Schmutz et al. (1989) apds o estudo de 30 estrelas WR. Foi encontrado
que diferentes combinagoes do raio da estrela, da perda de massa e da velocidade terminal
que mantém este raio transformado constante, preservam as larguras equivalentes das linhas,
deixando portanto os espectros bastante similares. Mais detalhes sobre este parametro serao
discutidos mais adiante nesta tese.

A analise de estrelas PG 1159 e anas-brancas DO também sugere uma conexao evolu-
tiva. Neste caso, os modelos geralmente usam atmosferas plano-paralelas para objetos com
espectros somente em absor¢ao . Se existem também evidéncias de perda de massa, usam
em conjunto atmosferas esféricas em expansao. Um dos primeiros trabalhos a sugerir uma
ligacdo com as estrelas centrais do tipo [WR] foi o de Sion et al. (1985), através de uma
simples comparagao espectroscépica. Werner et al. (1991) estabeleceram tal fato de modo
mais quantitativo através da determinacao da abundancia quimica de 4 estrelas PG 1159.
Atualmente, existem varios trabalhos com a anélise tanto de PG 1159 como de anas-brancas
DO na literatura (veja por exemplo Hiigelmeyer et al. 2005).

Por tltimo, lembramos novamente uma outra evidéncia da conexao entre as classes [WR]
e PG 1159. A estrela Longmore 4, que é uma PG 1159, apresentou em 1992 uma mudanca
brusca no seu espectro para a classe [WR] e depois de algumas semanas retornou ao seu
estado normal (Werner et al. 1992).

Com todos esses trabalhos, a seguinte sequéncia tomou forma :

AFTP
LTP .
AGB — VLTP — [WCL] — [WCE] — [WO] — [WELS] — PG 1159 — anas-brancas DO

binarias?

onde no segundo estagio sao mostrados os caminhos possiveis que podem dar origem
a deficiéencia em H (ver segao 1.4.1). Apesar de tudo, este cendrio definitivamente nao
se encontra livre de problemas e ainda existem véarias questoes importantes para serem

investigadas. Alguns pontos essenciais sao levantados a seguir.
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2.2.3 Problemas e questoes importantes

Com relacao as abundancias quimicas, apesar de ter ajudado a estabelecer a sequéncia acima
através de modelos de atmosferas, o grupo de Potsdam enfatiza que a razao C/He (em %
massa, Oc/fre) para as estrelas [WR] do tipo inicial ([WCE]-[WQ]) é significativamente
menor (~ 0.35) do que para as outras classes, que possuem (¢ /By, proximo da unidade.
A principio, se elas sdo descendentes das [WCL], tal fato nao deveria ser encontrado. Além
disso, modelos evolutivos indicam que a razao B¢ /Bye deve ser ~ 1, nao importando o tipo
de pulso térmico que da origem a esses objetos (Herwig 2001). Se este fato sugere que os
modelos evolutivos estao incorretos ou se significa que os modelos de atmosferas nao estao
obtendo a abundancia corretamente permanece uma questao em aberto que sera abordada
mais tarde nesta tese.

Um outro problema com a sequéncia evolutiva é o status das estrelas [WELS]. Antes
de tudo, é importante ter em mente que esta classe é uma das menos estudadas, contando
somente com 4 objetos com parametros fisicos e abundancias quimicas determinadas (Koes-
terke 2001; Herald & Bianchi 2004a) : A 30, A 78, NGC 2371 e Longmore 4*. No trabalho
de Pena et al. (2003), podemos observar uma tendéncia de que quanto maior a temperatura
das estrelas centrais deficientes em H, maior a velocidade de expansao (V.,,) da nebulosa.
Isto, se consideramos a evolugao [WCL] — [WR] do tipo inicial, sugere que com o tempo a
acao prolongada do vento estelar deve aumentar V,,,. O problema é que no caso das estrelas
[WELS], esses autores verificaram que os valores obtidos sao geralmente menores que os das
estrelas [WR], sendo compativeis com os valores das nebulosas das estrelas centrais normais
ricas em H. Este fato pode ser visto na fig. 2.8. Fica claro que somente a classe [WR]
possui objetos com V,,, maiores que ~ 50 km/s. Se a sequéncia evolutiva estd correta, nao
hé motivo aparente para V.., aumentar quando vamos de [WCL] — [WR] do tipo inicial
e diminuir no estagio seguinte. Uma outra diferenca encontrada no estudo de Pena et al.
(2003) ¢ que as nebulosas das estrelas [WR] parecem possuir mais nitrogénio (N) do que as
nebulosas das estrelas [WELS]. Todos esses fatos podem levar a conclusao de que as [WELS]
nao constituem um estagio avangado das estrelas [WR] ! Desta forma, trabalhos futuros a
respeito desses objetos serao de extrema importancia para confirmar tal ponto de vista.

Outro problema ainda em aberto ¢é a falta de subtipos intermedidrios [WC6-7]. As es-

4na fase varidvel em 1992.
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Figura 2.8: Figura extraida de Pena et al. (2003). Velocidades de expansao das nebulosas planetarias
obtidas a partir das linhas do HS, He I, [O III], [O II] e [N II]. Circulos preenchidos correspondem as estrelas
centrais [WR]; tridangulos as estrelas centrais normais ricas em H e circulos nao preenchidos as [WELS]. Como

pode ser verificado, a classe [WR] é a tnica que apresenta velocidades acima de ~ 50 km/s.

trelas centrais [WR] encontradas sao classificadas geralmente como estrelas [WO], [WC4] ou
[WC8-11]. Isto ndo acontece para as estrelas WR, onde a concentracao ¢ em WC5-9. Um
histograma atualizado, considerando todas as estrelas [WR] descobertas até a presente data
é mostrado na fig. 2.9. Os dados foram obtidos de Jeffery et al. (1996), Parker & Morgan
(2003), Morgan et al. (2001;2003) e Gorny et al. (2004). Sempre que possivel, utilizamos
as estrelas e o sistema de classificacdo de Crowther et al. (1998) para atualizar a lista en-

contrada em Jeffery et al. (1996). Onde isso nao foi possivel, utilizamos Acker & Neiner
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(2003). Classificagoes imprecisas, como por exemplo, [WCE], foram omitidas. Em objetos
com classificagao do tipo [WC4-5], consideramos uma unidade para cada classe no intervalo.
E importante ressaltar que no trabalho de Gorny et al. (2004) algumas estrelas [WC11]
podem ser na verdade estrelas [WC10]. A razao do baixo nimero de estrelas [WC6-7] ainda
nao é bem compreendida. Geralmente supoe-se que tais objetos existem, mas que nao sao
encontrados por se tratar de uma fase evolutiva rapida.

Outro fato para ser considerado ¢ o aparecimento do classe [WN]. Até bem pouco tempo
tinhamos somente uma unica estrela desta classe na Grande Nuvem de Magalhaes (LMC
83). O trabalho de Morgan et al. (2003) apresenta mais uma [WN], s6 que desta vez
encontrada na Galaxia. O status das [WN] com relac¢do a sequéncia evolutiva é uma questao
completamente em aberto.

Para complicar um pouco mais a situagao, Gorny & Tylenda (2000), utilizando trajetérias
evolutivas de Iben et al. (1983), baseadas no VLTP (ver segao 1.4.1), deduzem parametros
nebulares a partir dos parametros das estrelas centrais e verificam que nao se consegue
reproduzir a maioria dos dados nebulares observados. E sugerido portanto, que a maioria
das estrelas [WR] sdo formadas diretamente a partir do ramo AGB, e que o VLTP pode dar
origem a objetos deficientes, mas que devem seguir diretamente para a fase PG 1159, nao
seguindo a evolucao mostrada na secao 2.2.2.

Um ponto bastante importante que também pode afetar a sequéncia evolutiva e que sera
investigado posteriormente nesta tese é a inclusao da opacidade das linhas (“line-blanketing” )
e da nao-homogeneidade (“clumping”) nos modelos de atmosferas. Tais efeitos nao foram
levados em conta para se construir as figs. 2.6 e 2.7. Por agora, limitamo-nos a dizer que
quando sao considerados, podem implicar em uma reducao da perda de massa por um fator
de 3 —5 e podem mudar a temperatura efetiva, o que por consequéncia, afeta a estrutura de

ionizacao da atmosfera e entao algumas linhas espectrais.



35

[Lioml  [otoml  [eoml  [eoml  [2oMm] _8_5_ [SoM] _33_

eixeles) eu [YM] sejpns3

-0l

-Cl

vl

-9l

-8l

-0

-l

Figura 2.9: Histograma das estrelas [WR] conhecidas na Galdxia.
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2.3 Uma analise de 24 estrelas centrais

Tendo em vista os problemas mencionados acima, realizamos no ano de 2002 um estudo
espectroscépico de uma amostra de 24 estrelas centrais deficientes em H. O intuito principal
foi entender as principais caracteristicas de cada classe presente, classificar cada objeto e
posteriormente fazer uma comparacao entre os mesmos, verificando se existe acordo com a
sequéncia evolutiva encontrada na literatura. Este trabalho foi feito em duas partes. Pri-
meiro, analisamos as estrelas candidatas a classe [WR] e depois as candidatas a [WELS].
Os resultados encontrados serao descritos nas proximas secoes e foram publicados em “New
Spectroscopic Data and Classification of Southern [WC] Stars” por Araijo, Marcolino, Pe-
reira & Cuisinier, em 2002, no “Astronomical Journal”, volume 124, pagina 464, e também
em “Weak Emission-Line Central Stars of Planetary Nebulae” por Marcolino & Aratjo, em

2003, no “Astronomical Journal”, volume 126, pdgina 887.

2.3.1 Observacoes

As observagoes foram feitas no ano de 2000, com o telescépio de 1.52m no ESO® (“European
Southern Observatory”), em La Silla, Chile, utilizando o espectrégrafo Boller & Chivens e o
foco Cassegrain. O detetor utilizado foi o CCD 39 de 2048 x 2048 pixeis (15um/pixel). A
rede escolhida de 1200 linhas/mm permitiu uma resolucao de ~ 24 na regido observada de
~ 4000 — 6000A. Infelizmente, esta cobertura exclui a linha de O VI A\3811, 34 usada para
classificagao de estrelas [WCE] e [WO].

A reducao dos dados foi feita com o software IRAF® e incluiu os procedimentos de
corregoes usuais (subtragao do céu,“flat-field”, etc.). Para a calibragdo em comprimento
de onda usamos lampadas de HeArFe depois de cada exposicdao. Ja para a calibracao em
fluxo, usamos algumas estrelas padroes da lista de Hamuy et al. (1994). A razao sinal-ruido

(S/N) apresentou valores de ~ 30 — 120, dependendo do objeto e do tempo de exposigao.

5Acordo ESO-Observatério Nacional.
6“Image Reduction and Analysis Facility” (http://iraf.noao.edu). Direitos reservados a AURA (“Asso-

ciation of Universities for Research in Astronomy”), 1986.
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Tabela 2.1: Observagoes das estrelas [WR]

Estrela Denominacao PNG  Classificacao Data Tempo de
na literatura exposi¢ao (min)
Hen 2-113 321.04-03.9 [WCL] Marcgo de 2000 30
Hen3-1333  332.9-09.9 [WCL] Agosto de 2000 12
BD 4303639 064.7+05.0 [WCL] Agosto de 2000 3
M 2-43 027.64+04.2 [WCL] Agosto de 2000 25
K2-16 352.94+11.4 [WCL] Junho de 2000 30
Hen 2-142 327.1-02.2 [WCL] Agosto de 2000 25
SwSt 1 001.5-06.7 [WCL] Agosto de 2000 25
NGC5315  309.1-04.3 [WCEJ-[WO] Marco de 2000 10
Hb 4 003.1+02.9 [WCEJ-[WO] Junho de 2000 40
Hen 2-429 048.7401.9 [WCEJ-[WO]  Agosto de 2000 25

2.3.2 Anadlise das estrelas [WR]

Na tabela 2.1 encontra-se o registro das observagoes das estrelas [WR]. Ao todo, nossa
amostra possui 10 estrelas, sendo que 7 sdo candidatas a classe [WCL] e trés a classe [WR]

do tipo inicial. A maior parte desses objetos foi escolhida da lista de Tylenda et al. (1993).

Caracteristicas espectrais

Nas figs. 2.10 e 2.11 apresentamos o espectro de 4 estrelas [WR] representativas das classes
encontradas em nossa amostra : Hen 3-13337, Hen 2-142, M 2-43 e Hen 2-429. Virias
linhas s@o identificadas. Linhas que nao sao da estrela central sdo indicadas por “(neb)” e
sao formadas na nebulosa. Estas nao serao consideradas nesta tese. Em certos casos, por
exemplo na linha He I A\5876 na estrela Hen 2-142, podemos ver que o perfil é a soma da
linha formada na estrela central, com uma base larga, com a linha formada na nebulosa, que

¢ mais estreita e intensa. Em espectros de maior resolucao é possivel distinguir as diferentes

"Este objeto também é conhecido como CPD-568032.
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contribuigoes razoavelmente bem. Nas estrelas Hen 3-1333 e M2-43, a razao sinal-ruido da
regifo préxima a ~ 4000A é bastante baixa e nio deve ser considerada.

Nota-se claramente que do topo para baixo, C II vai cedendo lugar ao C III e posterior-
mente ao C IV, a medida que passamos da classe [WCL] para a classe [WR] do tipo inicial.
A discussao de como cada objeto foi classificado se dard na préxima secao.

Na classe [WC10] vemos um maior nimero de linhas, que por sua vez sdo também mais
estreitas. Varias transicoes do C II podem ser vistas. Ao contrario de muitas outras linhas
do C II, C II \4267 persiste em outras classes, mas em alguns casos sua origem é nebular.
As linhas do C IIT estao presentes (p.e. C III A5696 e A5826) porém em menor quantidade
e intensidade. O C IV também pode estar presente, mas bastante fraco. Ja na classe
[WC9], vemos a predominancia do C III e a linha C IT A\4267 ainda pode ser vista com uma
intensidade bastante razoavel. Se comparamos as estrelas Hen 2-142 e M 2-43 na fig. 2.11,
vemos um exemplo simples da alteracao do grau de ionizagao da atmosfera. Se analisamos
as linhas C IV AA5801,12 e C III A5696 em particular, vemos que da classe [WC9] para
a [WC8|, uma passa a dominar a outra. Na classe [WR] do tipo inicial, o C IV passa a
dominar o C III, que se encontra fraco ou ausente. Além disso, nota-se que os perfis sao
consideravelmente mais largos, como é o caso do complexo em A4650 e do C IV AA5801, 12.
Além das linhas do carbono, temos também linhas do hélio e do oxigénio. No entanto, no
caso do He I, podemos ter uma contaminacao consideravel da nebulosa. Novamente, quando
vamos das [WCL] para as [WR] do tipo inicial, o oxigénio vai ficando cada vez mais ionizado.

Dos casos nao mostrados, alguns devem ser destacados. O espectro da estrela Hen 2-
113 é bastante similar ao da estrela Hen 3-1333. O mesmo acontece entre a Hen 2-142
e a BD+303639. De fato, como veremos adiante, elas possuem a mesma classificacao e
provavelmente, parametros fisicos e abundancias quimicas bastante proximas. O espectro
das estrelas NGC 5315 e Hb 4 lembram o espectro da Hen 2-429, porém com algumas
diferencas. Ja as estrelas K2-16 e SwSt1 sao peculiares em nossa amostra e serao discutidas
com algumas outras na préxima secao.

Somente com o que foi apresentado até aqui, podemos concluir qualitativamente com

relacao a nossa amostra o seguinte :

e as temperaturas das estrelas [WC10] sao as menores;

e cxiste a indicacao de um aumento de temperatura quando vamos gradualmente de
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C 1I cede lugar ao C III e depois ao C IV a medida que vamos da classe [WCL] — [WR] do tipo inicial.



40

2.50E-13

T T T T T T T T T
L He | 5876 (neb)d
HEN 3-1333 [WC10] !
2.00E-13 | o N -
= o3 o clsess | ]
1, o o (A " / N CI115880
o 1S0E-13 - == = M | oL .
IE G w o U L | = :.’
s \ [,f | i ClI5662/ T T
£ rooe-13 y U L | T ]
= IV . | Wl | ‘ .
mone—ts N, Y i P TP . Ui ".7;"._)7-.‘.“_ L - -
E T T . | | J \ .
0.00 1 I 1 1 1 1 1 1 L
5000 5200 5400 5500 5500 8000
Lty
5.00E=-14 T T T T T T T T T
I Ciissos ) & o |
acoe-14 - HEN 2-142 [WC9] = wRN =] = .
@ II. 1 =t | —
= 5 - c (| = = | g
Ta 9 s G ‘ @A wo
3.00E-14 ™~ i = | I =
gl I m S ooz 5 & 2 o [|E] Z & [Hels5876 |
2 ‘ - 2 HeNm wooF v Z [1Z£2 ] Y lneb+vento
2 2.00E-14 |~ n - N = = = L 1wl I. = N B
= I = 4 === L2 5 ©g E | [ o | .
_ U Z QUL = 0 A R
1.0GE=14 [ | £ [ 1 | | | | L 1 % g0 4
14N A ).-""-L___.-!‘-' g ¥ oot LR % “,‘-\_ = ___‘,".____‘ N - ) oy el
n.00 L 1 L 1 L 1 L 1 L
5000 5200 5400 5500 5500 000
M)
E.D'BE'-I5 i ¥ I L] I L] I L] NI '; 1]
- [MI[]5754 (neb) | : .
 4.00E-15 [| M 2-43 [WCE] X @ He | 5876
L
'::? [ = | = / (neb)
o 30015 - [O 111] 5007 (neb) N s ol E
£ | ¥ % = € 11l 5696 Al -
" »I m — 1l | | ] 11
§ 200 | T =2 B 4 I i
= I 2 I| L|"] | A [l | | |
HogE=13 [ ‘ il M o e P i PR L ..-’i ":'.‘-.(\-ls.-”“"""h"h"“:
S % M i A g ety il el AT e i B " ) -1
P R T e |
0.00 I I 1 I i 1 I I L
5000 5200 5400 5500 5500 6000
M)
B.00E—-15 T T T T T T T Tk l T
T U . g
soop_ts | [0 1115007 (neb)  HEN 2-429 £ [NI)5754 (neb) : ‘ i
= |/ = [WR]de tipo inicial A Yl
T, 400E=15 [ & i 0 [ |1 He | 5876 |
) I ; e L % | | | |[ b} )
§ 300E-15 | &> - 2 2 | 1= (™
. 1 — + 5 =z = Y 1
- L u LA = SiE | )
= 2.00£-15 || = = = 2 = [ | 81 | -
% | = 1 1] - W o n |
L | -|— am, [ ! ) = | | ‘ i
100615 [ ,. | |_ ) | H_“_ = § ATy ERR
s ‘\i“‘, L il T R st ) ) b g Pl i g et
0.00 i Ll 1 M 1 1 1 1 1 L
5000 5200 5400 5800 5800 8000

Lty

Figura 2.11: Espectro de 4 estrelas representativas de nossa amostra no intervalo 5000-6000A. Note que o

C 1I cede lugar ao C III e depois ao C IV a medida que vamos da classe [WCL] — [WR] do tipo inicial.



41
[WCL] para [WR] do tipo inicial;

e o alargamento dos perfis indica que as velocidades encontradas nas regices de formacao

das linhas devem ser maiores a medida que vamos de [WCL] para [WR] do tipo inicial.

Todas essas conclusoes estao de acordo com a sequéncia evolutiva. Outros detalhes podem
ser vistos em Aratjo et al. (2002) e Marcolino & Aradjo (2003).

Classificagao da amostra

A tentativa de classificagao de estrelas WR remonta ao século XIX com o trabalho de Camp-
bell (1894), onde é apresentado o primeiro catdlogo com 55 objetos . Com o passar dos anos,
as estrelas WR foram divididas nas classes WC, WN e WO, com cada vez menos problemas
de classificacao a medida que melhores espectros foram sendo obtidos. Uma revisao histérica
pode ser vista em van der Hucht et al. (1981).

Smith & Aller (1969) foram os primeiros a classificar estrelas centrais de nebulosas pla-
netarias do tipo WR. Através de placas fotograficas, esses autores foram capazes de classificar
vérias estrelas centrais utilizando os mesmos critérios utilizados na época (Smith 1968) para
as estrelas WR.. Posteriormente, Heap (1982) e em paralelo Mendez & Niemela (1982), forne-
ceram novos critérios qualitativos levando em conta subtipos além de [WC9] (até [WC11]), o
que nao existe no caso das estrelas WR. Esses trabalhos foram usados até bem pouco tempo
atras e, por serem qualitativos, podem oferecer classificacoes ambiguas ou diferentes para
espectros bastante similares.

Em geral, um bom sistema de classificagao deve ser baseado em linhas que sao vistas em
diferentes objetos com diferentes intensidades. Adicionalmente, pode-se exigir a presenca
ou auseéncia de um certo grau de ionizacao de um elemento em particular ou limites de
intensidade para certas transicoes. Esta tarefa nao é nada simples e é em parte por isso que
ao longo dos anos novos critérios vao aparecendo. Para as estrelas do tipo Wolf-Rayet, as
classificacoes levam em conta geralmente apenas o 6tico. No entanto, com a abertura de
outras janelas espectrais, como por exemplo no ultravioleta pelo satélite IUFE ( “International
Ultraviolet Explorer”) e com a grande quantidade de dados publicos na literatura, novas

opgoes de linhas podem ser consideradas (veja por exemplo Feibelman 1999).

8 Atualmente, apenas 12 foram excluidos de sua lista
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Com o aparecimento dos detetores digitais (CCDs), sistemas quantitativos passaram a
ser empregados para classificar as estrelas WR em WN2-11, WC4-9 e WO1-5. A vantagem
com relagao aos sistemas mais qualitativos, sao os intervalos especificos que certas razoes de
larguras equivalentes devem seguir, fornecendo uma maior precisao na classificacao de um
objeto.

Para classificar as estrelas de nossa amostra, utilizamos o trabalho de Crowther et al.
(1998). Este esquema, além de quantitativo, é unificado, valendo para as estrelas WR e [WR].
Os critérios mais recentes propostos por Acker & Neiner (2003) nao serao considerados aqui,
uma vez que nao apresentam mudangas significativas (veja sua fig. 2). Devido ao grande
ntimero de detalhes, ao invés de descrever os critérios de Crowther et al. (1998), reproduzimos
a tabela principal do seu trabalho (que contém todas as informagoes necessarias) na fig.
2.12. Antes de prosseguir todavia, devemos deixar claro que existe uma superposicao de seu
trabalho com o nosso. As estrelas BD+303639, SwSt1, Hen 2-113, K 2-16, Hen 3-1333 e
NGC 5315 também fazem parte da nossa amostra. O mérito do nosso trabalho, portanto,
encontra-se em ter estudado cada objeto com maiores detalhes e contar com uma amostra
homogeénea de dados, ou seja, oriundas de um mesmo aparato observacional. No caso de
Crowther et al., as observacoes foram feitas com dois telescépios em diferentes datas ou
foram usados dados mais antigos da literatura.

Como pode ser visto na fig. 2.12, o critério principal para as estrelas [WC] é a razao
C IV A5808/C III A5696. Ressaltamos que C IV A5808 é na verdade C IV AA5801, 12, um
dubleto que em certas estrelas é vista como uma tnica transi¢ao. O critério secundario para
as estrelas [WCL], devido ao seu menor grau de ionizagao (onde muitas vezes o C II se faz
presente), foi escolhido como sendo C IV A5808/C II A4267. Além desses dois, exige-se que a
largura a meia altura (FWHM) do C III A5696 esteja dentro de um certo intervalo de valores.
Ja para as estrelas [WCE], o critério secundério é C III A\5696/0 III-V A5590, exigindo-se
ainda que C IV A5808 obedega um intervalo especifico de valores. Para as estrelas [WO], o
critério passa a ser a razao O VI A3818/0 V A5590 e o secundario O VI A\3818/C IV A\5808.

Medidas das larguras equivalentes (W)

Para dar um exemplo do procedimento feito para cada objeto, veremos o caso da estrela

Hen 2-142. Para obter as larguras equivalentes (WW)) fizemos ajustes gaussianos. Em alguns
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casos foi necessario uma convolugao de duas ou trés gaussianas para o ajuste ou o cédlculo da
area abaixo de todo o perfil. Uma medida para o C IIT A5696 é mostrada na fig. 2.13. Para
o C IV A5808 foi possivel separar a presenga do C III A5826 utilizando trés gaussianas (veja
a fig. 2.14). O programa utilizado foi o IRAF. Os resultados sao :

W (C I A4267) = 20,
Wi (C TI1 A5696) = 140,
W, (C IV A5808) = 50,

FWHM(C IIIA5696) = 16.

Calculando os logaritmos, temos :

Log Wi (C IV A5808) /W, (C 111 A5696) = —0.45,
Log Wi (C IV A5808) /W, (C I1M\267) = +0.40.

Conferindo a fig. 2.12, vé-se que a tunica classificacao possivel para esta estrela é [WC9].
Os resultados para os outros objetos de nossa amostra estao na tabela 2.2. Para estimar
o erro, varias medidas foram feitas para cada linha. Por nao possuirmos uma cobertura
espectral suficiente para incluir a linha O VI A3818, apresentamos alternativamente a linha
O VI A\5290, que pode dar uma idéia da temperatura ao compararmos diferentes objetos.

Estrelas que merecem uma maior atencao sao discutidas abaixo.

M 2-43 :

Embora tenhamos escolhido a classe [WC8| para este objeto, encontramos algumas dificul-
dades com o uso do esquema de classificagao. Utilizando o critério principal C IV/C III,
tanto o tipo [WC8] como o [WCT7] sao possiveis. Utilizando o critério secundério para as
estrelas [WCL] (C IV/C 1II), a classe [WC8] é favorecida. Apesar disso, a largura a meia
altura (FWHM) do C III é ~ 194, ou seja, fora do intervalo requerido por Crowther et al.
que é de (40 £ 10)A. Para testarmos o segundo critério da classe [WC7], devemos ter O
ITI-V A5590. Como pode ser visto na fig. 2.11, tal transicao esta bem fraca. Uma estimativa
grosseira nos dd ~ 6A4 (a linha é fraca, porém larga) para a largura equivalente. Isto nos
fornece aproximadamente 0.80 para o logaritmo do C III/O III-V. Este valor junto com a
FWHM requerida do C IV, permite também considerar a classe [WC7| para este objeto.

Devido a incerteza consideravel na medicao do O III-V A\5590, resolvemos optar pela classe
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Figura 2.14: Decomposigio em trés gaussianas para ajuste das linhas marcadas : C IV A\5801,12 e C III

A5826.

Tabela 2.2: Larguras a meia altura (FWHM) e larguras equivalentes (W) (em A). As linhas
sao : CII M\4267, C III A5696, C IV AA5801, 12, O III-V A5592 e O VI A\5290. Um asteristico

significa que se a linha existe, estd muito fraca.

Estrela C III CIv CII C III CIv OIIl-V O VI
FWHM FWHM W W W W W
Hen 2-113 5.040.1 - 101 111 2.0=£0.5 * -
Hen3-1333  6.5+0.2 - 28 +2 19+£2 204+05 0.7+£0.2 -
BD+303639 13.0 +£0.1 - 17+1 180+10 40+4 44409 -
M 2-43 1942 - 5E2 40+ 3 50 £ 10 * -
K2-16 4.6 4+0.1 - 42405 3.54+0.5 absorcao absorgao -
Hen 2-142 16.0 £ 0.5 - 205 135+10 bH0£5 3.6+£1.5 -
Swst 1 7.14+0.1 - 1.7£02 33+£2 65+1.0 04+0.1 -
NGC 5315 - 47+ 1 - - 550+50 35+3 1044
He 2-429 - 37T+1 - - 460 +£30 2843 *
Hb4 - 33+2 - * 44 +4 10£2 542




47

= T T T T T T T T T =
2.70E-14 [~ -
) 2.20E-14 - g T e o870 C 115890
) . '
E v 2 ~
c - 5 8 =
E’ 1.70E-14 % (l) g 2
3 T 3 >
R ! | |U|
1.20E-14
7.00E-15 ' '
5000 5200 5400 5600 5800 6000

Figura 2.15: Espectro da estrela K 2-16.

[WCS8|. Todavia, um espectro obtido com um tempo maior de exposigao e maior sinal-ruido

pode levar a M 2-43 a uma nova classificagao.

K 2-16 :

Esta estrela é peculiar em nossa amostra. As linhas do He II A5412, C IV AA5801,12 e O
ITI-V A5593 estao em absorcao, o que a principio nao é esperado de uma estrela do tipo
[WR] (veja fig. 2.15). Isto sugere que estamos vendo a fotosfera e que portanto, a atmosfera
estendida desta estrela é oticamente fina. A presenca de varias linhas do C II, e de C III
A5696 e A5826, indica uma classe parecida com a das estrelas Hen 3-1333 e Hen 2-142, ou
seja, [WC10]. De fato, seus espectros apresentam algumas semelhangas, como pode ser visto
nas figs. 2.15 e 2.11. No entanto, as linhas nas estrelas Hen 3-1333 e Hen 2-142 sao mais
intensas. Um tipo mais apropriado seria [WC11], que é de fato o sugerido no trabalho de

Crowther et al., embora nao seja possivel usar seus critérios devido a linha C IV 5808 estar

em absorcao.
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SwSt 1 :

Nao é possivel estabelecer com certeza uma classe para este objeto. Analisando a tabela 2.3
e a fig. 2.12, verificamos que o logaritmo da razao C IV/C III se encontra exatamente na
divisa das classes [WC9] e [WC10]. Através do critério secundario (C IV/C II) poderiamos
assegurar o tipo [WC9]. No entanto, a largura a meia altura (FWHM) do C III para esta
classe deve ser (30 + 15);1, enquanto o valor encontrado é ~ 7A, mais préximo do limite
superior para uma [WC10]. Desta maneira, pensamos que uma classificagao [WC9-10] seria

mais apropriada.

Hb 4, Hen 2-429 e NGC 5315 :

Conforme pode ser visto na tabela 2.2, o C III A5696 se encontra muito fraco ou ausente
para estes objetos, o que exclui as classes [WC5H-7]. A classe [WC4] é possivel, pelo menos
para a NGC 5315, uma vez que os critérios principais fornecem apenas limites inferiores e
superiores ¢ a FWHM do C IV A5808 medida (~ 47A) é bem préxima do limite inferior
requerido (50A). Infelizmente, devido a nossa cobertura espectral, nio temos acesso a linha
O VI A3818, impossibilitando checar a classe [WO4]. O que podemos concluir portanto,
é que a NGC 5315 é uma [WC4] ou uma [WO4J°. Com relagio a Hb 4 e a Hen 2-429, a
classificagdo como [WO4] é provéavel, uma vez que apresentam o O VI A\5290 fraco (e entao
provavelmente O VI A\3818) e possuem a FWHM do C IV dentro dos valores exigidos para

esta classe.

Na tabela 2.3 apresentamos os logaritmos e as classificacoes deduzidas a partir da fig. 2.12
com o uso da tabela 2.2. Resultados duvidosos sao mostrados com pontos de interrogacao.
Este trabalho, apesar de simples, foi importante para poder testar diretamente o sistema de
Crowther et al. em uma amostra homogénea de dados, ainda que alguns de seus objetos
sejam os mesmos do que os nossos. Verificamos que apesar de quantitativo, na pratica ele
nem sempre pode fornecer uma classificacao clara para certos objetos. Este trabalho nos
permitiu também conhecer melhor as diferentes caracteristicas espectrais de cada classe, o

que acaba por dar pistas da situacao fisica encontrada na atmosfera, sendo portanto bastante

9veremos no capitulo 6 que a classe [WC4] é a mais provavel.
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Estrela CIV/CIII CIV/CII Classificacaio  Classificacao
Log W, Log W, anterior” encontrada
Hen 2-113 0.74 -0.70 [WC11] [WC10]
Hen 3-1333 -0.98 1.15 [WC11] [WC10]
BD+303639  -0.65 +0.37 [WC9)] [WC9]
M 2-43 +0.10 +1.0 [WC8] [WCS|
K 2-16 [WC11] [WC11]?
Hen 2-142 -0.43 +0.40 [WC9] [WC9]
Swst 1 -0.70 +0.58 [WELS] [WC9-10]
NGC 5315 [WCA4] [WCA4]?, [WO4]?
He 2-429 [WC4-5] [WO4)?
Hb4 . . [WC3-4] [WO4]?

Tabela 2.3: Logaritmos das larguras equivalentes e classificagoes encontradas para as estrelas

[WR]. * Baseada no sistema qualitativo usado em Tylenda et al. (1993)

util para andlises mais quantitativas a serem apresentadas adiante.

2.3.3 Analise das estrelas [WELS]

As observagoes das estrelas [WELS| se encontram na tabela 2.4. Ao todo, nossa amostra
possui 14 objetos candidatos a esta classe. Conforme Tylenda et al. (1993) descrevem, uma
[WELS] possui C IV AA5801, 12, C III A5696 fraco ou inexistente e um conjunto de linhas
em A650, que sao identificadas como sendo N IIT A\4634,41, C III \4650 e C IV A\4658.
Algumas absorc¢oes como por exemplo He II A\4541, He II A5412 e O III-V A5590 também
podem ser vistas.

Se tentarmos classificar uma estrela desse tipo como uma [WC] poderfamos pensar no tipo
[WCE], uma vez que o C III A5696 est4 fraco ou ausente e temos C IV A5801, 12. No entanto,
uma [WCE] apresenta esta linha do C IV mais intensa em ~ 1-2 ordens de magnitude.
Pensando de outra forma, por essa mesma linha ser fraca, o tipo [WCL] poderia ser concluido.
Acontece que o C III A5696 nas estrelas [WCL] apresenta os maiores valores com relagao

a todas as ECNP deficientes em H. Desta maneira, estrelas [WELS] sao consideradas uma
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Tabela 2.4: Observagoes das estrelas [WELS]

Estrela Denominagao PNG Data Tempo de
exposi¢ao (min.)
CN2-1 356.2-04.4 Junho de 2000 30
H1-41 356.7-04.8 Agosto de 2000 25
Hen2-12  253.9405.7 Marco de 2000 30
Hen2-86  300.7-02.0 Junho de 2000 45
Hen2-108 316.14+08.4 Margo de 2000 30
Hen 2-400  007.0-06.8 Agosto de 2000 25
1C 4997 058.3-10.9 Agosto de 2000 3
M1-73 051.9-03.8 Outubro de 2000 30
M 2-31 006.0-03.6 Junho de 2000 25
Na?2 025.9-10.9 Agosto de 2000 25
NGC5873 331.3+16.8 Margo de 2000 20
NGC6629 009.4-05.0 Junho de 2000 15
NGC6818 025.8-17.9 Outubro de 2000 4
NGC6891 054.1-12.1 Outubro de 2000 2

classe a parte.

Nas figs. 2.16 e 2.17 podemos ver dois intervalos espectrais importantes. Qualitativa-
mente, podemos distinguir as [WELS] de nossa amostra em dois tipos diferentes : as que
apresentam emissoes simultaneas do C IV em A4658 e A5801, 12 (fig. 2.16) e as que apresen-
tam essas linhas fracas ou ausentes (fig. 2.17). Por ser uma classe pouco estudada, este tipo
de distingao nunca foi feito anteriormente, e pode vir a ser util em um contexto evolutivo. No
caso da Hen 2-108, o C IV AA5801, 12 parece estar em P-Cygni e a medida da componente

em emissao é bastante incerta e fraca.

Com o intuito de comparar as estrelas [WELS] com as estrelas [WR] analisadas na segao
anterior, procuramos pelas seguintes transicoes : C II A\4267, C II A5663, C II 5892, C
IIT A\650, C III A5696, C IV M658, C IV-He II A\686, C IV AA5801, 5812, C IV-O V
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Figura 2.16: Figura extraida de Marcolino & Aratijo (2003). Espectro das [WELS] de nossa amostra que
apresentam emissoes do C IV em A4658 e C IV AA5801,12. As linhas marcadas na regiao A4650 indicam o
N IIT A\4634, N IIT A4641, C III A\4650 e C IV A4658. Em A5800 as linhas sao : C IV AA5801,12. O espectro

estd normalizado pelo continuo.
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A4634, N IIT M\4641, C IIT A4650 e C IV A4658. Em A5800 as linhas sao : C IV AA5801,12. O espectro esta

normalizado pelo continuo.
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A5470, O III-O V A5592, O VI A5290-92 e O VII A5670. As larguras equivalentes medidas
se encontram na tabela 2.5. Todas as estrelas apresentam a linha C IT A4267. No entanto,
concluimos que ela tem origem nebular pois o C III A5696 é muito fraco ou inexistente e o
C IV esta presente na maioria dos casos (veja a linha C IV A658). A linha O III-V A\5592
estd presente em apenas dois objetos de nossa amostra (Hen 2-12 ¢ NGC 6818). O mesmo
acontece com o C III A5696, encontrado somente nas estrelas Hen 2-108 e M 1-73. A linha
C TV-He II M\686 apresenta larguras equivalentes de ~ 14 até ~ 500A4. Decidimos nao
uséd-la em qualquer comparagao por alguns casos sofrerem provavelmente uma contaminacao
nebular. Nao encontramos emissoes das linhas C IT A5663, C II A5892, C IV-O V A\5470, O
VI A5290-92 e O VII A\5670, como era esperado.

Dois objetos de nossa amostra sao bastante diferentes dos demais. As medidas das
larguras equivalentes do C IV A4658 e C IV A5801, 12 para as estrelas M 2-31 e Hen 2-86
apresentam valores bem superiores aos outros objetos (veja a tabela). O fato adicional de
nao apresentarem C III A5696 nos leva a concluir que sao estrelas [WC4] ou [WO], ja que
nos tipos [WC5-7] esta linha estd presente. Devemos observar o O VI A3818 para termos
uma maior precisdo. Na fig. 2.18 mostramos a regiao 5200 — 6000A para essas duas estrelas
e a Hen 2-429, que é uma [WR]. Seus espectros sao de fato semelhantes entre si e diferentes
das [WELS| mostradas nas figs. 2.16 e 2.17. Nossa conclusao contradiz suas classificagoes

como sendo [WELS] proposta por Parthasarathy et al. (1998).

Comparagao entre as classes [WR] e [WELS]

Uma vez obtidas as larguras equivalentes de diversas transigoes importantes na classificacao
das estrelas centrais deficientes em H de nossa amostra, é interessante fazer um comparagao
entre as classes [WCL], [WR] do tipo inicial e [WELS]. Devido ao fato de somente algumas
linhas serem comuns em seus espectros, optamos por comparar somente as larguras equiva-
lentes do C IIT A5696, C IV AA5801,12 e C IV A4658. O resultado pode ser visto na fig.
2.19. As estrelas Hen 2-86 ¢ M 2-31 estdao incluidas como [WCE]'?. Podemos concluir a
partir da fig. 2.19 que as estrelas [WCE] apresentam a maior temperatura entre as classes.
A linha C IIT A5696 se encontra ou ausente ou muito fraca e o C IV 5805 é geralmente

mais intenso do que nos outros tipos. A linha C IV A4658 segue a mesma tendéncia, mas

Onesta segdo a referéncia a classe [WCE] diz respeito também as estrelas [WO].
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devemos salientar que é bastante dificil medi-la porque frequentemente, no caso das [WCE],
se encontra superposta a outras transi¢oes. Lembramos que a classe [WCE] também ¢é a
unica que apresenta O VI A5290.

Com relacao as [WELS], podemos dizer que sua defini¢ao espectroscépica conforme dada
por Tylenda et al. (1993) permanece valida, ji que observamos o C IV geralmente mais
fraco que as outras classes (exceto para algumas [WCL]) e o C III A5696 se encontra fraco
ou ausente, enquanto que as [WCL| apresentam os maiores valores encontrados para a sua

largura equivalente.
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Tabela 2.5: Larguras equivalentes das linhas das [WELS].

Star C 11 M267 C1III M650 C III A5696 C IV A4658 C IV-He II A4686 C IV A5801 C IV A5812 C IV A5805
CN 2-1 4.9+ 0.6 11 42 2.1 +0.1 61 + 4

H 1-41 11+01 41401 120 & 10
HEN 2-12 040 £0.02 1.1+0.1 1.2+ 0.1 2.1+ 0.1 30+£01 22401 52402
HEN 2-86 6+ 2 7.5 £ 0.6 8.3+ 0.8 20 + 2 “Blend” “Blend” 41 £ 2
HEN 2-108 36402 14+01 05%0.1 1.9 + 0.1 P-Cygni P-Cygni
HEN 2-400 23 +£03 38402 2.8 & 0.4 7.3 £ 0.8 544+03 40+07 94408
IC 4997 4.2 +0.3 2.7+ 0.3 0.6 £ 0.1 13+02 13403 26+04
M 1-73 08+01 33+01 03401 15+0.1 2.7+ 0.1 084+01 06+01 14402
M 2-31 6+ 2 8+ 1 18 + 3 13 + 3 “Blend” “Blend” 140 + 11
NA 2 541 541 232 + 61
NGC 5873 1.6+0.1 50403 2.2 £ 0.2 376 + 18 27402 17+01 44402
NGC 6629 1.8 + 0.1 0.7+ 0.1 1.6 + 0.1 17+01 14401 31402
NGC 6818 2.8+0.5 48+ 0.7 4.0 £ 0.6 548 =+ 27
NGC 6891 05+£0.1 09401 0.9 & 0.1 1.1+ 0.1 20+03 20+02 49+04

Todas unidades estao em angstroms. A linha C IV A5805 é soma de C IV A\5801, 12.

LG
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2.3.4 Conclusoes

Analisamos uma amostra de 7 estrelas [WCL], 3 estrelas [WR] do tipo inicial e 14 candidatas
a classe [WELS]. Através do estudo de suas principais caracteristicas espectrais e da obtencao
de larguras equivalentes de diversas transi¢oes, fomos capazes de classificar as estrelas [WR]
utilizando os critérios quantitativos de Crowther et al. (1998). Estudamos pela primeira
vez em mais detalhes o espectro das estrelas [WELS]. Conseguimos dividi-las em dois grupos
principais segundo as linhas do C IV, o que pode vir a ser 1til de um ponto de vista evolutivo.
Duas estrelas consideradas desta classe por Parthasarathy et al. (1998) foram identificadas
na verdade como sendo estrelas [WR] do tipo inicial. Utilizando as larguras equivalentes do
C IIT A5696, C IV M658 e C IV A5805, fizemos uma comparagao simples entre as [WR] e
[WELS]. O que podemos concluir se analisarmos o eixo horizontal da fig. 2.19 como sendo
o tempo, é que os resultados encontrados estao coerentes com o cenario evolutivo, com a
temperatura aumentando da classe [WCL] — [WR] do tipo inicial e talvez decrescendo ao
chegar na fase das [WELS]. Ou seja, o C III A\5696 decresce e aumenta e o C IV aumenta e
decresce a medida que vamos de [WCL] — [WELS]. Dado o aspecto qualitativo deste nosso

trabalho, isto é o maximo que podemos dizer em termos evolutivos.

Apesar desse estudo permitir compreender as diferencas espectrais basicas entre as classes
[WCL], [WCE], [WO] e [WELS], fica claro que nao é possivel atacar algumas das questoes
mais importantes na literatura. A identificacao e medicao de algumas linhas espectrais
pode dizer quais elementos estao presentes e o estado de ionizacao de uma atmosfera com
relacao a outra, mas nao pode determinar diretamente a temperatura, a abundancia quimica
e outros parametros fisicos que, se obtidos, podem fornecer respostas diretas que influenciam
a sequencia evolutiva encontrada na literatura.

Uma maneira bastante eficiente de se obter os parametros fisicos e as abundéancias
quimicas das estrelas é através de modelos para as suas atmosferas. Tal tarefa é bastante
complicada porque para tanto, devemos descrever como a radiacao interage com a matéria,
que por sua vez, é composta por diversos elementos quimicos ionizados e/ou neutros, elétrons
livres e as vezes moléculas. Desta forma, entram em questao varios processos fisicos como
: fotoionizacao, recombinacao simples, recombinacao dieletronica, colisoes, trocas de carga
, além de diversos outros processos conhecidos da fisica atomica e molecular. Apesar de

tudo, atmosferas parecidas com a do Sol sao relativamente bem compreendidas através de
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modelos estdticos (atmosfera em equilibrio hidrostatico), utilizando-se uma geometria plano-
paralela e equilibrio termodinamico local (ETL)!!. Para objetos mais quentes, como estrelas
O e B na sequéncia principal, utiliza-se ainda o caso estético, a geometria plano-paralela (ou
esférica, dependendo do objeto), mas a hip6tese de ETL se torna invalida. O estado do gés
deve ser necessariamente determinado a partir das equagoes de equilibrio estatistico (caso
nao-ETL), complicando o problema. No caso das estrelas centrais de nebulosas planetérias
deficientes em H encontramos uma dificuldade ainda maior. A maioria de suas atmosferas
(principalmente as [WR]) sdo quentes e se encontram em expansao | Tais cendrios necessitam
portanto de modelos em geometria esférica, que levem em conta a situacao nao-ETL e que
tratem campos de velocidades (caso nao estatico). Modelos deste tipo serdo utilizados na
segunda parte do nosso trabalho. Por estas razoes, apresentaremos no capitulo que se segue
as bases teodricas do transporte radiativo em atmosferas em expansao. Depois, descreveremos

o codigo utilizado nesta tese e apresentaremos nossos resultados e suas consequéncias.

HDe fato, atualmente o espectro solar é reproduzido teéricamente com grande precisio (Kurucz 1991).
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Capitulo 3

Transporte Radiativo em Atmosferas

em Expansao

‘‘If you want to kiss the sky better learn how to kneel...’’

Mysterious Ways.

A situagao fisica encontrada em estrelas centrais de nebulosas planetarias é bastante
complexa. Com temperaturas efetivas desde ~ 20000K até ~ 200000K !, elas apresentam
um campo de radiacao intenso onde a maior parte do fluxo é emitida na parte ultravioleta
do espectro. Por esta razao, o estado do gas é determinado principalmente por processos
radiativos (como por exemplo, transigdes ligado-ligado e ligado-livre) ao invés de colisionais,
o que implica que uma descricao baseada na hipdtese de equilibrio termodinamico local
(ETL) nao é adequada, devendo-se usar portanto as equacoes de equilibrio estatistico. Além
disso, como pode ser verificado através de perfis P-Cygnis nos espectros observados, esses
objetos apresentam suas camadas mais externas em expansao (devido & pressao de radiagao),
perdendo massa para o meio interestelar. E neste vento radiativo que a maior parte dos fétons
observados se forma.

Para se ter uma descricao tedrica rigorosa visando comparar os resultados diretamente

com as observacoes, devemos resolver simultaneamente :

!Lembramos, para efeito de comparacao, que o nosso Sol tem uma temperatura de apenas ~ 5800K.
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e a equacao de transporte radiativo;
e as equacoes de equilibrio estatistico;

e as equacoes da hidrodinamica.

A primeira nos descreve a variagao do campo de radiacao ao interagir com o gas. As
equacoes de equilibrio estatistico determinam o estado do gés, isto é, as populagoes dos niveis
de energia ligados e livres dos atomos e ions que o constituem. As equacoes da hidrodinamica
nos dao a resposta desse gas a pressao da radiacao (e as outras forgas presentes). Elas tém que
ser resolvidas simultaneamente porque o estado do gas e sua dinamica dependem do campo
de radiacao e vice-versa. Dito de um ponto de vista matematico, na equacgao de transporte
aparecem termos envolvendo o campo de velocidades do gés e as populacoes dos niveis e nas
equagoes de equilibrio estatistico aparecem termos radiativos. O mesmo acontece com as
equagoes da hidrodinamica. Vale ressaltar que geralmente assume-se que a atmosfera esta
em equilibrio radiativo, o que significa dizer que nao ha fontes nem sorvedouros de energia
ao longo da mesma e que os fotons sao responsaveis por todo o transporte de energia.

Dada a complexidade envolvida, solugoes analiticas sao literalmente impossiveis e o custo
computacional é muito alto. Por exemplo, Gréfener & Hamann (2005) mostram que para
resolver o problema de maneira consistente, um modelo leva aproximadamente um meés para
ser concluido em um computador pessoal tipico. Isto torna a andlise de um simples objeto
proibitiva.

Uma maneira de simplificar a situacao é desacoplando a parte hidrodinamica do problema.
Para tanto, geralmente usa-se, considerando simetria esférica, uma lei § de velocidades para
o fluido do tipo v(r) = v(l — R./7)?, onde vy é a velocidade terminal, R, o raio da
estrela e # é um parametro livre. Tal lei é derivada de algumas solucoes hidrodinamicas,
até mesmo analiticas (Lamers & Cassinelli 1999), desconsiderando o acoplamento com o
transporte radiativo. Ela tem sido usada com sucesso em diferentes tipos de objetos que
possuem um vento estelar mantido por pressao de radiacao (estrelas Wolf-Rayets, OB, etc.),
salvo pequenas modificagoes (Hillier & Miller 1999). O c6digo usado na presente tese faz uso
de uma lei similar e sera explicado posteriormente. No caso de supernovas o desacoplamento

também é possivel, visto que apds a explosao o gas segue em boa aproximacao a lei de
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Hubble, onde v(r) o< r. Com a dinamica especificada, resta resolver o transporte radiativo

juntamente com as equagoes de equilibrio estatistico.

E importante ressaltar que atualmente ainda é muito dificil um estudo fora da simetria
esférica. Uma razao observacional é que nao temos dados suficientes para determinarmos a
forma do envoltério em expansao para a maioria das estrelas, o que implica em uma des-
cricao com mais parametros livres ao problema, como por exemplo, na lei de velocidades.
Além disso, encontramos um problema técnico onde o custo computacional que ja é bastante
alto, aumenta consideravelmente porque saimos do caso unidimensional. Apesar dessas di-
ficuldades, alguns trabalhos tém sido feitos nessa diregao (Busche & Hillier 2005; Zsargo
et al. 2005) visando outras simetrias bem determinadas, como no caso da presenca de dis-
cos. Iremos considerar a simetria esférica implicitamente daqui em diante, salientando que
nao encontramos evidéncias observacionais de um desvio significativo no caso especifico das

ECNP deficientes em H, como por exemplo, linhas apresentando picos duplos em emissao.

Nas proximas segoes discutiremos as bases tedricas da segunda parte de nosso trabalho.
Primeiro, por sua importancia histérica e pela capacidade de fornecer explicagbes simples
(aproximadas) em situagoes mais dificeis, iremos descrever a aprozimagao de Sobolev. Depois,
uma descricao mais geral é apresentada, onde a equacao de transporte radiativo é escrita no
referencial co-mével com o fluido em expansao. As equacoes necessarias que precisamos para

prosseguir serao deduzidas.

3.1 Aproximacao de Sobolev

Sobolev (1960) simplificou enormemente o problema do transporte radiativo verificando que
muita das vezes é viavel fisicamente considerar que a absorcao de fétons de uma determinada
frequéncia em uma atmosfera em expansao se da somente em um ponto. Este fato reduz
o problema ao calculo de probabilidades de escape e penetragao de fétons em um ponto

arbitrario na atmosfera como veremos a seguir.
Seja um féton de frequeéncia v, saindo da fotosfera da estrela conforme a fig. 3.1. Consi-

dere que a expansao do envoltorio se dd por uma lei de velocidades monotonica (tipo 3, por

exemplo) e que somente atomos de dois niveis com frequéncia de transigao v, estao presentes.
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Figura 3.1: Féton de frequéncia v, saindo da fotosfera da estrela na dire¢io do observador, fazendo um

angulo # com a diregao radial no ponto indicado por d.

Este féton serd absorvido em um ponto d segundo o observador 2 ou nao se, no referencial

do fluido, ele é desviado para o vermelho pelo efeito Doppler o suficiente para apresentar

Vp <1 — U(T)@> = v,,

v =v,. Ou seja, se :

C

sendo ¢ a velocidade da luz. Como sabemos que a frequéncia de transi¢cao nao € tinica a ser
absorvida porque existe, por exemplo, a largura intrinseca da linha e movimentos térmicos,

a condicao para absorcao deve ser escrita como :

0
Vo — Avg <1, <1 — ’U(’I“)g> <v,+ Avg,
c

onde em Avg se encontram os efeitos de alargamento. A regiao do vento onde ha a
absorcao ¢ chamada regiao de interacao . E interessante notar que fétons com frequéncia
menor que v, — Avg e maior que (v, + Avg)(1 + v /c) nunca serdo absorvidos, porque sao
vermelhos e azuis demais, respectivamente. Vé-se desta forma, que o campo de velocidades

introduz um mecanismo de escape natural para os fétons.

20 observador se encontra em z = +00
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Geralmente a funcao perfil da linha ¢(Av) = ¢(v — 1,) em ventos radiativos pode ser

escrita em boa aproximacao como :

1 n a2
QS(AV):WQ (a /AG).

A opacidade de um dtomo de dois niveis® pode ser escrita como :

2
Kop = ;icfml (1-le1) d(Av) (3.1)
— kipo(Av), (32)

onde e e m, sao a carga e a massa do elétron, f; a forca de oscilador, n; e n, as populagoes
dos niveis inferior e superior, respectivamente, e g; e g, as degenerescéncias.

A profundidade 6tica na frequéncia v, em um ponto arbitrario z; sera portanto :

n() = [ mlen(e (33)

21

2 [e'e]
_ ”ec fi / m (1— ”“gl) d(Av)dz. (3.4)

me 1Gu

Note que ¢(Av) nio sai da integral porque Av = v, (1 — v(r)<?)

— 1,, ou seja, depende
diretamente de z. A aproximacao de Sobolev, no seu sentido original, consiste em considerar
que a funcao perfil pode ser aproximada por uma funcao delta *. Tal artificio matematico
pode ser justificado fisicamente se tivermos valores do gradiente de velocidades altos o bas-
tante para que em um ponto vizinho onde ocorre a absorcao em v, o foton seja desviado o
suficiente para que nao seja mais absorvido. Tem-se nesse caso um ponto ao invés de uma
regiao de interacao.

A 1ltima equagao pode ser escrita na seguinte forma alternativa, :

e’ Av(o0) Nui dz
=  —— A Av). )
T (21) mecfl /Au(m) nl( nzgu) # V)d(AV)d( V) (3:5)

3esta forma pode ser obtida a partir da equacdo de transferéncia usando os coeficientes de Einstein e suas

relagoes.
*aqui precisaremos somente da propriedade [~ f(z)é(z — zo)dx = f(w,)
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Ap

Figura 3.2: Féton de frequéncia v, saindo da fotosfera da estrela indo até o ponto indicado por 7.

Usando agora a aproximagao de Sobolev, ¢(Av) = §(Av — 0), teremos :

me? nug\ dz
y —_ 1— , 3.6
(e = |2 gm (1- 22 25 | (36)
onde r, é o ponto da interagao ou raio de Sobolev e
dz c/vp
_ 3.7
d(Av) (8:7)

Ts v(r) dv(r)
[(1 — )=+ N27}

onde p = cosf = z/r. Portanto, a profundidade ética de Sobolev desde o infinito até o

ponto arbitrario z; é :

2

e Ny gi T/U(T)
T, (21) = c/vg)n(rs) [ 1 — , 3.8
) = T et (1= )| () | 59
onde o = dlczg’((rg)) — 1. Pode-se substituir v, por v, em boa aproximacao se v /c << 1.

Essa profundidade ética foi calculada de z; até oo. Iremos considerar agora da fotosfera

até a um ponto indicado por 7 (fig. 3.2). A profundidade ética serd :

n(w) = [ mpo(dn)ds (39)
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Av(r)

— / ripd(Av) d(ixy)d(m) (3.10)

Av(*)

Usando Sobolev, a regiao de interacao se torna um ponto. Todavia, podemos relaxar um
pouco esta aproximagao (ainda assim chamada de Sobolev) considerando que ela é pequena

o suficiente para considerarmos mpﬁ como constante, o que implica na expressao :

dr Av(r)
TS = K 14 14 .
5 (1) zgﬂAy>l;“)¢@3)d03) (3.11)
= 7,,8(Av), (3.12)

onde 7, é a profundidade dtica de Sobolev calculada anteriormente na equacao (3.8). @,
que é identificada diretamente como a integral de ¢, se aproxima do valor unitario a medida
que a funcao perfil se aproxima de uma func¢ao delta. Naturalmente a profundidade ética é
nula se nao chegarmos até a regiao de interacao ou tem o valor dado pela expressao acima.
Se a estrela irradia uniformemente, a intensidade especifica no mesmo ponto discutido

anteriormente é :

L, () = I} e o B, (3.13)
A intensidade média é, portanto :
1 1
Jo(r) =1, [ ey, (3.14)
onde u, é o cosseno do angulo subentendld(*) pela estrela. A intensidade média integrada

sobre o perfil da linha é :

Avy=00
—1; / / d(Av,)e ™A d( Ay, )dp. (3.15)
2 Avy=—00
Por defini¢ao temos que d®(Av,) = ¢(Av,)d(Av,), o que implica na seguinte forma

equivalente :

i) = i /M / 0o (8 4 (Aw ) (3.16)

Vo
2 0

_ Zdp. 1
T (317)
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Indo um pouco mais além, podemos definir uma probabilidade de penetracio até o ponto

7 como :

1 =T
Bp(r) == % / loem™ du, (3.18)
o

* TVO

de modo que a intensidade média integrada fique simplesmente :

J(r) = By(r)I; . (3.19)
Um féton neste mesmo ponto 7 terda da mesma forma, uma probabilidade de escape que

serd identica a de penetracao exceto pelo limite de integracao, uma vez que ele pode escapar

em todas as diregoes :

1 .
Be(r) == 1/ =™, (3.20)

2 1 TVo
A idéia essencial do transporte radiativo usando Sobolev é escrever J na seguinte forma
intuitiva :

J(r)=(1-=0)S + Byl (3.21)

e lembrar que a fungao fonte muitas vezes pode ser escrita na forma :

S=a+pJ, (3.22)

onde a e J dependem do problema particular em questao. Para atomos de dois niveis
sem o continuo, por exemplo, essas varidveis se relacionam diretamente com as taxas de
transicao do nivel superior para o inferior e com a funcao de Planck.

Substituindo J da equacdo 3.21 nesta ultima expressdo, teremos uma equacao simples
para a funcao fonte S. Com esta resolvida, podemos calcular o campo de radiacao através da
solucdo formal da equacdo de transporte radiativo (equagoes 2.50 e 2.51 em Mihalas 1978).
Vale ressaltar todavia, que em se tratando de uma situacao fora do ETL, as equacoes de
equilibrio estatistico também devem ser consideradas para a determinacao do estado do gas,
0 que na teoria exposta acima entra na equagao 3.22 através dos coeficientes a e [3.

Apesar de simples e rapida em termos computacionais, a aproximagao de Sobolev deixa

de ser vélida em varias situagoes (veja por exemplo Hamann 1981; Lamers et al. 1987) e
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restringe os campos de velocidades trataveis. A forma da lei § de velocidades, por exemplo,
que é a utilizada na presente tese, apresenta regides onde a velocidade converge lentamente
para v, implicando em um gradiente bem menor se comparado as regidoes mais préximas
a estrela. Nesse caso por exemplo, linhas formadas em regioes mais externas podem ser
tratadas incorretamente.

Devemos deixar claro que descrevemos esta secao de maneira detalhada por razoes didaticas
e de completeza. A aproximacao de Sobolev nao é utilizada nesta tese para a obtencao dos

parametros fisicos e das abundancias quimicas das ECNP deficientes em H.

3.2 Descricao no referencial co-moével

Uma maneira de contornar as limitagoes impostas na descricao anterior é descrever o pro-
blema no referencial co-mével com o fluido em expansao. A primeira vista, o fato deste
referencial ser nao-inercial parece complicar ainda mais a situagao . Todavia, como veremos,
nao existe quase nenhuma restricao quanto aos campos de velocidades trataveis, a emissivi-
dade e a opacidade se tornam isotrépicas e outras falhas inerentes a aproximagao de Sobolev
sao naturalmente evitadas.

A forma mais geral possivel da equacao de transporte radiativo é :

(% + (ﬁV)) II/ =N — XVIVa (323)

onde n é o vetor unitario indicando a dire¢ao do feixe de radiacao, 7, e x, a emissividade
e a opacidade do meio, respectivamente.

Se quisermos agora descrevé-la no referencial do fluido, por se tratar de uma trans-
formacao nao linear, devemos usar o conceito de derivadas covariantes °. Nao podemos
pensar na transformacao de Lorentz pois a mesma somente é valida entre dois referenciais
inerciais e, no caso em questao, em cada ponto r do fluido temos uma velocidade diferente
v(r).

Ao invés de deduzi-la aqui, apresentaremos apenas a expressao final no caso estacionario,

adotando geometria e simetria esférica e ignorando os termos de aberracao e adveccao ©.

Sas mesmas utilizadas frequentemente em relatividade geral.

Simportantes quando nao temos v(r)/c << 1, como no caso de supernovas.
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Detalhes podem ser encontrados em Castor (1972) :

2
M3+1 p? 9 wvu(r) L
or r o o cr

odlnv(r)\ 9
dinr ov

|1t == i) (320
Na notagao I,(r, ), r é a coordenada esférica e p é o cosseno do angulo entre o feixe de
radiagdo e o vetor unitdrio 7. Se tomarmos o campo de velocidades v(r) — 0, teremos a
equacao de transporte no caso estatico (bem conhecido) com a geometria esférica.
Mihalas et al. (1975) foram os primeiros a apresentarem uma solucao satisfatéria para
a equacao 3.24 através de diferencas finitas e um esquema de eliminacao frequéncia-a-
frequéncia. Como parte do cédigo utilizado na segunda parte do nosso trabalho (CMFGEN)

faz uso deste método, o descreveremos em detalhes a seguir.

3.2.1 Solucao no sistema de coordenadas (p,z)

Ao invés de resolvermos a equacao de transporte utilizando diretamente as coordenadas (p,
1), existem vantagens de se descrever o problema nas coordenadas (p, z) ao longo de um
raio caracteristico’ na direcao do observador (veja a fig. 3.3). As coordenadas (p,z) estao

relacionadas com (u, r) por :
z=pur

p=rv1—p?

onde p geralmente é chamada de parametro de impacto. As derivadas na equagao de

transporte deverao ser escritas entao como :

Tusa-se esta denominacdo quando a equacao de transporte é escrita ao longo do feixe de radiacio.
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» Observador

Y

Figura 3.3: Coordenadas (p, z) x (r, p).

A equacao 3.24 fica entao na seguinte forma :

ol,(p, z) ol,(p, z)

T _7(]3, Z) O =M _XI/IV(p7 2)7

onde 7(p, z) é o termo que multiplica a derivada em frequéncia na equacao 3.24 em termos
de p e z. Note que para um certo valor de p fixo, tratamos agora o problema ao longo de
um feixe de radiacao. Se denominarmos I* para feixes em direcao ao observador e I~ para

feixes em direcao contraria, teremos duas equagoes :

OIE(p, 2 OIE(p, 2
Lo p2) (P, Z)L =0 — X1 (p, 2). (3.25)
0z ov
Definindo d7, := —x,dz, podemos escrever :
I* I*(T,
j:a v (Tl/ap) _‘_1—\(p’ Z)a v (7— ap) _ ],it(Tmp) _ Sm (326)
or, ov

onde naturalmente aparece a fungao fonte S, e I'(p, z) = v(p, z)/x,. Definindo agora as

variaveis :

(7 p) 1= %(I* + 1) (3.27)
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0, (rp) = (I = 1), (3.28)

e usando as equagoes 3.26, podemos chegar em :

ou, ov,
T = 2
or, * v (3:29)
ov, ou,
T —u, —S . .
o TG =t =S (3.30)

Se soubermos u, e v,, teremos o campo de radiacao pelas equagoes 3.27 e 3.28, ou seja,
o problema estara resolvido.

O método de solu¢ao de Mihalas et al. (1975) consiste em considerar uma atmosfera
com um certo raio interno R;, (p.e. o raio da estrela R,) e externo R, (dezenas ou
centenas de raios estelares) e discretizar todas as varidveis do problema. Por exemplo, os
raios considerados podem ser {r1,79,...,”np}, com 11 = Reyy € ryp = Rine. Andlogamente,
terfamos {p1, ps, ..., pnp} para os parametros de impacto, {vy, v, ..., Uxp} para as frequéncias,
{21, 22, ..., Zyp} para o eixo horizontal e 0 mesmo para a profundidade ética e outras fungoes
como u, e v,. Um exemplo de uma atmosfera discretizada se encontra na fig. 3.4.

Daqui em diante, usaremos a seguinte notagao para as variaveis discretas :

ull(TI/7p) - U(T,p, V) - U‘Td,pi,l/n — udin7

onde o indice d diz respeito a coordenada z; (que corresponde a profundidade Stica 74),
o indice i representa qual o parametro de impacto considerado e n a frequéncia utilizada.
Desta forma, temos por exemplo, a seguinte representagao da derivada em um ponto d da

atmosfera :

auu o Ud+1,in — Udin

or, A7'd+1/2,m

Por motivos de estabilidade nimerica do método a ser empregado, define-se v, (7,,p) em
pontos intermedidrios onde u,(7,,p) é definido. Ou seja, temos v441/24, conforme ilustrado
na fig. 3.5. Pela mesma razao, na derivada acima temos A7giq/9,,, que é definida como
Xd+1/2,in|%a41 — 2a|, onde Xat1/2m = 1/2(Xa+1 + Xa), OU seja, é uma opacidade média entre

os pontos d e d + 1. A derivada em v, (7, p) fica entdo na forma :

v, _ Vdt1/2/in — Vd—1/2,in

or, ATgin
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Figura 3.4: Exemplo da discretizacio de uma atmosfera para o uso do método de diferencgas finitas. As

varidveis e fungoes sao consideradas usando estes pontos. Note que o espagamento escolhido nao é uniforme

em (p,z). Uma boa opgao é escolher o espagamento uniforme em Log 7(r), assumindo por exemplo, uma

opacidade x o< 772, o que geralmente garante maior estabilidade e convergéncia ntimerica. Nesta figura, o
raio interno é dado pelo ponto z = 10 (ou r = 10).

Tratamos portando de diferencas finitas, ao invés de derivadas. Utilizando esta apro-

ximagao, as equagoes 3.29 e 3.30 tomam a seguinte forma :

Ud+1,in — Udin
AT, d+1/2,in

Vd+1/2,in — Vd—1/2,in

+ 5d+1/2,i,n—1/2 (Ud+1/2,z',n—1 - Ud+1/2,m) = Vd+1/2,in,

A + 5di,n—1/2 (udi,n—l - Udm) = Udin, — Sdin,
Tdin

(3.31)

(3.32)
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Figura 3.5: Defini¢do da grade para u e v ao longo de um raio especifico de parametro de impacto p.
A fungdo u é definida nos pontos ao longo de z4, com d inteiro. J& a func¢do v é definida nos pontos

intermedidrios.

onde § é I' dividida pela diferenga em frequéncia (v,_1 — v,). A equagao 3.31 pode ser

resolvida analiticamente para vg11/2,n, resultando em :

Vd+1/2,in = {(Uas1.in — Udin)/ATd+1/2,in + 5d+1/2,i,n—1/2vd+1/2,i,n—1}/(1 + 5d+1/2,i,n—1/2)- (3.33)

Esta equacao pode ser utilizada para eliminar vgy /2, Da equacao 3.32, resultando :

{(Was1,in — Uain) / (ATar1/2,im (1 + Sat1/2,im-1/2))
- (Udm - Ud—l,in)/(ATd—1/2,in(1 + 5d—1/2,i,n—1/2))}/A7'dm
= (14 0di,n—1/2)Udin — Sain — Odin—1/2Udin—1+ (3.34)
{5d—1/2,i,n—1/2(1 + 5d—1/2,i,n—1/2)_1Ud—1/2,i,n—1—
8at1/2im—1/2(1 + dat1/2,im-1/2) " Var1/25n-1}/ ATain.
Antes de prosseguir, faz-se necessario a especificagao das condi¢oes de contorno do pro-

blema, que também devem ser devidamente discretizadas.

Condicoes de contorno

Para resolvermos o problema precisamos especificar condigoes de contorno em espaco e
frequéncia porque estamos lidando com uma equacao diferencial parcial. Trés condigoes
sao suficientes. Ao longo de um raio de parametro de impacto arbitrario p, por exemplo,
podemos considerar que na parte mais externa da atmosfera I~ = 0, ou seja, que nao existe
radiagdo vindo do espago para o interior. Isto implica em w, = v, = I /2 neste ponto,

correspondendo a seguinte equagao :
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8u,, o U,
F =
( om, ) Zmazx ! ( v ) Zmaz (U) 20

onde zy,4, = \/R2,, — p?. Por outro lado, no interior da atmosfera, em z = 0 e para

parametros de impacto p > R;,;%, devemos ter por simetria /T = I~, o que implica em

<0u,,) 0
ot ) .

Para parametros de impacto que interceptam a estrela (p < Rj,;), podemos empregar por

v, = 0 e portanto :

exemplo a aproximagao de difusdo ou especificar arbitrariamente I (condigao de Schuster).

Com relagao a frequéncia, podemos considerar por exemplo que I, é independente da
frequéncia para o continuo, para o extremo azul dos perfis das linhas ou simplesmente
para a maior frequéncia (V) adotada na discretizacdo. Todas essas condigoes levam a

o0l,/0v), =0, para uma certa frequéncia v, particular.
P p

Representacao matricial

A equagao 3.34 apresenta Ug_1in, Udin € Udt+1,in- OU Se€ja, para um mesmo parametro de
impacto (p;) e frequéncia (v,), trés profundidades 6ticas (d — 1, d e d + 1) estao presentes
para u. Da mesma forma, temos duas profundidades 6ticas envolvidas em v : vg_1/2n—1 €
Vdt1/2,in—1- oS¢ definirmos vetores ao longo de um raio especifico p;, com frequéncia v, isto ¢,
Uin = (Utin, U2in, -, UND,in)' € Din = (U3/2,1in, --» UND—1/2,in), POderemos escrever a equagao
3.34 (que na verdade sao vérias, uma para cada d, i e p diferentes ) e também as condigdes
de contorno em uma Unica equacao matricial :
ﬁnazn + ﬁinai,n—l + ‘;;'n{]i,n—l + VVznj - Xina (335)
onde T~m ¢ uma matriz tridiagonal®, (jm e Wm sao diagonais, ‘7@“ ¢ bidiagonal e Xm é
um vetor. O aparecimento de J e X, nesta expressao se deve a uma forma genérica (valida

para diversos problemas) considerada para a funcao fonte (S = a + 3.J) na equacao 3.34.

8que ndo interceptam a estrela
9devido a presenca de u em trés profundidades Sticas diferentes na equacao 3.34.
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Vale ressaltar, que a notagao J é a usual, que significa [ J,(7)¢(v)dv, onde ¢(v) é o perfil
da linha.

Da mesma maneira, a equagao 3.33 pode ser escrita como :

onde ém ¢ bidiagonal e ]:Im ¢ diagonal.

Solugao por eliminagao frequéncia-a-frequéncia

Nesta altura, se utilizamos a condigado de contorno em frequéncia (91,/0v),,,.. = 0, onde
Umaz € & frequéncia vq segundo a nossa notagao, devemos ter as derivadas nulas nas equacoes
3.31 e 3.32 (o que equivale a dizer que 6 = 0). Por consequéncia, as equagoes gerais 3.35
e 3.36 nesta frequéncia em particular (i = 1), devem ter Ui,l =0, ‘72-,1 =0e ﬁi,l =0,

assumindo as seguintes respectivas formas :

Tt +Wad = Xi, (3.37)

O que nos da a solucao para u;; :

Uy = TZ’Il{Xil - I/T/ilj}
TiIlXﬂ — Xy Wi J (3.39)
= 12111 — Biljv
e para v;1 :
Vi1 ézlﬂil
G~1211212'1 - GNleézlj (340>
- C~121 - Dilja

onde aproveitamos para definir flﬂ, Bﬂ, é’il e Dil. Utilizando novamente as equacoes
gerais 3.35 e 3.36 para a segunda frequéncia (n = 2), onde as derivadas em frequéncia sao

mantidas, teremos :
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Tiotiss + Uity + Vg + Wind = X, (3.41)
Vg = éz’z@iz + ﬁi277i17 (3.42)

o que nos fornece as seguintes solucoes para ;s € :

Ujp = T,El{j(iz — Wiad — Uity — VigTa, } (3.43)

e para U;o :

'l~1i2 — Gigﬂig + F[igflil. (344)

Veé-se que essas duas ultimas expressoes ficam em funcao de u;; e v;1. Fazendo o mesmo

paran = 3,4, ..., NI é facil estabelecer a seguinte forma :

Uy, = Aim - Binj

Fu = Cu— Dy, onde :

A = T (X~ Unhinor = VinCino) (3.45)
Bun — Tl (Wi~ OBt — ViuDio

Cin = GinAin +HinCin s

f)in = éinBin + Iinnf)Ln—l-

Essas equacoes fornecem portanto a solugao do problema se conhecemos J. Tal é o
caso quando o cédigo CMFGEN utiliza este método (veja o capitulo 4). Do contrario, deve-
se seguir o procedimento mostrado em Mihalas (1978) para obtencao de J e posteriormente

Uin € Vin-

3.3 Conclusao

Até este ponto, vimos duas maneiras diferentes de se calcular o transporte radiativo em
uma atmosfera em expansao : utilizando a aproximacgao de Sobolev e com o cédlculo no
referencial co-movel com o fluido, sendo esta tltima mais geral e nao sujeita as limitagoes

encontradas na primeira. Todavia, como mencionamos anteriormente, na maioria dos casos
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devemos levar em conta também as equagoes de equilibrio estatistico (e radiativo), pois o
campo de radiacao depende do estado termodinamico do gas e este, do campo de radiagao
(situagao nao-ETL). Os calculos mostrados portanto, valem se soubermos as populagoes dos
niveis dos fons presentes na atmosfera. Do contrario, para o problema ser abordado de
maneira correta, devemos ter a solucao simultanea da equacao de transporte radiativo e das
equacoes de equilibrio estatistico (e radiativo). Descreveremos no capitulo que se segue o
funcionamento do cédigo utilizado na segunda parte de nosso trabalho, o CMFGEN, onde

entao o método para se realizar tal tarefa serd devidamente apresentado.



Capitulo 4

O Cédigo CMFGEN

‘‘Night, the beloved. Night, when words fade and things come
alive. When the destructive analysis of day is done,

and all that is truly important becomes whole and sound again.
When man reassembles his fragmentary self and grows with

the calm of a tree.’’

Antoine de Saint-Exupéry

Neste capitulo descreveremos o codigo desenvolvido por Hillier & Miller (1998), CMF-
GEN!, utilizado na segunda parte de nosso trabalho. Seu objetivo, como veremos, é re-
solver a equacao do transporte radiativo em uma atmosfera em expansao simultanemente
com as equacoes de equilibrio estatistico e radiativo. Existem vérios motivos pelos quais
escolhemos este cédigo em particular. Em 1998, o CMFGEN era o tnico a fornecer mo-
delos apropriados para estrelas Wolf-Rayet levando em conta o efeito da opacidade das li-
nhas (“line-blanketing”) e o fato das atmosferas poderem ser nao homogéneas (“clumping”),
apresentando espectros tedricos com qualidade suficiente para comparacao direta com dados

observacionais desde o ultravioleta distante até o infravermelho. Ao longo dos anos ele foi

L“Co-Moving Frame GENeral”

79
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utilizado com sucesso para gerar modelos de atmosferas de varias estrelas onde a situacao
nao-ETL e um vento estelar se fazem presentes : estrelas Wolf-Rayet do tipo WN (Herald
et al. 2001); estrelas Wolf-Rayet do tipo WC (Hillier & Miller 1999;Crowther et al. 2002);
estrelas Variaveis Azuis Luminosas (LBV) como 7 Carinae e AG Carinae (Hillier et al. 2001;
Groh et al. 2005); estrelas O (Crowther et al. 2002b;Evans et al. 2004; Martins et al.
2002;2005); estrelas B (Crowther et al. 2006) e em supernovas do tipo II (Dessart & Hillier
2005a,b). Dado sua confiabilidade, além de obter parametros fisicos e abundancias quimicas
desses diversos objetos, o CMFGEN também tem sido usado como padrao de comparagao
por outros codigos em desenvolvimento (Puls et al. 2005; Zsargo et al. 2005). No que diz
respeito as estrelas centrais de nebulosas planetarias deficientes em H, existem poucos tra-
balhos com o uso do CMFGEN, os quais serao discutidos no capitulo 5. Levando em conta
todos esses fatos, nao temos duvida em afirmar que o cédigo escolhido é um dos melhores
(send@o for o melhor) disponiveis para os nossos propositos.

Inicialmente, apresentaremos as hipdteses adotadas, assim como suas motivacoes e im-
plicacoes. Em seguida, resumiremos o método de solucao da equacao de transporte no
referencial co-moével com o fluido em conjunto com as equacoes de equilibrio estatistico e
radiativo. Alguns dos processos fisicos importantes, assim como os dados atomicos utiliza-
dos serao brevemente apresentados. Além disso, discutiremos e mostraremos exemplos da
inclusao de dois efeitos bastante importantes que raramente foram utilizados em estrelas
centrais deficientes em H : a opacidade das linhas (“line-blanketing”) e “clumping”, que des-
creve de maneira aproximada atmosferas nao homogéneas em densidade. Finalmente, antes
de passarmos aos nossos resultados no capitulo 5, explicaremos os parametros de entrada e

de saida do codigo.

4.1 Hipodteses adotadas

Conforme vimos no capitulo anterior, a situacao fisica em objetos onde ha uma atmosfera
em expansao em nao-ETL é bastante complexa. Uma descricao rigorosa requer a solucao
do problema hidrodinamico acopladamente com o transporte radiativo, o que é bastante
diffcil tedricamente e de certa maneira, proibitivo em termos computacionais. E natural

portanto termos um conjunto de hipéteses simplificadoras. Abaixo destacamos as adotadas
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pelo codigo CMFGEN com uma breve discussao sobre cada uma.

(1) Simetria esférica

A hipétese de simetria esférica constitui a abordagem mais razoavel e mais simples ao pro-
blema, tornando-o unidimensional. A falta de vinculos observacionais acerca da geometria
dos ventos estelares dificulta o desenvolvimento de qualquer teoria em mais de uma dimensao,
o que pode acabar por aumentar o niimero de parametros livres nos modelos, o que achamos
indesejavel. Além disso, o fato de existirem estrelas que apresentam falta de polarizagao
intrinseca (p. e. HD 165763), perfis em emissao achatados (p.e. C III A5696), auséncia de
picos duplos ou outros diagnodsticos que evidenciem outras geometrias bem determinadas,
apoia a utilizacao de modelos esféricamente simétricos. Em casos duvidosos, ainda assim
consideramos viavel modelos nesta simetria como uma primeira aproximac¢ao ao problema.
No entanto, devemos evitar naturalmente casos com geometrias mais bem determinadas,

como por exemplo em estrelas Be, onde é observada a presenca de discos.

(2) Independéncia temporal

O vento estelar é considerado estacionario. Nem o campo de radiagao , nem o campo de
velocidades e nem o estado do gas se alteram com o tempo nessa descricao. Novamente, é
bastante dificil nao considerar essa hipotese de maneira consistente por falta de conhecimento
dos diversos processos que podem provocar uma variabilidade nos espectros. Felizmente,
as observacoes nos mostram que a maioria dos ventos estelares nao apresentam grandes
mudancas em intervalos de poucos anos a ponto de invalidarem modelos. Quando este é o

caso, podemos gerar modelos estaciondrios em diferentes datas.

(3) Equilibrio estatistico

Devido as atmosferas quentes (2 20kK) em expansao e aos campos de radiagao intensos, os
processos radiativos acabam que por dominar os processos colisionais na determinacao da
populagao dos niveis atémicos, de modo que o uso do equilibrio termodinamico local (ETL),
i.e., o uso das equagoes de Saha-Boltzmann, se torna completamente inadequado. Deve-se

portanto, incluir os processos fisicos mais importantes de acordo com cada caso e escrever
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as equacoes de equilibrio estatistico para cada nivel de energia, de cada ion, de cada espécie
presente. O problema se torna portanto, bastante complicado. Por um lado, existe um
grande ntimero de niveis a ser considerado se pretendemos fazer uma comparagao realistica
com dados observacionais. Por outro lado, o campo de radiagao aparece naturalmente nessas
equagoes, o que faz com que o transporte radiativo tenha que ser resolvido simultaneamente.

Veremos mais detalhes adiante.

(4) Equilibrio radiativo

Considera-se que nao ha fontes nem sorvedouros de energia na atmosfera e que ela é mera-
mente transportada por fotons. Isso significa dizer que em qualquer ponto a energia removida

do campo de radiagao deve ser igual a emitida, o que implica em :

/'MLL—&MVZQ
0

Esta expressao é obtida ao se levar em conta a isotropia da opacidade e da emissividade

no referencial co-mével com o fluido.

(5) Lei de velocidades v(r) monotonica

O codigo CMFGEN nao resolve o problema hidrodinamico acopladamente com as outras
equacoes. Isto é na verdade um grande desafio para os modelos atuais e implica em um
enorme custo computacional (veja por exemplo Grifener & Hamann 2005). Considera-se

entao geralmente uma lei de velocidades ad hoc do tipo [ :
v(r) = ve (1 = Ru/1)”

onde v, ¢ a velocidade terminal do vento e R, é o raio da estrela. Porém no caso
do CMFGEN, a lei mostrada acima pode ser levemente modificada ao se aproximar da
parte hidrostatica da atmosfera, de modo que casos oticamente finos, onde as camadas mais
internas da atmosfera tem influéncia consideravel no espectro observado, sao tratados de

uma melhor maneira. A forma geral que pode ser considerada é :

0(r) = {vy + (Voo — Vo) (1 — Ry /1) /{1 + (Vo /Veore)e B /MY,
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Figura 4.1: Exemplo de uma lei 3 de velocidades levemente modificada na base do vento, ou seja, préximo

a regiao hidrostética.

onde v, é chamada de velocidade fotosférica, v... a velocidade em r = R, (quando
Vo >> Vgore), que é tipicamente menor que 1 km s~! e h é a escala de altura em unidades
de R,. Um exemplo, para 3 = 1, v = 700 km 57!, vspre = 0.05 km 57!, v, = 50 km s7!
e h = 0.02R, é mostrado na fig. 4.1. E importante ter em mente que casos onde o vento é
Oticamente espesso sao indiferentes a tal tratamento, e ainda, que para raios pouco maiores
do que o raio estelar R,, voltamos rapidamente ao caso 3 tradicional devido a exponencial

no denominador.

Uma outra op¢ao na lei de velocidades é possivel. Ela nao serd abordada na presente
tese, mas salientamos que existem evidéncias observacionais que o vento de algumas estrelas
WR podem apresentar uma aceleragao em suas partes mais externas se comparadas com a
lei § usual. Dois parametros (; e (5 sao empregados nesse caso. Maiores detalhes podem
ser vistos em Hillier & Miller (1999).
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4.2 Solucao das equacoes de transporte radiativo, de

equilibrio estatistico e radiativo pelo CMFGEN

O objetivo final do cédigo CMFGEN ¢é reproduzir o espectro observado de estrelas que
possuem atmosferas em expansao, o que acaba por fornecer parametros fisicos e abundancias
quimicas como veremos mais tarde. Para que isso possa ser feito, o transporte radiativo no
referencial co-movel é resolvido simultaneamente com as equacoes de equilibrio estatistico e
radiativo. Por vérias razoes?, o CMFGEN utiliza os dois primeiros momentos da equacao
de transporte. A seguir, mostraremos a forma dessas equacoes e o método para obter suas
solugoes.
Lembrando que por definicao :

1

1
[JV7H1/7KV7NIJ7 7M£L] = 5 /;1 II/ [1,,[1,,&2,/13, 7,U’n] dlu’u

a equacao de momento de ordem zero é obtida integrando a equacao de transporte 3.24

(veja capitulo 3) em p, resultando :

10(2H,) (1/1)) {a(J,, —K) (dlnv) 8&} o, (A1)

rz2  Or rc ov dlnr ) Ov

rc
J& a equacao de momento de primeira ordem, obtemos através da multiplicagao por u e

uma posterior integragao (também em ), o que nos leva com um pouco mais de dlgebra a :

Cre ov dlnr ) Ov = il (42)

Note que essas duas tltimas equagdes apresentam 4 incégnitas (J,, H,, K,,, N,,). Todavia,

or r rc

0K, (3K,—J,) v [8(Hy - N,) (dlnv) 8]\71,}
+ +

se introduzirmos os coeficientes :

fo(r) == K, (r)/J,(r)

gu(r) = Ny (r)/Hy (1),

chamados de coeficientes de Eddington, e, além disso, definirmos ¢,, 0 e X a partir de :

2como por exemplo o tratamento do espalhamento eletronico e performance numérica
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" -1
In(rq,) = In(R?) +/ Mdr
dX = —x,q.dr
dlnv
T dinr L

e eliminarmos K, e NN, dessas equagoes , teremos :

LA, < ov ) o +af)r s _ ( o n_) (4.3)

0X rex, ov

=r’H,. (4.4)

o f,qr*],) N v \ O(1 4+ og,)r*H,
0X rex, ov

Essas duas equacoes constituem o problema central a ser resolvido. Através delas obtem-
se 0 espectro tedrico a ser comparado com as observacoes. Veremos abaixo como isso pode

ser feito.

Solucgao

O cédigo CMFGEN encontra o campo de radiacao ao adotar valores para f, e g, nas
equagoes 4.3 e 4.4. Desta forma tem-se duas equagoes e duas incognitas (J, e H,) para
serem resolvidas. No entanto, o estado do gas, ou seja, as populacoes atomicas devem ser
conhecidas de antemao 4. Admitindo que assim seja, J, e H, sao obtidos pelo método de
diferencas finitas de modo andlogo ao apresentado no capitulo anterior (veja detalhes em
Mihalas et al. 1976). Posteriormente, com o J, calculado, o CMFGEN utiliza as equagdes
3.45, nas coordenadas (p,z), para achar um novo campo de radiagao I, a partir de u, e
v,. Com este I, novos valores para os fatores de Eddington sao calculados e comparados
com os antigos. Se os mesmos nao forem iguais (dentro de certa precisao considerada), um
método iterativo é empregado para estimar novos valores f, e g,. Em suma, temos até a

convergéncia o seguinte ciclo :

3£, por exemplo, varia entre 1/3 e 1.
4isso pode ser visto indiretamente pela presenca da emissividade 17, e a opacidade ,
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1. valores para f, e g, sao introduzidos;

2. J, e H, sao calculados pelas equagoes 4.3 e 4.4;

3. com J,, um novo campo de radiacao é obtido pela equacao 3.45;

4. novos f, e g, sao calculados;

5. se estes nao forem iguais aos iniciais, retorna-se ao passo 1.

No final deste ciclo, temos o campo de radiacao e entao, ao passar para o referencial do
observador, podemos compara-lo com as observagoes. Conforme dissemos, as populagoes
atomicas devem ser conhecidas. Quando existe o equilibrio termodinamico local (ETL),
elas podem ser dadas pelas equacoes de Saha-Boltzmann. No entanto, para estrelas quentes
com ventos estelares, a situacao encontrada é a de nao-ETL, i.e., os processos radiativos
dominam os processos colisionais. Portanto, as populacoes devem ser calculadas a partir das
equagoes de equilibrio estatistico. Contudo, isto apresenta um problema que serd discutido

abaixo.

Equacgoes de equilibrio estatistico e radiativo

As equagoes de equilibrio estatistico e radiativo podem ser representadas de maneira genérica

pela equagao :

f(Ne, T, ni,Nng, ..., Jl, Jg, ceny Zl, ZQ, ) = 0, (45)

onde T e N, ¢é a temperatura e a densidade eletronica, respectivamente, n; a populagao
do nivel i de um fon especifico, J,, a intensidade média e Z,, = 1 — J/S,,, na frequéncia
m. Tais variaveis aparecem naturalmente nessas equagoes, cujas formas explicitas podem
ser vistas em Mihalas (1978).
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Como pode ser notado, as equacoes de equilibrio estatistico, que fornecem as populagoes,
dependem do campo de radiagao (através de J, e Z,). Por outro lado, as equagdes 4.3 e 4.4,
que nos dao o campo de radiacao, dependem das populagoes. Faz-se necessario entao uma
solucao simultanea dessas equacoes. Isso significa que ao invés das populagoes serem dadas,
na verdade fazem parte da solucao final, porque nao podem ser obtidas separadamente.

Para resolver este problema, o CMFGEN faz o seguinte :

- populagdes iniciais arbitrarias {n;} sao adotadas para todos os niveis de todos os ions

considerados;

- o campo de radiacao ¢é calculado via iteragao dos fatores de Eddington, conforme

descrito na se¢ao anterior;

- {n;} e o campo de radiagdo sdo testados nas equagoes de equilibrio estatistico e
radiativo (4.5).

Este tultimo passo verifica se as populacoes sao condizentes com o campo de radiacao
encontrado e com a hipétese de equilibrio radiativo (conservagao de fluxo). Se néo for o
caso, um método tipo Newton-Raphson (veja apéndice A) é empregado para achar corregoes
para as populagoes ({dn;}), visando convergir para um resultado que satisfaga o campo de
radiagao encontrado e as equacoes de equilibrio estatistico e radiativo. A maneira detalhada
de como isto ¢ feito, o que inclui uma linearizacao parcial® da equacao de transferéncia, pode
ser vista em Hillier & Miller (1998).

Mostramos na fig. 4.2 um fluxograma simplificado do funcionamento do CMFGEN,
reunindo as idéias apresentadas até aqui. No topo da figura, se encontra o ponto inicial,
onde se adotam as populacoes e os valores para f, e ¢, iniciais. Naturalmente, diversos
detalhes foram omitidos nesta breve descricao. Contudo, o bésico apresentado permitira
entre outras coisas, entender alguns dos arquivos de entrada e saida que descreveremos mais

adiante.

Smétodo utilizado para expressar J, e Z, em termos das populagoes {n;}



88
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Figura 4.2: Fluxograma simplificado do funcionamento do CMFGEN.
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4.3 Processos fisicos e dados atomicos

Para se ter uma descricao adequada de uma atmosfera estelar, o CMFGEN leva em conta
diversos processos fisicos importantes e uma grande quantidade de fons de varios elemen-
tos quimicos (veja a tabela 4.1). Dentre os mecanismos considerados estao : fotoionizacao,
recombinacao eletronica, ionizacao colisional, excitacdo radiativa, excitagdo colisional, de-
sexcitacao radiativa, desexcitacao colisional e espalhamento eletronico. Além desses, que sao
normalmente considerados e nao serao discutidos aqui, o CMFGEN inclui outros processos

importantes que serao descritos a seguir :

Recombinacgao dieletroénica :

Na recombinacao dieletronica, um ion com estagio de ionizagao A captura um elétron livre
resultando em um novo fon com A — 1. A energia do elétron livre é usada para excitar um
outro elétron que ja estava presente em A. O resultado final é um fon A — 1 em um estado
duplamente excitado. Geralmente, a energia desse estado é maior que a energia de ionizagao
e portanto, acontece uma ionizagao espontanea, ou seja, uma autoionizacao. Um exemplo

para o oxigénio é mostrado abaixo :
O*" + e~ = O (2p*(* D)5d(*F)).

A seta para direita indica o sentido da recombinacao e para esquerda, o da autoionizacao.
Pode acontecer que o estado 2p*(*D)5d(*F) decaia em outro do mesmo fon O, como por
exemplo, para o estado 2p3(2D,), resultando em um féton de 386A. Naturalmente, descon-
siderar a recombinacao dieletronica neste caso faria com que a linha O IT A386 produzida

pelo céalculo tedrico fosse menos intensa do que a observada.

Fotoionizagao para estados excitados :

Geralmente o processo de fotoionizagao nos modelos de atmosferas sao considerados do estado
quantico em questao para o estado fundamental do ion seguinte. No entanto, estados como C
111 252p% P° podem ser ionizados e resultar em C IV 2s ou C IV 2p. Esse tipo de possibilidade

é levado em conta pelo CMFGEN e pode vir a ser importante em certos casos.
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Troca de carga :

Troca de carga é todo o processo do tipo XD 4 Y — Xo 4 Y®+D onde X e Y séo os
ions envolvidos e a e b os estagios de ionizacao. Varias possibilidades sao consideradas pelo
CMFGEN. Um caso importante que merece destaque sao as linhas de Fe II no espectro da
famosa estrela i Carinae. De acordo com Hillier et al. (2001), a troca de carga Fe*™ + H =
Fe™ + H* é fundamental para o ajuste dessas linhas e tem impacto consideravel na estrutura

de ionizagao do ferro.

Efeito Auger :

No efeito Auger, um féton de alta energia (raios-X) ioniza um elétron de camadas mais
internas de um atomo ou ion. O fon resultante fica em um estado de alta excitacao que,
geralmente, se autoioniza. O efeito liquido portanto é perder dois elétrons. Assim, tem-se

por exemplo para o oxigénio :
y(raios-X) + O*t — O°F + 2¢.

Naturalmente, para esse processo ser efetivo, devemos ter a presenca de raios-X na atmos-
fera. De fato, isto é confirmado nao sé tedricamente, através de simulagoes hidrodinamicas,
como observacionalmente, através de alguns telescopios espaciais (veremos mais detalhes
adiante). O efeito Auger permite explicar a presenca de certos estdgios de ioniza¢ao que nao
sao condizentes com a temperatura da atmosfera. E possivel por exemplo, que os estagios
de ionizacao dominantes sejam O III-IV e termos ao mesmo tempo, linhas do O VI. Sem
raios-X e sem este processo, certas linhas espectrais em algumas estrelas nao poderiam ser

explicadas (veja por exemplo o caso da estrela WR 135; Marchenko et al. 2006).

Fica claro portanto, que a auséncia do tratamento dos processos descritos acima pode
implicar em discrepancias importantes na comparacao entre espectro teérico e observado.
Por consequéncia, isso pode influir diretamente na determinacao dos parametros fisicos e
das abundancias quimicas de uma estrela.

Os dados referentes a cada processo sao compilados de diferentes fontes na literatura. Sao
utilizados principalmente os trabalhos de Nussbauer & Storey (1983; 1984); Beck & Butler
(1992; 1995a,b); do “Opacity Project” (Seaton 1987; 1995); do “Fe Project” (Hummer et al.
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Figura 4.3: Secdo de choque o (em Mb) para fotoionizagao do estado fundamental do Si IT (3s23p*>—3P,).

Os indmeros picos de ressonancia sdo suavizados por uma gaussiana (linha mais escura). Figura extraida de
Hillier & Miller (1998)

1993), além de outras fontes que sado descritas em detalhes em Dessart et al. (2000) e em
Hillier & Miller (1998; 1999). E importante ressaltar que nem sempre ¢ trivial implementar
tais dados e algumas modificagoes podem ser necessarias. As secoes de choque de fotoio-
nizagao por exemplo, podem variar bruscamente com o comprimento de onda, apresentando
inimeros picos de ressonancia. Tal fato torna o custo computacional muito grande e as vezes
até mesmo impraticavel. Nesse caso em particular, o cédigo CMFGEN suaviza as segoes
de choque com gaussianas de larguras arbitrarias (que devem ser testadas). Na fig. 4.3 é

mostrado um exemplo deste procedimento para o estado fundamental do Si IT (3523p*—3P,).

Conforme pode ser visto na variedade dos processos fisicos considerados e na tabela
4.1, a fisica atomica levada em conta pelo CMFGEN ¢ bastante robusta. Como veremos no
capitulo seguinte, isso é fundamental para responder e investigar algumas questoes referentes
a evolucao das estrelas centrais deficientes em H. A determinagao da abundancia do fésforo e
do ferro por exemplo, permite testar as previsoes de certos modelos evolutivos acerca destes

elementos.
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Tabela 4.1: fons considerados pelo CMFGEN.
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4.4 Custo computacional

Conforme visto na secao anterior, existe uma enorme quantidade de dados envolvidos no
problema, o que implica em um alto custo computacional. Por exemplo, o nimero total
de niveis atomicos utilizados em um de nossos modelos é 4428, o que correspondeu a 79756
transi¢oes. Como as equagoes de equilibrio estatistico sao escritas para cada nivel, em cada
ponto da atmosfera, o nimero total de equacoes a serem resolvidas pode ultrapassar 50000 !

Durante a presente tese contamos com dois computadores. Um deles se encontra na
Universidade de Pittsburgh (EUA), o qual acessamos remotamente, e possui 1.2 GHz e 8Gb
RAM. O outro, instalado no Observatério Nacional, possui 3.2 GHz e 2Gb RAM. A nossa
experiéncia indica que a memoria minima a ser utilizada deve ser de 2Gb RAM. O sistema
operacional utilizado é o LINUX e o cédigo CMFGEN faz uso da linguagem FORTRAN.

O tempo de duracao dos modelos® desta tese é de ~ 4 — 10 horas. No entanto, alguns
podem durar cerca de 2 dias (ou mais!), dependendo dos parametros de entrada e de quanto
o modificamos. Ao aumentarmos a temperatura por exemplo, dependendo do caso, podemos
mudar os estagios de ionizagao dominantes na atmosfera, o que pode levar dias. Por outro
lado, mudancas nas abundancias quimicas em geral sao bem toleradas e convergem em poucas
horas. Obviamente, modelos simples com poucos elementos (por exemplo H, He e C) também
duram pouco, ou seja, cerca de ~ 1 — 2 horas. Em geral, verificamos que nao é aconselhavel

mudar qualquer parametro de entrada em mais de ~ 30% com relacao ao valor anterior.

4.5 Opacidade das linhas - “line blanketing”

A opacidade das linhas espectrais, em especial das linhas do grupo do Fe, é um dos ingredi-
entes mais importantes adicionados recentemente em modelos de atmosferas em expansao.
Embora elementos como o Fe possuam em geral abundancias bem menores do que a dos ele-
mentos mais leves (H, He, C, O, etc.), eles apresentam uma quantidade bem maior de niveis
atomicos. Consequentemente, esses elementos apresentam também um nimero bem maior
de transigoes do tipo ligado-ligado e ligado-livre, contribuindo significativamente para a opa-

cidade total do gés. Na fig. 4.4 mostramos um exemplo onde tal fato pode ser claramente

Spara a convergéncia
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Figura 4.4: Espectro tedrico mostrando a grande quantidade de linhas do Fe III (as vezes chamada de
floresta) no ultravioleta. A linha mais escura determina o continuo. A queda de fluxo apés 9124 é devido

ao continuo de Lyman.

Ao se incluir a opacidade dessas linhas, podemos verificar algumas consequéncias impor-
tantes. Por exemplo, uma vez que a radiagdo é bloqueada por vérias linhas no UV (onde
o nimero de transigoes de elementos do grupo do Fe é maior), existe uma redistribuicao de
energia para comprimentos de onda maiores para que haja a conservacao de fluxo. Na fig. 4.5
mostramos o continuo de dois modelos tedricos ilustrando este fato. Para comprimentos de
onda menores que ~ 7004 o continuo do modelo que inclui Fe é menor do que o modelo que
inclui somente H e He. O inverso acontece para comprimentos de onda maiores que ~ 700A.
Uma outra consequéncia importante é o “backwarming”, i.e., o aquecimento de partes mais
internas da atmosfera. Este efeito também se relaciona com a conservacao do fluxo. Para
que o continuo seja redistribuido da maneira mostrada na fig. 4.5, faz-se necessario uma
alteracao da estrutura de temperatura, ou seja, um aumento do gradiente da temperatura.
Na fig. 4.6 mostramos um exemplo bastante claro de dois modelos obtidos por Grafener et

al. (2002). O aumento em camadas mais préximas da estrela chega a ser de ~ 50kK no
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modelo com “line-blanketing” ! Naturalmente, a magnitude deste efeito depende de cada

caso em questao.
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Figura 4.5: Alteracao da distribuicio de energia devido a inclusio da opacidade das linhas espectrais
(“line-blanketing”). A linha pontilhada corresponde a um modelo teérico com apenas H e He. A linha sélida

corresponde a um modelo com H, He e Fe. Somente o continuo é mostrado.

Por se tratar de milhares de transicoes e portanto de um alto custo computacional, a
opacidade das linhas foi implementada com sucesso somente recentemente. Para objetos
com ventos similares aos analisados por esta tese, isto foi feito pela primeira vez por Hillier
& Miller (1998) através do cédigo CMFGEN. Além dos efeitos descritos acima, esses autores
encontraram outros resultados importantes. Pode ser verificado que algumas linhas oticas
de elementos como o C, N e O variam suas intensidades por um fator de até ~ 5 vezes. Em
particular, as linhas do C IIT A\5696 e C IV AA5801, 12, que sao importantes para critérios
de classificacao (veja cap. 2), aumentam suas intensidades. Neste trabalho se tornou ébvio
também a maneira pela qual o Fe influencia o ultravioleta (quantitativamente!), permitindo
que sua abundancia pudesse ser determinada pela primeira vez para as estrelas WR e objetos

similares.

O formalismo essencial para a implementacao da opacidade das linhas em modelos de
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Figura 4.6: Aumento da temperatura em camadas mais internas devido ao efeito da inclusdao da opacidade
das linhas espectrais (“line-blanketing”). As linhas tracejada e sélida correspondem a um modelo sem e com

“line-blanketing”, respectivamente. Figura extraida de Gréfener et al. (2002)

atmosferas em expansao foi introduzido por Anderson (1989). Nele, niveis atémicos com
energias e propriedades similares sao condensados em um tnico nivel, chamado de supernivel.
Desta forma, o nimero total de niveis reduz significativamente, tornando o custo compu-
tacional factivel. Outras tentativas para a inclusao da opacidade das linhas se baseiam
geralmente em métodos estatisticos que estimam a opacidade (veja por exemplo Pauldrach
et al. 1994). No entanto, com superniveis o tratamento é exato, embora os dados atomicos
sejam simplificados.

A maneira pela qual o cédigo CMFGEN utiliza os superniveis é bastante flexivel. Os
niveis de energia de um certo ion sao armazenados em um arquivo texto e a criacao de um
supernivel é feita ao se associar um mesmo numero a niveis diferentes. Mostramos abaixo

algumas linhas do arquivo de superniveis para o O III (omitindo algumas colunas para sim-

plificar) :
nivel energia (cm™!) supernivel nivel
25%2p3s (*PY) 267258.7100 10 16

25%2p3s (3 PY) 267377.1100 10 17
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252 2p 3s (3P2) 267634.0000 10 18
252 2p3s (1P?) 273081.3300 11 19
2pt (3P%) 283759.7000 12 20
2p* (3PF) 283977.4000 12 21
2p* (3P¢) 284071.9000 12 22
252 2p 3p (LPF) 290958.2500 13 23

Pode-se notar que os niveis 16, 17 e 18 formam o supernivel 10 e os niveis 20, 21 e 22 o
supernivel 12. Os niveis 19 e 23 possuem energias bastante diferentes com relacao aos demais
e por isso nao formam nenhum supernivel. A forma como é feita uma associacao desse tipo
pode influir no espectro resultante. Veremos no préximo capitulo como as discrepancias
encontradas em uma pequena regiao do ultravioleta da estrela BD+303639 foram resolvidas
usando-se um numero maior de niveis e superniveis.

Atualmente, o uso da opacidade das linhas é considerado indispensavel e tem fornecido
resultados de grande impacto na teoria de evolucao estelar. Na tabela 4.2 mostramos o
exemplo da estrela HD 165763 (WC5). Modelos recentes precisaram de temperaturas e
luminosidades maiores para que seu espectro observado fosse modelado satisfatoriamente.
Resultados similares, porém em sentido contrario, foram encontrados para estrelas O. O uso
da opacidade das linhas permitiu deduzir temperaturas para essas estrelas substancialmente
menores que as previamente determinadas (veja por exemplo Crowther et al. 2002; Martins et
al. 2002). Naturalmente, revisdes de parametros estelares importantes como a temperatura

e a luminosidade tém um impacto importante na evolucao estelar.

4.6 Atmosferas nao homogéneas - “clumping”

A idéia de que os ventos radiativos de estrelas quentes constituem uma expansao de um
gas homogéneo (em densidade) em diregdo ao meio interestelar tém sido cada vez mais
abandonada. Ao contrario, varios trabalhos na literatura tém trazido evidéncias que esses
ventos sao estruturados, i.e., apresentam “clumping”. Com isto, se quer dizer que a densidade
nao é uma fungao que varia suavemente com a distancia e sim que partes do vento estelar

apresentam altas concentracoes de matéria enquanto outras apresentam um gas bastante
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Tabela 4.2: Revisao na determinacao dos parametros da estrela HD 165763 devido a inclusao
de “line-blanketing”. Os dois ultimos modelos utilizam “clumping” (ver préxima segao). A

perda de massa tem unidades de M /ano. Tabela baseada em Crowther (2002).

T, (kK) Log L/Ls Log M elementos “line-blanketing” 7 Referéncia
35 4.6 -4.6  He nao Schmutz et al. (1989)
59 5.0 44  He C nao Hillier (1989)
90 5.3 -4.8  He, C, O, Fe sim Hillier & Miller (1999)
85 5.45 -4.9  He, C, O, grupo-Fe sim Gréfener et al. (2002)

ténue. Isto tem sido concluido tanto a partir de calculos tedricos como a partir de observagoes.

Abaixo relacionamos alguns dos fatos mais importantes :

e algumas estrelas apresentam estruturas no topo de algumas linhas espectrais que va-
riam com o tempo, se movendo do centro para fora da linha. Isto é geralmente in-
terpretado como aglomeragoes de matéria (“clumps”) se movendo em diregdo ao meio
interestelar. A transicao C III A\5696 em dois objetos de nossa amostra (BD+303639
e NGC 40) mostra essa variabilidade (Grosdidier et al. 2000;2001). Na estrela ¢ Pupi,

uma importante supergigante do tipo O, o mesmo foi encontrado na linha He IT A\4686;

e simulacoes hidrodinamicas dependentes do tempo de ventos radiativos tém encontrado
distribuicoes de densidade que variam fortemente com a distancia, indicando a presenga
de choques e de possiveis fontes de raios-X (veja por exemplo, Runacres & Owocki
2005 e suas referéncias). Na fig. 4.7 é mostrada a estrutura de densidade em uma das

simulagoes. Os contrastes de densidade correspondem ao conceito de “clumping”.

e reforcando o item anterior, observagoes recentes a partir de telescopios como o CHAN-
DRA e o XMM-Newton tém permitido concluir que emissoes de raios-X permeiam todo
o vento estelar, comecando desde perto da fotosfera (Kramer et al. 2003; Oskinova et
al. 2004);



99

e trabalhos como os de Hillier et al. (2003), Crowther et al. (2002) e Bouret et al. (2005)
mostram que a reproducao tedrica das linhas P 'V AA1118,28, O V A1371 e N IV A\1718
em certas estrelas somente é satisfatéria com a inclusao de “clumping”. A fig. 4.8

mostra um exemplo de um ajuste ao espectro observado de uma supergigante O;

e a inclusao do espalhamento eletronico nos modelos é conhecida por aumentar a asa de
certas linhas espectrais. No entanto, geralmente as intensidades das asas observadas

. . . . “ - .
sao menores que as preditas pelos modelos. A inclusao de “clumping” consegue corrigir

essa discrepancia (Hillier 1991).

p (glem?)

-20

10

raio (em raios estellares) 10 100

Figura 4.7: Estrutura de densidade encontrada a partir de simulacdes hidrodinamicas de ventos radiativos
dependentes do tempo. Figura adaptada de Runacres & Owocki (2005). A linha tracejada indica a média

temporal.

Apesar de varios indicios sobre a existéncia de “clumping”, até a presente data nao temos
uma idéia fisica sobre essas regices’. Ainda falta uma descricao quantitativa sobre o tamanho,
distribuicao e velocidade dessas aglomeragoes de matérias (“clumps”). Isto consiste um tema
de importante investigagao atualmente e provavelmente mudara a forma como encaramos um

vento estelar radiativo.

"trabalhos pioneiros como o de Oskinova et al. (2005) e de Marchenko et al. (2006) tém comecado a

investigar essa questao.
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Figura 4.8: Ajuste ao espectro observado da estrela HD 96715, uma supergigante O. As linhas escuras
solidas correspondem as observagoes, as linhas tracejadas cinzas aos modelos sem “clumping” e as sélidas

cinzas a modelos com “clumping”. Figura extraida de Bouret et al. (2005), que utilizaram o CMFGEN.

Existem consequéncias importantes ao adotarmos modelos de atmosferas nao homogéneos,
i.e., com “clumping”. O efeito imediato é uma diminuicao na perda de massa da estrela.
Quando um modelo homogéneo, que reproduz o espectro de uma estrela satisfatoriamente,
¢é substituido por outro com “clumping”, o espectro observado nao sera bem reproduzido
automaticamente. Para tanto, a perda de massa deve ser geralmente diminuida por um
fator ~ 2 — 5 vezes. Fica 6bvio portanto que este efeito pode ser de grande importancia na
vida de uma estrela, uma vez que a perda de massa influencia consideravelmente trajetérias

evolutivas (veja Meynet & Maeder 2005 e suas referéncias).

Uma outra consequéncia importante é a reducao da eficiéncia do vento radiativo n =
Muvs/(L/c), que é a razao entre o momento do vento estelar e o momento fornecido pelo

campo de radiacao. Como é bem conhecido na literatura, ao invés desse parametro ser no
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maximo a unidade, em algumas estrelas seu valor chega a assumir algumas dezenas. Esta
discrepancia parece indicar que o vento nao deve ser mantido somente por pressao de ra-
diacdo. Apesar de certos trabalhos (veja por exemplo Lucy & Abbott 1993; Springmann
1994) apresentarem uma explicacao alternativa para esta discrepancia, é fundamental con-

siderar também a reducdo de n por M.

Por 1ltimo, destacamos que a inclusao de “clumping” pode alterar a relacao momento do
vento estelar-luminosidade (Puls et al. 1996). Por consequéncia, a utilizacdo desta relacao

na determinacao de distancias extragalaticas pode ser afetada.

Implementacao de “clumping” pelo CMFGEN :

Apesar de nao termos ainda uma descricao detalhada acerca da natureza do “clumping”,
diversos trabalhos na literatura levaram Hillier & Miller (1998) a formular as seguintes ex-

pressoes :
F(r) = foo 4 (1= foo)e /v, (4.6)

M
plr) = dmr2o(r) f(r)’

A funcdo f(r) é chamada de fator de preenchimento e se relaciona com a equagado da
continuidade conforme a tltima expressdo. As fungoes p(r) e v(r) sao a estrutura de den-
sidade e o campo de velocidades; f,, o fator de preenchimento em v.; vy é a velocidade
onde o “clumping” se torna importante (da ordem de dezenas de km s~1). Conforme pode
ser verificado, com f,, = 0.1, a densidade p(r) é aproximadamente 10 vezes maior que a
densidade de um vento homogéneo ao nos aproximarmos de vs,. A densidade p = f(r)p(r)

¢ considerada a densidade média, equivalente a densidade do modelo homogéneo.

Esta descricao tém fornecido ajustes espectrais bem razodveis para linhas de diferentes
potenciais de ionizacao (Bouret et al. 2005). Por serem formadas em diferentes partes
do vento estelar, a dependéncia espacial da equacao 4.6 é justificada como sendo uma boa

aproximacao a este formidavel problema.
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4.7 Parametros de entrada e saida

Parametros de entrada

Os parametros de entrada do CMFGEN sio basicamente : a perda de massa M, a velocidade
terminal v,.®, a luminosidade L, o raio R, e as abundancias quimicas de cada elemento {X;}.
A temperatura T, da estrela é determinada a partir de L = 4rR?0T%, onde o é a constante
de Stefan-Boltzmann. Como as atmosferas em questao sao estendidas, o conceito de tempe-
ratura na verdade é diferente dos casos plano paralelos, onde T, é também a temperatura
efetiva T,;¢°. Em nosso caso, definimos 7,;; onde a profundidade ética de Rosseland ¢ igual
a2/3.

Conforme apresentamos na se¢ao 4.2, as populagoes de todos os niveis, de todos os ions
presentes, devem ser especificadas. Contudo, diferentemente dos parametros de entrada, que
sao fixos, as populagoes sao iteradas pelo CMFGEN. Dito de outra forma, as populagoes ini-
ciais sao modificadas de modo a satifazer as equacoes de transporte, de equilibrio estatistico
e radiativo, para o conjunto de parametros {M s Uso, Ly Ry, X} escolhido.

Para darmos uma idéia pratica de como o cédigo funciona, descreveremos abaixo os

principais arquivos de entrada :

e VADAT — onde entram os parametros de entrada { M, vy, L, R., X;}; parametros con-
trolando a convergéncia; o intervalo espectral de interesse; os processos fisicos especiais

a serem incluidos (p.e. troca de carga) e etc;

e MODEL _SPEC — no qual entram as espécies atomicas, ou seja, o niimero de niveis e
super-niveis considerados para cada fon, e também a quantidade de pontos na atmosfera

(levada em conta na discretizagao da mesma);

e XyZ IN — populacgoes iniciais do fon XyZ. Sao varios arquivos para cada espécie pre-
sente (p.e. CIILIN, CIV_IN, etc.);

e IN ITS — onde é determinado o ntimero de iteracoes. Pode ser alterado durante a

execucao do programa.

80 campo de velocidades v(r) é uma lei 3 (com 8 = 1) em todos os modelos desta tese.

utilizaremos esta notacio por toda a tese (oriunda da abreviacao do inglés “effective”).
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Geralmente criamos um diretério para cada modelo, e entao, com os arquivos acima
presentes (e alguns outros de menor importancia que nao entraremos em detalhes aqui),
basta executar um simples arquivo do tipo “shell” do LINUX. Através dele, serd executado
o cédigo CMFGEN (CMFGEN_DEV.EXE), que se localiza em outro diretério.

Parametros de saida

Ao terminar sua execucao, o cédigo CMFGEN cria diversos arquivos de saida. Alguns de-
les tém como finalidade apenas a confirmacao da convergéncia. Uma outra parte apresenta
a solugdo do problema, ou seja, o espectro tedrico e as populagdes atomicas (arquivos do
tipo CIIIOUT, FeVIIOUT, etc.). Com relagdo a convergéncia, ela pode ser checada pela
conservagao da luminosidade em cada ponto da atmosfera, pela recuperagao do equilibrio
termodinamico local (ETL) ao nos aproximarmos do raio R, da estrela, além de outras ma-
neiras. A fig. 4.9 mostra um exemplo para dois niveis do C III : 15?252 (1S,) (fundamental)
e 152535 (1S,) (excitado). Conforme esperado, o coeficiente do desvio do ETL () se apro-
xima da unidade ao chegarmos proximos a R,. Isto pode ser verificado para todos os niveis

de todos os ions.

~ -~ — excitade

C Il
ngamental

I
o

0.5 1.0 1.5 2.0
Log{r/R,)

o
o

Figura 4.9: Coeficiente de desvio do equilibrio termodindmico local (b) em fungdo da distancia r para o
estado 152252 (19,) (fundamental) e 15225 3s (1S,) (excitado) do C III. Préximo & estrela, este coeficiente se

aproxima da unidade indicando a convergéncia do modelo.
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E bastante importante ressaltar que o espectro teérico sé pode ser comparado com as
observagoes ao passarmos do referencial co-médvel do fluido para o referencial do observador.
Para tanto, apds a execucao do programa CMFGEN_DEV.EXE devemos utilizar um outro
cédigo auxiliar : CMF_FLUX.EXE. Este programa dura em média 1 hora e fornece dois

arquivos : o espectro final (obs_fin) e o espectro do continuo (obs_cont).



Capitulo 5

Modelos Tedricos e Comparacao com

Dados Observacionais

‘‘Se esta maquina te desse de sibito a verdade,
ndo a reconhecerias, porque teu coragdo ndo estaria

purificado por uma prolongada interrogacgdo.’’

Péndulo de Foucault, Umberto Eco

Conforme discutimos na primeira parte de nosso trabalho, no capitulo 2, a identificagao
de linhas espectrais, assim como a medida e comparacao de suas larguras equivalentes, sao in-
suficientes para respondermos algumas das questoes mais importantes a respeito da evolucao
das estrelas centrais deficientes em hidrogénio. Para tanto, faz-se necessario o uso de mo-
delos de atmosferas em expansao em equilibrio termodinamico nao-local (nao-ETL). Uma
vez estabelecida a base tedrica necessaria a tais modelos nos capitulos 3 e 4, apresentamos
neste capitulo os resultados da analise espectral quantitativa feita com o cédigo CMFGEN
das seguintes estrelas centrais : BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905. Inicialmente
discutiremos trabalhos anteriores a respeito desses objetos, onde ficara claro as motivagoes

do presente estudo. Depois, apresentaremos os dados observacionais utilizados e a estratégia
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adotada para a obtencao dos espectros tedricos. Em seguida, apresentaremos a anélise quan-
titativa detalhada para cada estrela desde o ultravioleta distante até a parte ética do espectro
eletromagnético.

Antes de prosseguirmos, é importante deixar claro que todas as estrelas estudadas aqui
sao do tipo espectral [WR]. De acordo com o capitulo 2 e o sistema de Crowther et al. (1998),
as estrelas BD+303639 ¢ NGC 40 sao do tipo [WC9] e [WC8], respectivamente. Ja a estrela
NGC 5315 ¢ classificada como uma [WC4]-[WO4] e a NGC 6905 como uma [WO1]|. Desta
forma, temos representantes de duas subclasses distintas de estrelas [WR], i.e., do tipo tardio
e inicial (“late” e “early-type”). A andlise de estrelas [WELS], PG 1159 e de anas brancas
deficientes em hidrogénio requer a utilizagao de outro tipo de modelos de atmosferas ou uma
adaptacao de codigos de atmosferas em expansao (a base da atmosfera deve ser descrita de
maneira apropriada, ou seja, coerente com a situagao de equilibrio hidrostatico).

E importante também ressaltar que optamos por analisar uma pequena amostra de es-
trelas, porém de forma bastante detalhada e em um amplo intervalo espectral. Uma outra
razao para essa escolha diz respeito ao alto custo computacional, que como deixamos claro no
capitulo anterior, se deve a fisica atomica robusta levada em conta pelo CMFGEN. Mesmo
com poucos objetos, conseguimos atacar importantes questoes encontradas na literatura.
Elas serao discutidas em mais detalhes no capitulo 6. Por agora, nos limitaremos principal-

mente na reproducao tedrica dos espectros observados.

5.1 Modelos anteriores para estrelas [WR] -

motivacoes de nosso trabalho

Entre cerca de 75 estrelas [WR] conhecidas na Galédxia, 24 foram analisadas por modelos
de atmosferas em expansio' (veja Koesterke 2001). Praticamente todos os trabalhos foram
feitos pelo grupo de Potsdam, na Alemanha (Leuenhagen et al. 1996; Koesterke & Hamann
1997a,b; Leuenhagen & Hamann 1998; Hamann et al. 2003; Stasiiska et al. 2004), com um
cédigo que resolve a equacao de transporte radiativo no referencial co-moével com o fluido
em expansao de maneira similar ao CMFGEN. Todavia, todos os modelos utilizados por

esse grupo nao levaram em conta o efeito da opacidade das linhas (“line-blanketing”) e nem

na Grande Nuvem de Magalhdes existem somente duas [WR] estudadas : uma [WC] e uma [WN]
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consideraram o fato das atmosferas poderem ser ndo homogéneas (“clumping”). Um outro
ponto que merece a atencao é que os modelos atomicos eram bastante simples. O foco da
analise foi a parte dtica do espectro com o ajuste principalmente das linhas do He, C e O.
Dada as limitagoes da época, elementos mais pesados como o Fe também nao foram levados
em consideragao, comprometendo muitas vezes a andlise do ultravioleta. As excegoes sao os
trabalhos mais recentes de Hamann et al. (2003) e de Stasiniska et al. (2004), dedicados a
duas estrelas na Grande Nuvem de Magalhaes. Nesses dois trabalhos, o nivel de sofisticacao

utilizado é equivalente ao nosso.

O cédigo CMFGEN também ja foi utilizado na analise de estrelas [WR]. De Marco &
Crowther (1998;1999) analisaram trés estrelas do tipo [WCL], porém ainda sem a inclusao
dos dois efeitos supracitados. Mais recentemente, também com o CMFGEN e com a mesma
versao utilizada aqui, Herald & Bianchi (2004b) analisaram uma estrela [WC] na Grande
Nuvem de Magalhdes (a mesma estudada pelo grupo de Potsdam) e Crowther et al. (2005)
apresentaram uma comparacao entre a estrela Wolf-Rayet HD 164270 (de alta massa) e a
estrela central BD+303639, ambas da mesma classe espectral, mas com status evolutivos

bem diferentes.

Conforme foi mostrado no capitulo 4, a inclusao de “line-blanketing” e “clumping” tém
consequéncias importantes na determinacao dos parametros fisicos de uma estrela. Por um
lado, este ultimo efeito pode reduzir a perda de massa por um fator de ~ 3—5 vezes, além de
reproduzir melhor certas linhas espectrais. Por outro lado, ao incluirmos “line-blanketing”
podemos alterar a temperatura da estrela, o que significa uma modificacao na estrutura de
ionizacao da atmosfera e na intensidade de algumas transi¢oes como o C III A5696 e o C IV
AA5801, 12 (Hillier & Miller 1998).

O fato de levarmos em conta os efeitos “line-blanketing” e “clumping”, uma fisica atomica
robusta, varios ions de varias espécies diferentes e um amplo intervalo espectral, sao as
principais motivagoes de nosso estudo. Sem duvida, até o presente momento, podemos
concluir que os modelos a serem apresentados nas proximas secoes fornecem a descrigao
mais realistica disponivel da atmosfera das estrelas de nossa amostra. Por consequéncia,
algumas questoes importantes na literatura puderam ser investigadas. Elas serao descritas

no capitulo seguinte.
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5.2 Dados observacionais

Para a determinacao dos parametros fisicos e das abundancias quimicas das estrelas de nossa
amostra, reunimos dados desde o ultravioleta distante até a parte 6tica do espectro. Existem
varias vantagens de se ter um amplo intervalo espectral para uma andlise espectroscépica

quantitativa. Algumas delas sao :
e a distribuicao de energia do espectro estelar é melhor vista;

e com um nuimero maior de transicoes disponiveis, novas linhas diagndstico podem ser

encontradas;
e temos a chance de identificar novos elementos no espectro.

Todos esses fatos permitem uma andalise mais confiavel, ja que o nimero de caracteristicas
espectrais a serem reproduzidas pode aumentar consideravelmente.

Os dados na parte ética do espectro das estrelas BD+303639 e NGC 5315 foram obti-
dos no telescépio de 1.52m do ESO, em La Silla, no Chile. Os detalhes observacionais ja
foram apresentados anteriormente na secao 2.3.1. Os espectros das estrelas NGC 40 e NGC
6905 foram gentilmente cedidos pelo Dr. Paul Crowther, da Universidade de Sheffield, na
Inglaterra. Os dados foram obtidos através do telescopio Isaac Newton (INT), de 2.5m, em
La Palma, Espanha. Neste caso, o intervalo espectral é de ~ 3600 — 6800A. A resolucio é
~ 1.5A para a estrela NGC 40 e ~ 34 para a NGC 6905. Mais detalhes podem ser vistos
em seu trabalho, Crowther et al. (1998).

Com relagao ao ultravioleta, utilizamos dados de baixa e alta resolucao de dois satélites
espaciais : IUE (“International Ultraviolet Explorer”) e FUSE (“Far Ultraviolet Spectros-
copic Explorer”). Todos eles foram obtidos através do MAST? e sio de dominio publico.
A cobertura dos dados do TUE é ~ 1100 — 3200A4. J4 nos dados FUSE a cobertura é de
~ 1087 — 1182 A para as estrelas BD+303639, NGC 40 e NGC 5315, e, no caso da estrela
NGC 6905, temos ~ 980—1182A. A tabela 5.1 mostra todos os arquivos utilizados. Os dados
do FUSE possuem uma resolucéo de ~ 0.14. Os arquivos do JUE marcados com asteristicos
apresentam uma resolucdo de ~ 0.24 e os demais ~ 6A4. Outros detalhes observacionais

podem ser vistos no MAST.

2Multimission Archive at Space Telescope - http://archive.stsci.edu/
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Tabela 5.1: Dados do ultravioleta distante e préximo.
Estrela Arquivos FUSE Arquivos IUE
BD+303639 A0850301000 SWP 51870*

LWR 06924*
NGC 40 A0850101000 SWP 41288*
LWR 20967
NGC 5315  A1490303000 SWP 36245
LWR 01779
LWP 15000
SWP 36244
NGC 6905  A1490202000 SWP 14401
SWP 13404
LWR 10067

5.3 Estratégia utilizada na analise

Os parédmetros de entrada basicos do CMFGEN sao® : {L, R,, M,v(r), X;}. Como o espaco
de parametros é bastante grande, nés adotamos uma estratégia em nossa analise. A lei de
velocidades v(r) considerada é uma lei 3 simples, com [ = 1 em todos os modelos (veja
segao 4.1). O valor da velocidade terminal v, é determinado a partir de perfis P-Cygni nao
saturados ou é adotado a partir de estudos anteriores. Tal escolha para v(r) é devida a falta
de informacoes observacionais para restringirmos melhor a sua forma e por nao resolvermos
o problema acopladamente com a hidrodinamica. A luminosidade L foi fixa em 5000L,
em todos os modelos. Este valor é aproximadamente o esperado apods a evolucao de uma
estrela de ~ 3M, da Sequéncia Principal até a fase de estrela central de nebulosa planetaria
(Blocker 2001;Althaus et al. 2005). Em geral adotamos um valor arbitrario inicial para a
perda de massa M. O raio da estrela R, é entdo estimado e mudado para que através da

expressao L = 4mR?0T? nos dé a temperatura estelar 7, que possa reproduzir razoes de

3denotamos X; como sendo a abundéncia quimica.



110

linhas especificas (p.e. O V e O VI). Depois, a perda de massa é mudada até chegarmos
a um espectro teérico satisfatorio. As mudancas nas abundancias quimicas sao o ultimo
passo em nossa analise. O hidrogénio nao é considerado em nenhum de nosso modelos.
Inicialmente adotamos fragdes de massa arbitrarias para os elementos He, C e O (8ye, Oc,
Bo). Depois, determinamos [y, e S mais precisamente utilizando as linhas do He IT A\5412 e
C IV A\5470, embora em alguns casos tenhamos tido a necessidade de nos apoiarmos também
em outras transigoes (p.e. C III \5696). J& para determinarmos [3p, utilizamos a linha O III-
V A5593 e as transicoes do O III no intervalo ~ 2900 — 31004, no ultravioleta. Inicialmente
comecamos com modelos atomicos simples, considerando somente ions dos elementos He,
C, O e Fe. Depois, gradualmente adicionamos novas espécies e verificamos seu impacto no
espectro resultante. Essa abordagem nos permitiu determinar e ajustar algumas linhas que
previamente nao foram identificadas, como o P V e o Al III no ultravioleta.

Levamos em conta que as atmosferas nao sao homogéneas em todos os modelos (i.e.,
utilizamos “clumping”). O fator de preenchimento f,, foi fixado em 0.1 e consideramos o

L. E bastante importante ressaltar que se nao

“clumping” importante a partir de 100 km s~
considerarmos este efeito e aumentarmos a perda de massa por um fator 1/ Vs, O espectro
resultante é praticamente o mesmo, salvo algumas linhas que sao sensiveis a ele. Desta
forma, se a presenga de “clumping” é confirmada em alguns objetos (como de fato acontece
nas estrelas BD+303639 e NGC 40), utilizamos a perda de massa M com foo = 0.1. Do
contrario, podemos utilizar a perda de massa sem “clumping”, M. (:M /v fs), com os
mesmos demais parametros.

No que diz respeito a distancia d, uma vez a luminosidade estando fixa, nds utilizamos
valores que reproduzissem o continuo observado. Nossos parametros todavia, podem sempre

ser transformados para uma eventual nova distancia d’ pelas relacoes encontradas em Hillier

& Miller (1999) :
d\’
r=r(%
(4)
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que sao facilmente obtidas ao impormos ao novo espectro o mesmo fluxo observado e o
mesmo raio transformado Ry (veja apéndice C), deixando fixos os valores de vy, e Tk, que
sao independentes da distancia.

A estratégia descrita acima foi utilizada em todos os objetos de nossa amostra. Apresen-

taremos nas proximas secoes os resultados encontrados para cada estrela.

5.4 BD-+303639

A nebulosa planetdaria BD+303639 é sem duvida uma das mais importantes e estudadas na

Galaxia*

. Trabalhos recentes tém mostrado aspectos interessantes sobre este objeto : ela
emite raios-X, apoiando a idéia de que ela pode ter sido formada pela interacao de ventos
estelares (veja secdo 1.3 e os artigos de Arnaud et al. 1996; Kastner et al. 2000; Maness
et al. 2003), apresenta simultaneamente envelopes de poeira rica em oxigénio e carbono
(Waters et al. 1998) e apresenta também estruturas simétricas em expansao como nunca
antes observadas (com uma velocidade de £50km/s, em forma de jatos), com emissoes de
monoxido de carbono (Bachiller et al. 2000). Apesar de todos os esforcos para entender sua
natureza e evolucao, poucos trabalhos foram feitos tendo como objetivo sua estrela central®.

Leuenhagen et al. (1996) foram os primeiros a utilizarem modelos de atmosferas em
expansao para analisar a BD+303639. No entanto, conforme discutido previamente, seu
modelo nao levou em conta “line-blanketing” e nem “clumping”, e o modelo atomico con-
siderado era bastante simples, com fons apenas dos elementos H, He, C e O. Portanto, a
andalise do ultravioleta se restringiu apenas ao continuo. Por essas razoes, o nosso modelo
apresenta uma superioridade consideravel. E importante dizer que recentemente, Crowther
et al. (2005) também analisaram a BD+303639 utilizando o CMFGEN. Todavia, o foco de
seu trabalho é a estrela WR (de alta massa) HD 164270 e uma comparagao com a BD+303639
é feita pelo fato de as duas pertencerem a mesma classe espectral.

A distancia a este objeto é bastante controversa. Trabalhos na literatura apresentam um

intervalo de valores de 1 — 2.8kpc. O valor que nés utilizamos para ajustar o continuo é

4Até onde sabemos o primeiro estudo publicado a respeito deste objeto data de 1893, devido a Campbell

(A&A 12, 913). Por isso, essa nebulosa também tem seu nome.
5de agora em diante, nos referiremos apenas & estrela central.
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1.2kpc, que é o mesmo obtido por Li et al. (2002) a partir da expansao nebular inferida (a
partir de observagoes separadas por ~ 6 anos) com o telescépio espacial Hubble.

O modelo atomico utilizado em nossa andlise se encontra na tabela 5.2. Ao todo, 4428
niveis foram incluidos, que com o uso de superniveis, foi reduzido para 1391. Isto corres-

pondeu a um total de 79756 transi¢oes. A memoria computacional necessaria para o modelo
final foi de 3.5Gb RAM.

5.4.1 Otico

Mostramos na fig. 5.1 o espectro 6tico observado e o nosso modelo final para a BD+303639.
Além das linhas originadas no vento estelar, observamos também algumas linhas nebulares
contaminando o espectro. Isso acontece porque em geral é bastante dificil observar somente
a estrela central. Elas foram identificadas como : Hd, H~, [O III] A4959, A\5007, [N I] A5199,
[C] III] A5538, [N II] A5754 ¢ He I A5876 (contaminando a linha estelar). Em alguns casos
como o He I A5876, podemos ter o perfil como sendo a soma da linha estelar e nebular, i.e.,
vemos uma base larga com uma emissao estreita no centro, respectivamente. Uma resolugao
melhor que 24 é necesséria para separar as diferentes contribuicoes.

No intervalo 4000 — 5000A o modelo apresenta um bom acordo com o espectro estelar
observado. No entanto, tivemos dificuldades em reproduzir o perfil em M650A4, que é for-
mado principalmente por C III e também C IV, e o perfil tedrico é menos intenso que o
observado. Uma transicao importante que merece destaque é o Si IV \089, que permite
obter a abundancia do silicio (discutiremos este fato no capitulo 6). Por outro lado, nosso
ajuste & regido 5000 — 6000A é excelente, apresentando poucas discrepancias.

E importante ressaltar que o perfil da linha C III A5696 é melhor reproduzido apds a
inclusao de “clumping”. Isto é mostrado na fig. 5.2. Em um modelo homogéneo, a asa do C
ITI A5696 é maior do que a observada, o que se deve a influéncia do espalhamento eletronico.
Conforme demonstrado pela primeira vez por Hillier (1991), a inclusao de “clumping” implica
em uma reducao desta asa e pode permitir um melhor ajuste as observacoes. De fato, a
presenca de “clumping” na BD+303639 foi identificada por Acker et al. (1997) e Grosdidier
et al. (2000) através do estudo de estruturas se movendo no topo dessa linha. A interpretagao
desses autores é que essa variabilidade representa aglomeragoes de matéria (“clumps”) se

movendo em dire¢ao ao meio interestelar.
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Tabela 5.2: Modelo atomico para a BD+4303639.

Ton Numero de niveis | Nimero de superniveis
He I 39 27
He II 30 13
cl 338 104
C 111 243 99
Clv 64 49
o1l 111 30
O III 349 267
O1v 72 30
oV 91 31
O VI 19 13
Ne II 48 14
Ne IIT 71 23
Ne IV 52 17
Mg 11 45 18
AlTI 58 38
AL TIT 45 17
Si 1T 80 52
Si IIT 45 25
Si IV 38 27
PV 62 16
S 11T 14 11
S IV 23 19
SV 22 21
S VI 19 17
Ar II1 36 10
Ar IV 61 19
ArV 36 18
Ca Il 46 17
Ca II1 110 33
Ca 1V 193 34
CaV 121 45
Ca VI 108 47
Fe 111 477 61
Fe IV 1000 100
FeV 182 19
Fe VI 80 10
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Figura 5.1: Espectro 6tico observado da estrela BD+303639 (telescépio ESO/1.52m) e o nosso modelo

tedrico (linha azul ou mais escura).
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Figura 5.2: Efeito do “clumping” na asa da linha C III A\5696. Linha vermelha (ou cinza) : espectro
observado. Linha pontilhada : espectro tedrico sem “clumping”. Linha azul (ou mais escura) : espectro

tedrico com “clumping”.

5.4.2 Ultravioleta préximo e distante

O espectro ultravioleta de alta resolucao do telescopio IUE e o nosso modelo sao mostrados
nas figuras 5.3 e 5.4. O avermelhamento considerado é E(B-V) = 0.34 (Bernard-Salas et al.
2003), mas este valor nao permite o ajuste de todo o continuo. No ético e entre 1000 — 15004
nés utilizamos um valor levemente diferente, E(B-V) = 0.40. Acreditamos que erros na

calibracao em fluxo possam ser a razao principal desta pequena diferenca.

Com relacio ao intervalo ~ 1100—20004, as linhas mais proeminentes sao : Si IV (A1394,
A1403), CII (A1335) e C III (A1246, A1308, A1909 e A1923). A grande quantidade de linhas no
intervalo de ~ 1400 — 1900 A merece destaque. Na fig. 5.5 mostramos dois espectros tedricos
: um com todas os ions presentes e outro somente com a contribuicao do Fe IV. Verifica-se
que praticamente todas as transicoes nessa regiao sao devidas a este ion. E importante ter
em mente que somente nos tultimos anos alcancamos o nivel de aperfeicoamente necessario
para se reproduzir o ultravioleta rico em linhas do Fe IV como o mostrado na fig. 5.3, o que

abre a possibilidade de determinarmos sua abundancia.

Devido a alta resolucdo do espectro IUE, verificamos que o espectro logo apés ~ 1850A
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Figura 5.3: Espectro ultravioleta observado da estrela BD+303639 (telescépio espacial IUE) e o nosso

modelo tedrico (linha azul ou mais escura).
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modelo tedrico (linha azul ou mais escura).



118

1.00E—-11 T | T T T T T | T T T T T |

8.00E—12 |- §

floresta de Fe IV

6.00E—-12

4.00E-12

Fy(ergs em™2s71 )

2.00E-12

0.00 L—
1200 1300 1400 1500 1600 1700 1800 1900
MAR)
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ou sdélida).

pode apenas ser reproduzido apds a inclusao do Al 111, o que deu origem as transi¢coes A1855
e A\1863 (3p 2P° - 35 25). A linha C III A1909 nao foi bem reproduzida. Porém, lembramos
que é possivel uma contaminacao nebular nesta mesma transi¢ao, como foi visto no caso da
estrela NGC 5315 e NGC 6905, a ser mostrado mais adiante.

Infelizmente, a razao sinal-ruido da regido ~ 2000 — 3100A nao é tao boa se comparada
com o intervalo ~ 1100 — 2000A. Mesmo assim, vérias linhas puderam ser identificadas,
como por exemplo : C IIT (A2010, A2092, A\2163, A2297 e A2726), C IV (2405, A2524, A2530,
A2698) e duas linhas do He II (A2511 e A\2733). O intervalo ~ 2900 —3100A apresenta linhas
importantes do O III e foi usado para a determinacao da abundancia do oxigénio, como sera
visto adiante.

Analisamos o espectro FUSE da BD+303639 por meio de modelos de atmosferas pela
primeira vez. Esse telescépio espacial possui quatro espelhos (canais) que cobrem diferentes
intervalos de comprimento de onda. Em nossa anélise, utilizamos somente observagoes feitas
pelo canal LiF2A (correspondentes a 1087 — 1182;1), que foram adicionadas para o aumento
do sinal-ruido. O software utilizado para tanto foi o IRAF. No caso da BD+303639, os

outros canais apresentam espectros com fortes absorcoes de Hy interestelar. Apesar de ser
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uma pequena regiao, ela foi bastante util em nossa andalise. Na fig. 5.6 mostramos o nosso

ajuste.
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Figura 5.6: Espectro observado no ultravioleta distante (telescépio espacial FUSE) e o nosso modelo teérico

(linha azul ou mais escura). As transi¢des marcadas correspondem ao P 'V A\1118 e A1128 (3p 2P° - 3s 25).

Inicialmente, o ajuste obtido entre ~ 1100 — 1130A nao foi satisfatério, pois as linhas
em P-Cygni em 11184 e 11284 néo foram reproduzidas. Esta discrepancia foi corrigida ao
adicionarmos o elemento fésforo ao modelo atémico. As transicoes 11184 e 11284 foram
entdo identificadas com o fon P 'V (3p 2P° - 3s 25). Assim como o silicio, o fésforo tem uma
importancia particular no contexto da nucleossintese que ocorre quando as estrelas estao no
ramo AGB. Voltaremos a este assunto mais tarde. Além do P V, identificamos também nesta
regiao o C IIT A1165, C IV A1169 e C IIT A1176.

Mostramos por ultimo na fig. 5.7, por completeza, o continuo tedrico e todos os espec-
tros observados. Junto com as figuras anteriores, podemos ter uma boa compreensao das

principais caracteristicas da estrela central BD+303639.

5.4.3 Parametros fisicos e abundancias quimicas

Os parametros fisicos e as abundancias quimicas para a BD+303639, obtidas a partir dos

ajustes mostrados na se¢ao anterior sao :
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Além dos parametros bésicos {1, Ry, M, Vs, X; }, mostramos também a perda de massa’

de um modelo homogéneo (=M /1/f), a eficiéncia do momento radiativo n (= M v ¢/L) €
o raio tranformado Rr. Para esses dois tltimos parametros, o “clumping” é levado em con-
sideracao. Uma vez que o CMFGEN calcula o espectro tedrico desde o ultravioleta extremo
até o infravermelho, podemos calcular também como subproduto dos nossos resultados, o
fluxo ionizante para potenciais de ionizagao importantes. Portanto, mostramos também o
niimero de fétons por segundo apés 9124 (Qg), 504A (Q1) e 2284 (Q5). Estes comprimentos
de onda correspondem aos potenciais de ionizacao do H I, He I e He II, respectivamente.

Cada fator @) é calculado a partir de :

Q; = 4T R? / AmJ, dv,

env h,V

onde R.,, é o tamanho da atmosfera em expansao, que é 200R, em todos os modelos.

A incerteza estimada na determinacao dos parametros fisicos basicos, para todos os mo-
delos desta tese, é de no maximo ~ 20% (a nao ser para as abundancias quimicas e em certos
casos descritos explicitamente). Preferimos ndo quantificar a incerteza de cada parametro
individualmente devido ao enorme custo computacional que seria envolvido. Esta estimativa
é baseada na experiéncia durante o processo de modelagem de cada estrela até a obtencao
do modelo final. Conforme dissemos anteriormente, a determinacao da temperatura é feita
através de mudangas no raio R,, uma vez que a luminosidade L é fixa. Para esta estrela, ela
¢é obtida a partir de razoes de linhas do C III e C IV. Com relacao a perda de massa, nem
sempre dispomos de linhas diagnodsticos especificas e muitas vezes olhamos para o espectro
como um todo. Geralmente, aumentando (diminuindo) o valor deste parametro, aumentamos
(diminuimos) a intensidade de vérias linhas.

Nossos resultados apresentam algumas diferencas comparados aos de Leuenhagen et al.
(1996) (o grupo de Potsdam)”. E importante notar que as nossas definicoes de temperatura
da estrela (7,) e temperatura efetiva (T.;s) sao diferentes das utilizadas por esses autores.
A nossa T.s; é definida onde a profundidade de ética de Rosseland (7gess) € 2/3. Nesta

profundidade 6tica, eles derivaram ~ 42000K enquanto nés obtemos ~ 47000K. Ja a nossa

bas perdas de massa estdao sempre na unidade de Mg ano~?

"uma tabela com o sumario de nossos resultados para todas as estrelas de nossa amostra e também com

resultados de trabalhos anteriores se encontra na segao 5.8
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temperatura estelar (7) é definida onde a profundidade de ética de Rosseland é 20, e neste
caso, nosso valor para a temperatura é ~ 48000K enquanto eles obtiveram ~ 47000K . Para
compararmos o raio, a luminosidade e a perda de massa, empregamos as relagoes em Hillier
& Miller (1999; apéndice C) nos resultados de Leuenhagen et al. (1996), de onde obtivemos
R, = 149R., L = 10282 L, e M = 4 x 107 M, yr—'. No que diz respeito a perda de
massa, nosso resultado com ou sem “clumping” é menor que o valor obtido por eles. Devemos
ressaltar que os nossos resultados sao um pouco diferentes dos encontrados por Crowther et
al. (2005), que como nés, também usaram o CMFGEN. No entanto, dadas as incertezas na

determinacao dos parametros, podemos concluir que os resultados sao compativeis.

A abundancia quimica derivada é Gy, = 43%, Bc = 51% e Bo = 6%, o que corresponde
a C/He = 0.4 e O/He = 0.035 (abundancia relativa em numero). Para determinarmos
a incerteza nesta determinacao, geramos modelos com diferentes valores de C/He para o
O/He fixo em 0.035. Isto nos permitiu deduzir uma incerteza de aproximadamente +0.2
para o C/He. A abundancia de oxigénio foi determinada a partir das linhas do O III no
intervalo ~ 2900 — 3100A. Inicialmente esta regido nao era reproduzida por nossos modelos.
Um numero maior de niveis e superniveis para o O III resolveu este problema. Depois,
notamos ainda que uma abundancia menor do que a préviamente utilizada melhorou ainda
mais o ajuste. Isto estda mostrado na fig. 5.8. Outras partes do espectro permaneceram

essencialmente as mesmas.

Além de He, C e O, procuramos identificar também nitrogénio (N) no espectro observado.
Este elemento nem sempre estd presente nas estrelas [WR]. Algumas apresentam emissoes
claras (p. e. N 'V A1239 em Sand 3; Koesterke & Hamann 1997a) e outras nenhum indicio.
O motivo de tal fato ainda nao é bem explicado. No caso da BD+303639, nao encontramos
nenhuma linha no espectro observado. Se presente na atmosfera, a abundancia de nitrogénio
é Bn < 0.2%.

Um outro elemento que merece uma atengao especial é o ferro (Fe). Modelos evolutivos
para estrelas de massa baixa e intermediaria tém previsto que a captura de néutrons na fase
AGB (e pés AGB) é eficiente para transformar o Fe em elementos mais pesados, resultando
em uma abundancia menor que a solar (Herwig et al. 2003). Por consequéncia, uma estrela
central deve mostrar esse material deficiente em Fe em sua atmosfera em expansao. Moti-

vados por esses estudos, geramos trés modelos com as seguintes abundancias (em massa) :
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Figura 5.8: Espectro observado e o nosso modelo (linha azul ou mais escura). Topo : Modelo atomico
inicial com 50 niveis, 50 superniveis e abundancia O/He = 0.1. Meio : Modelo atdémico mais recente, com

349 niveis e 267 superniveis, ainda com O/He = 0.1. Embaixo : Idem, mas com O/He = 0.035.
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Bre = 0.136% (solar), Br. = 0.034% (25% da solar) e Br. = 0.00816% (6% da solar). Eles
sao mostrados na fig. 5.9. Fica claro que se a abundancia do ferro for a solar, as linhas
sao em geral mais intensas do que as observadas. Da mesma forma, uma abundancia de 6%
da solar é incompativel com as observacgoes. A nossa conclusao é que a estrela BD+303639
apresenta uma deficiéncia em Fe, mas seu valor exato é dificil de determinar. O nosso modelo
final utiliza a abundancia Gr. = 0.034% (25% da solar).
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Figura 5.9: Abundéncia de ferro (em massa) na estrela BD+303639. Espectro tedrico (linha azul ou mais
escura) e espectro observado pelo IUE. Topo : 8r. = 0.136% (solar). Meio : Sr. = 0.034% (25% da solar).

Embaixo : fp. = 0.00816% (6% da solar).
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5.5 NGC 40

A estrela central da nebulosa planetaria NGC 40 é classificada como uma [WCS| (Crowther
et al. 1998). Seus parametros fisicos foram determinados por modelos de atmosfera em
expansao por Leuenhagen et al. (1996). Ressaltamos novamente que, assim como no caso
da BD+303639, o modelo atomico levado em conta por esses autores era bastante simples e
“clumping” e “line-blanketing” nao foram considerados.

A temperatura efetiva deste objeto é um ponto bastante controverso na literatura. Por
um lado, Bianchi & Grewing (1987) e Feibelman (1999b) sugerem o valor de ~ 90000k
através da andlise de espectros IUE. J& Leuenhagen et al. (1996) derivaram ~ 46000K onde
a profundidade 6tica de Rosseland é 2/3 (nossa defini¢ao de T¢ss), e ~ 78000K para T.. Por
outro lado, sua nebulosa planetéria é de baixa excitagao (p.e. [O II] A3727/[O III] A5007
>> 1) e o valor deduzido para a temperatura da estrela central a partir do método Zanstra
é de ~ 35000K (Pottasch et al. 2003). Desta forma, ao que tudo indica, a nebulosa parece
nao perceber a alta temperatura da estrela central. De fato, isto foi notado préviamente por
Bianchi & Grewing (1987), o que os levaram a deduzir pelas linhas do C II a existéncia de
uma cortina de carbono presente entre o vento estelar e a nebulosa. O efeito principal desta
cortina seria a diminuicao de fotons ionizantes da estrela central, fazendo com que a mesma
apareca com uma temperatura menor.

A nossa analise detalhada do ultravioleta distante até o 6tico da estrela NGC 40 é apre-
sentada abaixo. O problema exposto acima, além de outros, sao discutidos tendo em vista
os novos parametros fisicos obtidos. O modelo atomico utilizado é bastante parecido com o
da BD+303639 e se encontra na tabela 5.3.

5.5.1 Otico

Na fig. 5.10 mostramos nosso modelo final para a NGC 40 e o espectro 6tico observado.
Como pode ser visto no painel superior dessa figura, o acordo é excelente. A distancia
utilizada em nossa anélise é de 1.4kpc. Para o avermelhamento interestelar, utilizamos E(B-
V) = 0.41. Felizmente, a contaminagao da nebulosa é pequena. As tnicas linhas nebulares
presentes sao [O II] A3726,29 e Hy. Algumas transi¢bes proeminentes sao : C III A4650,
He IT \4686, He II A\5412, C IV A5470, C IIT A\5696 e C IV AA5801,12. Em particular, o C



Tabela 5.3: Modelo atomico para a NGC40.

Ton Numero de niveis | Nimero de superniveis
He I 39 27
He II 30 13
cl 338 104
C 111 243 99
Clv 64 49
o1l 111 30
O III 349 57
O1v 72 30
oV 91 31
O VI 19 13
Ne II 48 14
Ne IIT 71 23
Ne IV 52 17
Mg 11 45 18
AlTI 58 38
AL TIT 45 17
Si 1T 80 52
Si IIT 45 25
Si IV 38 27
PV 62 16
S 11T 14 11
S IV 23 19
SV 22 21
S VI 19 17
Ar II1 36 10
Ar IV 61 19
ArV 36 18
Ca Il 46 17
Ca II1 110 33
Ca 1V 193 34
CaV 121 45
Ca VI 108 47
Fe 111 477 61
Fe IV 1000 100
FeV 182 19
Fe VI 80 10

127
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ITI A4650 é o mais intenso em todo o espectro. Nesta estrela, a intensidade do C IV comeca
a se comparar com a do C III (veja por exemplo C III A5696 e C IV AA5801,12) e 0 C II é
fraco (AM4267) ou ausente. O mesmo nao acontece com a BD+303639, onde o C III domina o
espectro. Somente este fato qualitativo ja sugere que a NGC 40 tem uma temperatura mais
alta do que 48kK (o valor da BD+303639), e, portanto, nao favorece valores mais baixos

obtidos por métodos nebulares (Pottasch et al. 2003).

5.5.2 Ultravioleta préximo e distante

Na fig. 5.11 mostramos nosso modelo final e o espectro ultravioleta obtido pelo IUFE. Algumas
das linhas mais importantes no intervalo ~ 1100 — 20004 séo : C IV \1549, He II A1640, Si
IV A1722, C III A1909 e C IIT A1923. A abundancia do silicio pode ser determinada a partir
da linha do Si IV, o que sera discutido posteriormente.

E importante notar que o C IV A1549 néo foi bem reproduzido. Inicialmente, como a
extremidade do perfil teérico (parte vermelha) é mais intensa do que a observada, nés natu-
ralmente tentamos um aumento do efeito de “clumping”. De fato, a presenca de “clumping”
para a NGC 40 foi apresentada por Grosdidier et al. (2001) através do estudo de substrutu-
ras no topo da linha C IIT A5696. No entanto, verificamos que mesmo decrescendo f,, de 0.1
para 0.03, a discrepancia permanece. Testes envolvendo a temperatura efetiva também nao
resolvem o problema. No que diz respeito a perda de massa, notamos que um valor ~ 30%
menor (do que o utilizado em nosso modelo final) apresenta um bom acordo com o perfil
observado, mas prejudica outras partes do espectro (p.e. C III A5696 e A\4650). Optamos
finalmente por manter o valor f,, = 0.1, mesmo nao tendo conseguido um bom ajuste.

O nosso ajuste ao intervalo ~ 2000 — 30004 é mostrado na fig. 5.11 (embaixo). A re-
solucao desse espectro do IUFE é baixa e por isso degradamos a resolugao de nosso modelo
para ~ 6A. A linha C IIT A\2296 é mais intensa do que a observada. Nenhuma mudanca
nos parametros de entrada resolveu esta diferenca, que também ja foi encontrada em ou-
tros trabalhos (veja por exemplo Hillier & Miller 1999). Em nossa opiniao este problema
esta relacionado com os dados atomicos, que nem sempre estao livres de incertezas e sao
continuamente atualizados. O restante do espectro é reproduzido razoavelmente bem. A li-
nha do O III perto de ~ 32504 nao é observada provavelmente por se encontrar no extremo

do espectro IUF, e nao deve significar uma discrepancia de nosso modelo.
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Figura 5.10: Espectro 6tico observado da estrela NGC 40 (telescépio INT/2.5m) e o nosso modelo tedrico
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Figura 5.12: Espectro da estrela NGC 40 observado no ultravioleta distante (telescépio espacial FUSE) e

o nosso modelo tedrico (linha azul ou mais escura).

Felizmente, os espectros do FUSE também estao disponiveis para este objeto. Assim como
no caso da BD+303639, nenhum estudo quantitativo foi feito sobre esta regiao anteriormente.
O nosso ajuste é mostrado na fig. 5.12. Mesmo possuindo uma temperatura mais elevada
do que a BD+4303639, o fésforo novamente se faz presente através das transicoes P V A1118
e P 'V A1128. Outras linhas identificadas com a ajuda de nossos modelos sao : C IIT A\1175,
C IV A1108 (provavelmente contaminada por linhas interestelares ) e C IV A1169.

Por dltimo, mostramos na fig. 5.13 todos os espectros observados e o nosso continuo

tedrico.

5.5.3 Parametros fisicos e abundancias quimicas

Os parametros fisicos e as abundancias quimicas derivadas para a NGC 40 se encontram

abaixo :

R, = 0.43R,

T, = 73310K, T.;; = T0840K
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Figura 5.13: Todos os espectros observados (INT 2.5m + IUE + FUSE) da estrela NGC 40 e o continuo
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Log M = —6.25, Log M /\/f = —5.75

Voo = 1000 km s~ n =5.5
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Os resultados de Leuenhagen et al. (1996) transformados para a nossa distancia sao :
L =7450Lq, R, = 0.46Rs e M ~ 4x1075M, ano ~'. Comparado com os nossos resultados,
a sua luminosidade é mais alta, o que acaba refletindo também uma maior temperatura

estelar de ~ 78000K. A nossa perda de massa mesmo sem o uso do “clumping” é mais
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baixa. Isto também foi encontrado para a BD+303639 e provavelmente se deve a utilizacao

de modelos mais sofisticados.

O nosso resultado para a temperatura efetiva da NGC 40 nao resolve o problema men-
cionado anteriormente da baixa excitacao de sua nebulosa, ou seja, ainda é incompativel
com seu estado de ionizagao. Porém, definitivamente exclui valores mais baixos da ordem
de ~ 40k K obtidos a partir de métodos nebulares e também os valores por volta de 90k K
conforme encontrado por Feibelman (1999) e Bianchi & Grewing (1987). A incerteza em
nossa determinagao ¢ de £10kK e foi derivada a partir de linhas do C III e do C IV tanto
no otico como no ultravioleta. Alguma delas sao : C IV A1549, C III \4650, He IT \4686,
C III A5696 e C IV AA5801,12. Apesar de nao ter sido resolvido, o problema agora esta
mais claro, uma vez que a nossa temperatura é mais precisa do que as determinacoes feitas
em estudos anteriores. Futuramente, seria muito interessante analisar a nebulosa com um
modelo de fotoionizacao que considerasse o nosso fluxo ionizante como um parametro de
entrada. Com esse tipo de andlise poderiamos verificar se a estrela central realmente é vista

como se tivesse uma temperatura mais baixa.

A abundéncia quimica de nosso modelo final é By, = 43%, Bc = 51% e o = 6%, o que
corresponde a C/He = 0.4 e O/He = 0.035 (em ntimero). Se observarmos a transigao C IV
Ab470 na fig. 5.10, somos inclinados a tentar um valor menor para a razao C/He. De fato,
ao fazermos isso, o ajuste dessa linha melhora mas o C III A5696 por exemplo, comeca a
ficar muito mais fraco do que o observado. Muitos estudos na literatura usam o par He II
A5412 e C IV Ab470 para a determinagao da razao C/He (inclusive o grupo de Potsdam).
Devemos enfatizar que nao é razoavel conseguir um bom ajuste para essas linhas a qualquer
custo, i.e., devemos té-las como guias e olhar também outras partes do espectro. A nossa
incerteza na determinagao do C/He é de ~ £0.2. A abundancia de oxigénio foi novamente
derivada a partir das transicdes entre ~ 2900 — 31004 e pelo O IIT A5593.

Procuramos novamente identificar a presenca do nitrogénio. Assim como no caso da
BD+303639, nao existe nenhuma transi¢ao evidente no espectro observado. Incluindo N
ITI-V nos modelos com a abundancia solar, verificamos que a linha N IV A1718 aparece ao
lado do Si IV A1722, mas nao é observada. Se presente na atmosfera, seu valor deve ser
By < 0.1%.

No que diz respeito ao ferro fica dificil concluir se este objeto é deficiente. Embora algumas
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mudancas possam ser vistas no intervalo ~ 1300 — 17004 ao variarmos sua abundéncia, nao
temos uma evidéncia clara como no caso da BD+303639. Isto é mostrado na fig. 5.14,
onde temos o espectro observado e trés modelos tedricos. Algumas linhas marcadas indicam
uma possivel deficiéncia. O perfil do CIV A1549 é bastante alterado, mas nao pode ser
utilizado como diagndstico porque nao é bem reproduzido. O modelo intermedidrio (com

Bre = 0.025%) foi considerado o nosso modelo final.
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Figura 5.14: Abundéncia de ferro (em massa) na estrela NGC 40. Espectro teérico (linha azul ou mais
escura) e espectro observado pelo IUE. Topo : Bp. = 0.136% (solar). Meio : 8p. = 0.025% (18% da solar).
Embaixo : Br. = 0.00136% (1% da solar).
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5.6 NGC 5315

A nebulosa planetaria NGC 5315 é compacta (4”), aproximadamente esférica e ja foi estudada
desde o infravermelho até o ultravioleta (Pottasch et al. 2002; Peimbert et al. 2004). Sua
estrela central, que nos referiremos daqui em diante, pode ser uma [WC4]| ou uma [WO4]
(veja capitulo 2 e Acker & Neiner 2003). Até agora, ela nunca foi analisada por meios de
modelos de atmosferas em expansao. Mesmo assim, alguns trabalhos estimaram alguns de
seus parametros fisicos. Através de uma andlise qualitativa dos dados do IUF, Feibelman
(1998) por exemplo, obteve uma temperatura estelar de ~ 80000K e uma velocidade terminal
de 3600 km s™'. de Freitas Pacheco et al. (1986;1993) também estudaram este objeto e
determinaram uma temperatura de ~ 82700K e uma velocidade terminal de 2600 km s~!.
Por outro lado, Pottasch et al. (2002) derivaram uma temperatura menor de ~ 66000K
baseados no método Zanstra e na auséncia de linhas nebulares do He II.

O modelo atomico para a NGC 5315 é mostrado na tabela 5.4. Ele é bastante semelhante

ao da BD+303639 e da NGC 40. As tunicas diferengas sao o ntiimero de niveis e superniveis

de alguns ions.

5.6.1 Otico

Estrelas [WR] do tipo inicial (“early-type”), como a NGC 5315, geralmente apresentam um
espectro com linhas bastante largas e intensas (veja por exemplo a linha em ~ 58054 na
fig. 2.18), indicando velocidades terminais altas (~ 1000 — 3500 km s™!) e perdas de massa
intensas. Este fato complica bastante a sua andlise, uma vez que um perfil pode ser a soma
de varias linhas espectrais. Modelos de atmosferas podem ser bastante titeis nesse caso, pois
as contribuicoes individuais dos fons podem ser determinadas. Por exemplo, mostramos na
fig. 5.15 um perfil tedrico em ~ 4650A4. Com a ajuda do CMFGEN, no intervalo deste perfil

identificamos varias transi¢oes. Algumas das mais importantes sao :

o C IIT: A\615.82, \4630.44 | A\4647.42, \4650.25, A\4651.47, A\4663.64 e A\4670.87;
o C IV :\4646.04, \4658.88, A\4666.68, A\4676.65, A\4681.17, \4684.52 e A\4689.28;

e He Il : A\4685.70.



Tabela 5.4: Modelo atomico para a NGC 5315.

Ton Numero de niveis | Nimero de superniveis
He I 39 27
He II 30 13
cl 338 104
C 111 243 99
Clv 64 49
o1l 296 53
O III 349 97
O1v 72 30
oV 91 31
O VI 65 65
Ne II 48 14
Ne IIT 71 23
Ne IV 52 17
Mg 11 45 18
AlTI 58 38
AL TIT 45 17
Si 1T 80 52
Si IIT 45 25
Si IV 38 27
PV 62 16
S 11T 14 11
S IV 23 19
SV 22 21
S VI 19 17
Ar II1 36 10
Ar IV 61 19
ArV 36 18
Ca Il 46 17
Ca II1 110 33
Ca 1V 193 34
CaV 121 45
Ca VI 108 47
Fe 111 477 61
Fe IV 280 21
FeV 182 19
Fe VI 80 10
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Figura 5.15: Contribuicoes de diferentes fons para a formacao de um perfil largo. Modelo tedrico de uma

estrela [WR] com vs = 2400 km s™! e M = 1.5 x 107M, ano™! (sem “clumping”).

Um procedimento como este pode ser feito em todo o espectro.

A distancia utilizada em nossa andlise é de 2.5kpc e o avermelhamento interestelar é
E(B-V) = 0.37 (Pottasch et al. 2002). O espectro 6tico observado e o nosso modelo final
sao mostrados na fig. 5.16.

Conforme vimos na fig. 5.15, o perfil em ~ 46504 é formado por contribuicdes do C
III, C IV e He II. A linha em ~ 58054 é devido puramente ao C IV AA5801,12. Pelo
fato da nebulosa ser compacta, véarias linhas nebulares também foram detectadas em nossas
observagoes. Elas foram identificadas como : H~y, [OITI] A4363, He I A4388, He I A\4472, [Mg
I] AM571, [Ar IV] M740, [O III] A\4959, [O III] A5007, [N I] A5199, [C1 III] A5518, 5538, [N 1II]
A5754 e He I A5876. Apesar dessa contaminacao, a determinacao dos parametros fisicos e da
abundancia quimica nao foi impedida, embora no ultravioleta tenhamos enfrentado algumas

dificultades como veremos a seguir.

5.6.2 Ultravioleta préximo e distante

Para a andlise do ultravioleta utilizamos espectros de baixa resolucao do telescopio IUE

(~ 6A). Nosso modelo final e as observacoes se encontram na fig. 5.17. As linhas nebulares
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Figura 5.16: Espectro 6tico observado da estrela NGC 5315 (telescépio ESO/1.52m) e o nosso modelo

tedrico (linha azul ou mais escura).
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também est@o presentes nesta regido e foram identificadas como : C III] \1909, C II] 2327
e [O II] A2470. A linha Ly o aparece muitas vezes nos espectros do IUE e se trata de uma
emissao geocoronal. As principais linhas estelares sao : O IV \1344, O V A1371, C IV A1549,
C IIT A1620, He IT A1640, C I1I A\2296, C IV \2405 e C IV A2530. A linha C IV A1549 é menos
intensa do que a observada. Esta dificuldade também foi encontrada na andlise de outras
estrelas do tipo WC4 (mas de alta massa) por Crowther et al. (2002). Feibelman (1998)
identificou a linha A2296 como sendo uma transicao nebular, mas nosso ajuste descarta esta
possibilidade.

Como pode ser notado, o continuo apés ~ 25004 é subestimado pelo nosso modelo. Uma
explicacao possivel é uma contribuicao do continuo da nebulosa somado ao continuo estelar,
o que o CMFGEN nao leva em conta. O fato da nebulosa da NGC 5315 ser compacta
(4") e a abertura utilizada em nosso espectro do IUE ser de 10” x 20" apdia esta hipdtese.
Como sabemos, os processos de recombinacao do HT, He™, He™™ e a emissao-2y do H
sdo contribuintes importantes para a emissao total do continuo da nebulosa (Osterbrock
1987). Embora seja dificil concluir que a discrepancia tenha definitivamente origem nebular,
o calculo mostrado a seguir permite considerar esta possibilidade.

Ignorando a emissao livre-livre (importante para o infravermelho e a regido rddio) a

emissividade total do continuo nebular pode ser escrita como :

Jiot = IN(HT) + ix(He™) + jn(He™) + jr(27)

Considerando agora que o hidrogénio domina esta emissao, que a densidade de protons
N, é aproximadamente a densidade de elétrons N, e que a emissao-2y é desprezivel, temos

a seguinte emissao minima :
~ ot Lo 0
Jtot ™~ ]A(H ) = ENea(H >Ta )‘)7

onde a(H°, T, \) é chamado de coeficiente de emissao. Para a NGC 5315, N, ~ 17500
cm~3 e T ~ 10000K segundo Pottasch et al. (2002). Para o comprimento de onda 26004, o
coeficiente a( H?, T, \) = 5.39 x 10710 ergs cm? seg™! Hz~! (veja a tabela 4.7 em Osterbrock
1987). Portanto, temos :

Grot(A = 2600A4) ~ 1.31 x 10~*2ergs em™ Hz=' 57! sterr™!.
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Figura 5.17: Espectro ultravioleta observado da estrela NGC 5315 (telescépio espacial TUE) e o nosso
modelo tedrico (linha azul ou mais escura).
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Sabendo agora que a nebulosa tem um diametro aproximado de 4” e com a distancia de

2.5kpc (utilizada no modelo), nés podemos calcular um raio externo r da nebulosa :

do
r= 5 0.02pc.

A luminosidade da emissao do continuo pode ser escrita como :

Anr3

l, = 47r/j,,dV ~ 477, 3

Podemos escrever paralelamente que :
l, = 4nd*f,,

onde f, é o fluxo aqui na Terra e d = 2.5kpc. Temos entao :

fo= (%) i

o que nos fornece :
£, =2.16 x 10 Pergs em 2 Hz's 1.
Mudando a unidade para A~', temos :
fr=9.6 x 10_1467’95 em-2 A1 g1

Este resultado deve ser corrigido tendo em vista o meio interestelar. Utilizando E(B-V)

= (.37, temos o seguinte fluxo observado f°* :
fbs = fLe 2% ~ 9.6 x 10 Pergs em 2 A7t s7L.

A contaminacao que precisamos para justificar nossa hipétese neste comprimento de onda

¢ da ordem de 10~ ergs em=2s7! e o resultado acima é perfeitamente compativel. Para

o comprimento de onda 31224, o mesmo calculo fornece ~ 3 x 10~ *ergs em=2 A=t s 1.
Embora para 26004 nés tenhamos conseguido um bom acordo, para 3122A nds precisamos
de uma contaminacao duas vezes maior. Mesmo assim, podemos notar que a contaminacao

aumenta com o comprimento de onda, assim como a nossa discrepancia. Naturalmente
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Figura 5.18: Espectros da estrela NGC 5315 observados com as aberturas 10” x 20" e 3" x 3", no telescépio
espacial JUE. Nota-se uma alteracio do fluxo e também da forma do continuo apés ~ 25004, o que pode ser

uma contaminag¢ao do continuo da nebulosa.

existem incertezas na determinacao da distancia e nos parametros nebulares, o que pode
acabar alterando esses resultados. Devemos lembrar também que consideramos somente a
recombinacao do hidrogénio, sendo estes valores apenas limites inferiores. A nossa conclusao
¢ que uma contaminacao pelo continuo da nebulosa nao deve ser desconsiderada.

O telescépio IUFE apresenta um outro modo de observagao com uma abertura de 3" x 3”.
Se realmente existe uma contribuicao do continuo nebular, os espectros de abertura larga
devem ser diferentes dos espectros dessa abertura, ja que o diametro da nebulosa é ~ 4”.
Mostramos na fig. 5.18 os espectros IUE com as aberturas de 10” x 20" e 3" x 3”. De fato,
podemos observar que os espectros sao diferentes. A forma do continuo apés ~ 22004 muda
significativamente, o que pode ser um indicio da contaminacao. Além dessa diferenga, o
espectro de abertura mais larga apresenta um continuo superior em todos os comprimentos
de onda. E importante ressaltar que o continuo do espectro do FUSE (que descreveremos a
seguir) perto de ~ 12004 é incompativel com o espectro do IUE de abertura pequena. Isto
nos leva a especular que com a abertura pequena, parte da radiacao da estrela central pode
ter sido perdida.

Nosso ajuste ao espectro FUSE da NGC 5315 é o melhor entre todas as estrelas de nossa
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Figura 5.19: Espectro da estrela NGC 5315 observado no ultravioleta distante (telescépio espacial FUSE)

e 0 nosso modelo tedrico (linha azul ou mais escura).

amostra, e estd mostrado na fig. 5.19. Novamente, a presenca de fésforo é indispensavel.
Mais ainda, notamos que para a NGC 5315 uma abundancia de fésforo 4 vezes a solar
apresenta uma melhor reproducao dos perfis P V 1118 e P V A1128. Este resultado é
interessante e serd discutido no préximo capitulo. Além do P V, as seguintes transigoes
puderam ser identificadas : C IV A1108, C IV A1169 e C III A\1175. Lembramos que essa
regido apresenta inimeras absorgoes do meio interestelar (p.e. Hs), o que nao levamos em
conta no CMFGEN.

Por ultimo, mostramos na fig. 5.20 os espectros observados (desde o ultravioleta até
o0 Otico) juntamente com o continuo de nosso modelo. Mais uma vez, fica evidente a dis-

crepancia com o espectro do IUE a partir de ~ 2500A.

5.6.3 Parametros fisicos e abundancias quimicas

Os parametros fisicos e a abundancia quimica encontrada para a estrela central NGC 5315

se encontram abaixo :

R, = 0.40R,,
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Figura 5.20: Todos os espectros observados (ESO 1.52m + IUE + FUSE) da estrela NGC 5315 e o continuo

tedrico de nosso modelo (linha azul ou mais escura).

T, =T6420K, T.;p = T4590K
Log M = —6.33, LogM/\/f = —5.83
Voo = 2400 km s~ 1, =11
Log Qg = 47.58, Log@Q, = 47.15, Log )y = 37.46

|Bue, Bos Bo] = [43,51,6] (% massa)

Ry = 13.9R,.

Estes valores nao sao tao diferentes dos obtidos para a estrela NGC 40, que é uma [WCS|.

A principal razao de seus espectros serem bastante diferentes é a velocidade terminal, que
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para a NGC 40 é de apenas 1000 km s~! enquanto que na NGC 5315 seu valor é 2400 km
s~!. Com relacdao a temperatura e ao raio por exemplo, esses dois objetos tém praticamente
os mesmos valores. Comparado com o resultado de de Freitas Pacheco (1986;1993), a nossa
perda de massa sem o uso de “clumping” é praticamente a mesma. No entanto, esses autores
apresentam uma luminosidade L ~ 3900L, e um raio R, = 0.31R., implicando em uma
temperatura maior (~ 82700K). A maneira pela qual de Freitas Pacheco et al. obtiveram
seus parametros foi através da comparacao de larguras equivalentes tedricas e observadas de
certas linhas. Para isso foi utilizado a teoria de Sobolev e considerou-se um vento estelar

isotérmico. Naturalmente portanto, a nossa abordagem ¢é superior em varios aspectos.

Valores da ordem de 3600 km s~! para a velocidade terminal, conforme determinado por
Feibelman (1998), foram testados em nossos modelos. Diversos perfis se tornaram muito mais

largos do que os observados, e portanto, tais velocidades podem ser seguramente descartadas.

Todas as estrelas [WR] do tipo inicial (“early-type”) analisadas até hoje apresentam T
no intervalo ~ 120 — 150k K (Koesterke 2001). Portanto, nosso resultado para a NGC 5315
é um tanto surpreendente. Por outro lado, através da analise de 6 estrelas de alta massa do
tipo WC4 na Grande Nuvem de Magalhaes, Crowther et al. (2002) encontraram na média
T, ~8TkK e T,.5y ~ 70kK, mais proximo de nossos valores. Discutiremos essa questao mais

adiante nesta tese.

A abundancia quimica encontrada é a mesma para a BD+303639 e para a NGC 40, By, =
43%, Be = 51%, Bo = 6%, o que corresponde a C/He = 0.4 e O/He = 0.035 (em nimero).
Como j& mencionamos, a razao 3¢/fye encontrada para as estrelas [WR] do tipo inicial é
menor que a das outras classes e estd em conflito com as predicoes dos modelos evolutivos
(Herwig 2001). Nossa razao é S¢/Bge ~ 1.2, e, a principio, nao é tao discrepante. No entanto,
como veremos mais adiante, a determinacao da abundancia para os nossos dois objetos do
tipo [WR] inicial é sujeita a incertezas considerdveis. Para determinar a abundancia do
oxigénio, utilizamos dessa vez apenas a linha em 55934, que consiste principalmente de O
IIT A5592 e O V A5598. Novamente, nao encontramos nenhuma evidéncia da presenca de

nitrogénio. Estabelecemos entao o limite superior : Sy < 0.1%.

Assim como na BD+303639, encontramos uma deficiéncia em ferro neste objeto. Isto
é mostrado na fig. 5.21. Entre ~ 1400 — 15004, podemos ver uma melhora no ajuste se

considerarmos uma abundancia menor que a solar. Outras linhas de outros {ons apresentam
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modificagoes devido ao efeito de “line-blanketing” (p.e. C III A1620) ou pelo simples fato
de estarem superpostas as linhas do Fe V (p.e. O IV A1344). No painel inferior desta
mesma figura, se encontram os dois modelos tedéricos dos painéis superiores. Como pode
ser visto, o Fe V realmente tem uma influéncia considerdvel no intervalo ~ 1400 — 1500A.
Dados observacionais nesta regiao de alta resolucao e de alto sinal-ruido poderiam precisar
a determinacdo da abundancia. O nosso modelo final utiliza Sr. = 0.0136% (10% do valor

solar).
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Figura 5.21: Abundancia de ferro (% massa) na estrela NGC 5315. Espectro teérico (linha azul ou mais
escura) e espectro observado pelo IUE. Topo : Bp. = 0.136% (solar). Meio : Bp. = 0.0136% (10% solar).
Embaixo : os dois modelos tedricos dos painéis superiores, mas com alta resolucao. A linha azul (ou mais

escura) neste caso é o modelo deficiente em ferro.
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5.7 NGC 6905

A estrela central da nebulosa planetaria NGC 6905 é a mais quente de nossa amostra. Isto é
evidenciado em seu espectro, que é composto principalmente por emissoes intensas dos ifons
C IV, He Il e O VI. A sua classificagao espectral é [WO1] segundo Crowther et al. (1998) e
[WO2] de acordo com Acker & Neiner (2003), o que significa um dos estdgios de ionizagao
mais elevados entre as estrelas [WR].

Koesterke & Hamann (1997b) apresentaram o primeiro modelo para este objeto baseado
em uma atmosfera em expansao. Todavia, seu trabalho nao incluiu os efeitos de “clumping”
e nem “line-blanketing”. Um outro estudo importante, mas com relacao a nebulosa pla-
netaria, foi feito por Pena et al. (1998). Através de um modelo de fotoionizagao, algumas
caracteristicas nebulares como a temperatura eletronica e a estrutura de ionizagao puderam
ser reproduzidas. E importante ressaltar que o fluxo ionizante neste trabalho é o fornecido
por Koesterke & Hamann (1997b), de modo que a andlise foi autoconsistente. Mesmo assim,
algumas discrepancias importantes foram encontradas. O fluxo em Hjz por exemplo, ¢ menor
que o observado, o que sugere a necessidade de uma estimativa melhor dos parametros da
estrela central.

Feibelman (1996) também estudou este objeto. Através de uma anélise qualitativa dos es-
pectros IUE varias identificacoes de linhas foram feitas e duas velocidades terminais puderam
ser determinadas : 3800 km s~! pelo C IV \1549 e 2700 km s~! pelo O V \1371.

O modelo atomico considerado para a NGC 6905 estd na tabela 5.5. Devido a sua alta
temperatura, alguns fons presentes nos outros objetos de nossa amostra foram excluidos e

outros, como o Fe VII-VIII, foram incluidos.

5.7.1 Otico

Na fig. 5.22 mostramos o espectro 6tico observado e o nosso modelo final para a NGC 6905.
A distancia derivada é de 1.75 kpc e o avermelhamento é E(B-V) = 0.2. Como pode ser
visto, algumas linhas nebulares contaminam o espectro. Elas foram identificadas como : [Ne
II1] A3868, [Ne III] A3969, Hd, H~y, He II A4686, HS, [O III] A4959, [O III] A5007 e He II
A5412. Ambas as linhas nebulares do He II contaminam a linha do vento estelar.

Uma transi¢ao importante nesta regiao ¢ a O VI A3811, 34. Modelos na literatura nunca
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Tabela 5.5: Modelo atomico para a NGC 6905.

Ton Numero de niveis | Nimero de superniveis
He I 39 27
He II 30 13
C III 243 99
CIlv 64 49
Oo1lv 72 30
oV 91 31
O VI 65 65
Ne III 71 23
Ne IV 52 17
Ne V 166 37
Ne VI 202 36
Mg 11 45 18
Mg III 201 29
Al TI 58 38
Al TIT 45 17
Si 111 45 25
Si IV 38 27
SiV 71 33
PV 62 16
S IV 23 19
SV 22 21
S VI 19 17
Ar IIT 36 10
Ar 1V 61 19
ArvV 36 18
Ca III 110 33
CalV 193 34
CaV 121 45
Ca VI 108 47
Fe'V 182 19
Fe VI 80 10
Fe VII 153 29
Fe VIII 324 53
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conseguiram reproduzir corretamente seu perfil, subestimando sua intensidade por um fator
de até ~ 2 (Pena et al. 1998). O nosso ajuste é bastante razoavel e, embora um pouco mais
fraco que o observado, resulta de nosso compromisso com a linha O V A1371 (e com outras
linhas do O VI nos espectros do FUSE) ao determinarmos a temperatura.

A linha em ~ 46604 resulta das contribuicoes do C IV M658, C IV 24684 e He II A4686.
Ao contrario de outras estrelas de nossa amostra, o C III nao se encontra presente neste
objeto. Outras linhas intensas sao : O VI A5291, He IT A5412, C IV \5470 e C IV A5801, 12.

5.7.2 Ultravioleta préximo e distante

Na fig. 5.23 mostramos os espectros observados de baixa resolucao do IUFE e o nosso modelo
tedrico. No intervalo de ~ 1200 — 20004 existem somente trés linhas oriundas da estrela
central : O V A1371, C IV \1549 e He II A1640. A linha em ~ 19094 foi identificada como
C III] A1909, de origem nebular. Surpreendentemente, o ajuste a linha He IT A1640 nao é
satisfatorio. No entanto, Feibelman (1996) salienta que existe uma contaminac¢ao nebular
desta mesma linha e que sua intensidade pode estar mudando com a posicao da fenda do
IUE. Geralmente, por possuir uma estrutura atomica simples, o hélio é bem reproduzido
pelos modelos.

O ajuste ao intervalo ~ 2000 — 32004 apresenta algumas discrepancias. As tinicas linhas
que se aproximam dos perfis observados sao : O VI \2070, C IV A2529 e C IV A2905.
Todavia, se seguirmos as identificagoes dadas por Feibelman (1996), veremos que vérias
linhas nessa regiao sao devidas ao Fe II, O III, [Ar V], [Mg V] e [Ne IV-V] (veja sua tabela
4). Como o Fe Il e o O III ndo sdo vistos em nossos modelos (devido a alta temperatura) e
as outras transi¢oes sao proibidas, concluimos que a diferenca se deve principalmente a uma
contaminagao nebular. Vale ressaltar que em paralelo adicionamos outros ions (p.e. Cl, Cr,
Mn, etc.) aos modelos e nenhuma transigdo que melhorasse o ajuste a esta regiao foi obtido.

Os espectros do ultravioleta distante do telescopio FUSE sao mostrados na fig. 5.24
juntamente com nosso modelo tedrico. As linhas identificadas nesta regiao sao : O VI
A1032, O VI A1038, O VI A\1081, O VI A1125, C IV A1108 e C IV A1169. As linhas do O
VI foram utilizadas para a determinacao da temperatura. Um valor um pouco mais baixo
para E(B-V) (0.15, uma diferenga de apenas 0.05) foi adotado para um melhor ajuste do

continuo.
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(linha azul ou mais escura).
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e 0 nosso modelo tedrico (linha azul ou mais escura).

Por ultimo, mostramos na fig. 5.25 os espectros observados da NGC 6905 e o nosso

continuo tedrico, desde o ultravioleta distante até o otico.

5.7.3 Parametros fisicos e abundancias quimicas

Os parametros fisicos e a abundancia quimica derivada para a NGC 6905 se encontram

abaixo :

R, =0.1R,

T, = 149600K, T.f; = 146200K

Log M = =715, LogM/\/f = —6.65

Voo = 1890 km s~ ,n=1.3

Log Qo = 47.43, Log @, = 47.30, Log @), = 46.65
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Figura 5.25: Todos os espectros observados (INT 2.5m + IUE + FUSE) da estrela NGC 6905 e o continuo

tedrico de nosso modelo (linha azul ou mais escura).

[Bre, Bos Po] = [49,40,10] (% massa)

Ry = 10.5 R,

Comparada com a NGC 5315, a NGC 6905 é aproximadamente duas vezes mais quente
(devido ao seu raio menor) e tem um vento mais denso. Embora sejam duas estrelas [WR]
do tipo inicial, seus espectros sao bem diferentes. Na NGC 5315, ainda vemos C IIl e 0 O
VI é fraco ou ausente, enquanto que na NGC 6905 o C IV e o O VI dominam o espectro.

Comparado com o trabalho de Koesterke & Hamann (1997b), a nossa temperatura estelar
T, é de ~ 150k K enquanto que esses autores derivaram ~ 141kK. A nossa determinagao é a
mais precisa entre as estrelas de nossa amostra e se baseia principalmente nas transicoes : O
V A1371, O VI A\1032,38 e O VI AA3811, 34. Mostramos na fig. 5.26 trés espectros tedricos
para ilustrar a sensibilidade dessas linhas com relagao a mudancas de temperatura. Como
pode ser verificado, o O V A\1371 segue tendéncia oposta as linhas do O VI, garantindo uma

boa determinacao. Outras transi¢oes como o C IV e o He Il sao um pouco menos sensiveis.
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O modelo com T,s; ~ 146kK (T, ~ 150kK) é o mais préximo de nosso modelo final. Esta
figura também mostra que a incerteza na determinacao da temperatura chega a ser menor
que 10%.

Como no trabalho de Koesterke & Hamann (1997b) nao esté explicito a distancia consi-
derada, o tinico parametro adicional que pode ser comparado é o raio transformado, que em
nosso caso ¢ 4.9 R, sem o uso de “clumping”, enquanto eles derivaram 3.4 R.

A abundancia quimica do nosso modelo final é By, = 49%, Bc = 40% e Bo = 10%, o
que corresponde a C/He = 0.27 ¢ O/He = 0.05 (em nimero). Esta determinacdo para uma
estrela [WR] do tipo inicial é importante e serd discutida posteriormente. Com relagao ao
nitrogeénio, ele nao é visto no espectro observado e, se presente na atmosfera, sua abundancia
¢ By < 0.1%.

Por se tratar de um objeto muito quente, para analisarmos a abundancia do ferro tivemos
que incluir os estdgios de ionizagao Fe VII-VIII. Verificamos que abundancias menores que a
solar (p.e. Bre = 0.0136%) produzem um espectro tedrico na regiao do FUSE com pequenas
diferencas. Estas, por serem sutis, nao sao suficientes para garantirem que este objeto é
deficiente. Portanto, assim como no caso da NGC 40, a quantidade de ferro na NGC 6905 é

bastante dificil de determinar.
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5.8 Sumario dos resultados obtidos

Para termos uma melhor visualizacao dos resultados obtidos, os parametros fisicos e as
abundancias quimicas das estrelas centrais BD+4303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905
sao mostrados novamente nas tabelas 5.6 e 5.7. Para fins de comparacao, mostramos também
trabalhos anteriores sobre esses objetos. Lembramos que com a excecao de Crowther et al.
(2005), todos os modelos de atmosferas sdo do grupo de Potsdam e nao levaram em conta
o ferro (além de diversos outros elementos), “line-blanketing”, “clumping” e se restringiram
principalmente na analise do ético. E importante ressaltar também que os parametros de
de Freitas-Pacheco et al. (1986;1993) nao foram obtidos através de ajustes aos espectros
observados. Esses autores utilizaram a teoria de Sobolev, consideraram um vento isotérmico
e fizeram uma comparacao entre larguras equivalentes tedricas e observadas de algumas
transi¢oes do C e do He.

Os valores entre parénteses na tabela 5.6 para a eficiéncia do vento estelar n e para o raio
transformado Rr levam em conta “clumping”. As abundancias By, B¢, fo e Oy na tabela
5.7 estao em fragoes de massa (%). Ja os valores para C/He e O/He sao fragoes em nimero.

Mostramos ainda na tabela 5.8, o fluxo ionizante dos nossos modelos finais a partir de
9124 (Qo), 504A (Q1) e 228A (Q,). Tais comprimentos de onda correspondem aos potenciais
de ionizacao do H I, He I e He II. Para termos uma idéia de como esses fétons sao absorvidos
pelo vento estelar, os valores de ) foram calculados na parte interna (Q;,;) e na parte externa

do envelope (Q°**), conforme as seguintes expressoes :

< 47, (R.)

d
hv v

Qint = 47TR3/

v

Qe:ct - 47TR2 / 747TJV(R6"U) dl/7

env hl/

onde R,,, é o raio do envelope, que é fixo em 200R, em todos os modelos. E interessante
notar que no caso da estrela NGC 6905 a diferenca entre ()2 na parte interna e externa do
envelope é bem menor do que para as outras estrelas. Isso se deve ao alto grau de ionizagao

deste objeto, o que faz com que o envelope se torne 6ticamente fino para estes fétons.



Tabela 5.6: Sumario dos parametros fisicos obtidos.

Estrela T. (K) R./Ro T.; (K) log M log M//F ws (kms™') Rr/Rg n
BD+303639 (esta tese) 48060 1.0 46720 -6.30 -5.80 700 6.8 (14.6) 11.0 (3.5)
Leuenhagen et al. (1996) 47000  1.49 42000 - -5.40 700 5.5 (-) 13.5 (-)
Crowther et al. (2005) 55000 0.85 48000 -6.05 -5.95 700 3.9(85) 16.2 (5.1)
NGC 40 (esta tese) 73310 0.43 70840 -6.25 -5.75 1000 3.4 (74) 17.6 (5.5)
Leuenhagen et al. (1996) 78000  0.46 46000 - -5.40 1000 2.2 (-) 26.4 (-)
NGC 5315 (esta tese) 76420 0.40 74590 -6.33 -5.83 2400 6.5 (13.9) 35.6 (11.0)
de Freitas Pacheco et al. (1986;1993) 82700  0.31 - - -5.83 2600 5.2 (-) 49.2 (-)
NGC 6905 (esta tese) 149600 0.10 146200 -7.15  -6.65 1890 4.9 (10.5) 4.1 (1.3)
Koesterke & Hamann (1997) 141000 - - - - 1800 3.4 (-) -

651
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Tabela 5.7: Sumario das abundancias quimicas obtidas.

Estrela Bue Bc Bo OBy C/He O/He
BD+303639 (esta tese) 43 51 6 <02 040 0.035
Leuenhagen et al. (1996) 45 50 5 - 0.37  0.028
Crowther et al. (2005) 51 38 10 - 0.25  0.050
NGC 40 (esta tese) 43 51 6 <01 040 0.035
Leuenhagen et al. (1996) 40 50 10 - 0.42  0.062
NGC 5315 (esta tese) 43 51 6 <01 040 0.035
de Freitas Pacheco et al. (1986;1993) - - - - 0.41 -

NGC 6905 (esta tese) 49 40 10 < 0.1 0.27 0.051
Koesterke & Hamann (1997b) 60 25 15 0 0.14 0.062

Tabela 5.8: Fluxo ionizante dos nossos modelos finais.

Estrela Log Qi — Log Q5" Log Q" — Log Q$** Log Qi — Log Q5
9124 (H 1) 504A (He I) 228 A (He II)
(fétons s71) (fétons s71) (fétons s71)
BD+303639 49.90 — 47.45 49.74 — 45.89 49.12 — 34.28
NGC 40 49.76 — 47.56 49.68 — 46.91 49.35 — 36.79
NGC 5315 49.65 — 47.58 49.57 — 47.15 49.22 — 37.46
NGC 6905 49.16 — 47.43 49.13 — 47.30 48.98 — 46.65
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Para complementar a tabela 5.8, mostramos na fig. 5.27 o continuo tedrico de todos os
nossos modelos finais corrigidos com os respectivos valores de E(B-V). Os comprimentos de
onda a partir dos quais sao calculados os fatores () estao indicados. Nota-se claramente que
a maior parte do fluxo é emitida cada vez mais no ultravioleta extremo quanto mais quente
for a estrela. Também fica evidente no caso das estrelas BD+303639, NGC 40 e NGC 5315,
que o fluxo em comprimentos de onda menores que ~ 300A decresce consideravelmente, o
que explica os valores baixos de Q5" para esses objetos mostrados na tabela 5.8.

Por completeza, mostramos ainda nas figuras 5.28, 5.29 e 5.30 a estrutura de ionizacao
dos elementos mais abundantes na atmosfera das estrelas estudadas, i.e., do hélio, do carbono
e do oxigénio. No eixo horizontal a distancia é dada em raios estelares e no eixo vertical a
abundancia de um fon é dada em fracoes da espécie considerada. Varias informagoes tteis

podem ser obtidas a partir destes graficos. Algumas que merecem destaque sao :

e a estrutura de ionizagao da NGC 40 e da NGC 5315 se assemelham, apesar de seus

espectros serem bastante diferentes !

e na NGC 6905 o hélio esta praticamente todo ionizado. Isto explica o porqué de termos
na tabela 5.8 os fatores () na parte interna e externa nao tao diferentes como nas
outras estrelas. Os fétons com comprimentos de onda menores que 2284 néo séo mais

usados para ionizar o He II e portanto sao pouco absorvidos no vento estelar.

e se considerarmos a sequéncia evolutiva da literatura [WCL] — [WCE] — [WO], essas
figuras podem ser consideradas (do topo para baixo) como sendo a evolugao temporal

da estrutura de ionizacdo de uma estrela [WR].

Podemos observar ainda que os elementos dominantes ao longo da atmosfera estao coe-

rentes com os espectros estudados até aqui.
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Figura 5.27: Continuo tedrico dos modelos das estrelas BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905.
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Figura 5.29: Estrutura de ionizagao do carbono (C).
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Capitulo 6
Discussao dos Resultados

‘‘We are at the very beginning of time for the human race.
It is not unreasonable that we grapple with problems.

But there are tens of thousands of years in the future.
Our responsibility is to do what we can, learn what we can,

improve the solutions, and pass them on.’’

Richard Feynman.

6.1 A razao (¢/fy. nas estrelas [WR]

Conforme discutimos no capitulo 1, existem trés cenarios' para a producao de estrelas cen-
trais deficientes em H : AFTP, LTP e VLTP. Todos eles sao baseados em pulsos térmicos
(Herwig 2001). No AFTP, a estrela se torna deficiente em H no final da fase AGB, apresen-
tando uma abundancia (% em massa) [Bx,8ue,8c,80] ~ [17,33,32,15]2. No LTP, a estrela

se encontra na trajetoria p6s-AGB, quando sua luminosidade se encontra constante, e apds

!sem considerar a possibilidade da evolucao em bindrias

2Herwig (2001) ressalta que a abundancia obtida pelo caso AFTP depende da massa residual de hidrogénio

(Mp) na estrela antes do pulso térmico. No caso mostrado, My = 4 x 1073 M.
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Classe Bue (%) Be (%) Po (%) Be/Bre

[WCL] (13) 43+3 50+4 643 116+ 0.12
[WCEJ-[WO] (11) 66 +9 23+6 11+4 0.35=+0.10
[WC]-PG 1159 (3) 40+£7 44+5 144+2 1.10+0.23
PG 1159 (13) 50 £ 17 39+14 10£6 0.78 &+ 0.39

Tabela 6.1: Abundancias quimicas médias do He, C e O (em fragoes de massa) das
classes de estrelas centrais deficientes em H. Dados de Koesterke (2001); Reiff et al.
(2004); Dreizler & Heber (1998); Kruk & Werner (1998). As estrelas PG 1159 hibridas

nao foram consideradas.

o pulso térmico sua abundancia é [By,0ue,0c,00] ~ [2,37,40,18]. Ja no VLTP, a estrela se
encontra na fase de resfriamento das anas-brancas quando um pulso térmico tardio faz com
que a estrela retorne para préximo do ramo AGB com uma abundéncia tipica [Gye,0¢,00]

~ [38,36,22]. Ao contréario dos outros cenarios, o VLTP elimina todo o H.

Em todos esses modelos, as quantidades de He e C derivadas sao praticamente as mesmas,
i.e., Bc/Bre ~ 1. Todavia, os modelos de atmosferas do grupo de Potsdam encontraram para
11 estrelas [WR] do tipo inicial ([WCE]-[WO]) uma média de fB¢/Bue ~ 0.35 (Koesterke &
Hamann 1997a,b). Para as estrelas [WCL],[WC]-PG 1159 e PG 1159, essa razao ¢ proxima
da unidade, ou seja, é coerente com a previsao dos calculos evolutivos. Este fato é mostrado
na tabela 6.1 para todas as estrelas [WR] analisadas pelo grupo de Potsdam e também para
as estrelas [WCJ-PG1159 ([WELS]) e PG 1159. Os erros mostrados nao sao as incertezas na
determinacao da abundancia, eles dizem respeito na verdade ao intervalo de valores medido
em cada classe espectral. Os numeros entre parénteses indicam a quantidade de estrelas
consideradas. Como pode ser visto, a razao ¢/l média para as estrelas [WR] do tipo
inicial é menor do que nas outras classes. Isto vai contra o esperado pelos modelos evolutivos
e contradiz também o fato de que elas sao descendentes das estrelas [WCL| e progenitoras
das [WC]-PG 1159 e PG 1159. Motivados por esses fatos, discutiremos a seguir os nossos
resultados para as estrelas NGC 5315 e NGC 6905, que pertencem as classes [WC4] (ou
[WO4]) e [WO1], respectivamente.
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Figura 6.1: Efeito da variacio da abundéancia de He e C nas linhas He IT \5412 e C IV A\5470. As

abundéncias mostradas estao em fragdo de massa (%).

A determinacdo de fg. e [¢ nas estrelas do tipo Wolf-Rayet (WR e [WR]) é baseada
tradicionalmente nas linhas He II A5412 (7 — 4) e C IV A5470 (10 — 7). Existem vdrias
razoes para esta escolha : essas transicoes estao proximas em comprimento de onda; sao
formadas pelo mesmo mecanismo fisico (recombinagao e cascata para nivel inferior); sao
formadas geralmente em uma mesma regiao do vento estelar; possuem potenciais de ionizagao
proximos e geralmente sao sensiveis a variagoes da abundancia do hélio e do carbono. Na fig.
6.1 mostramos um exemplo simples de trés modelos com diferentes razoes ¢ /fy.. Quando
estes dois perfis ajustam as linhas observadas, os valores de (g, e (¢ sao considerados a
abundancia de hélio e carbono da estrela.

Verificamos em nossos modelos que um bom ajuste das linhas He II A\5412 e C IV A\5470
nem sempre é possivel. Para deixar claro a dificuldade encontrada para as duas estrelas [WR]
do tipo inicial em nossa amostra, mostramos na fig. 6.2 dois modelos com duas abundancias
quimicas diferentes para cada objeto : um com (¢ /[y ~ 0.35, que é a razao média vista na
tabela 6.1 para as estrelas [WCE]-[WO], e outro com esta razao préxima da unidade. Para
a NGC 5315, nenhum dos dois modelos reproduz bem essas linhas. Diminuindo (¢ e Oge
a custa de um aumento em (3p melhora a qualidade do ajuste, mas as linhas do oxigénio

comecam a ficar mais intensas do que as observadas (p.e. O III-V 5593). No caso da NGC
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6905, o modelo com B¢ /Bye ~ 0.8 é um pouco melhor do que o de Gc/fBye ~ 0.35. Vale
ressaltar que a abundancia utilizada no ultimo painel é a mesma utilizada por Koesterke
& Hamann (1997D). E muito importante notar que os ajustes mostrados nao sao perfeitos.
A determinagao do continuo, assim como a contribuigdo nebular do He IT A5412 (veja o
caso da NGC 6905) sao fatores que complicam a andlise. A nossa conclusao, pelo menos a
partir de nossos resultados, é que nao é claro se as estrelas [WR] do tipo inicial realmente
possuem a razao (¢/fp. mais baixa do que as outras classes. Uma amostra maior, com
uma razao sinal-ruido e resolucao maiores deve ser cuidadosamente analisada. Antes disso,
achamos prematura qualquer conclusao a respeito da discrepancia mencionada na literatura.
Devemos ter em mente também um compromisso com outras partes do espectro ao tentarmos
reproduzir a linha He IT A\5412 e C IV A\5470. Obviamente, nao é razoavel reproduzi-las a

qualquer custo, i.e., degradando o ajuste de outras transigoes.
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6.2 Diagrama Log Rrx Log T,

Uma maneira de discutir nossos resultados no contexto da sequéncia evolutiva [WCL| —
[WCE] — [WO] — [WELS] — PG 1159 ¢é através do diagrama raio transformado-temperatura
estelar. Este diagrama foi introduzido por Hamann (1997) para analisar a evolugdo das
estrelas centrais deficientes em H de um ponto de vista diferente do fornecido pelo diagrama
HR. Sua maior vantagem é ser independente da distancia, uma vez que diferentes valores
para a luminosidade, para a perda de massa e para o raio estelar, podem resultar em um
mesmo raio transformado e na mesma temperatura (e consequentemente, em um mesmo
espectro).

Na fig. 6.3 mostramos o diagrama Log Rpx Log T, para os nossos resultados e para
todas as estrelas [WR] analisadas pelo grupo de Potsdam® (Koesterke 2001). Somente 4
estrelas PG 1159 estao presentes porque elas sao as unicas que apresentam perdas de massa
em sua classe (Koesterke et al. 1998). A sequéncia evolutiva parte das [WCL] em direcao
as [WCE]-[WO], quando o Rr decresce enquanto a temperatura aumenta. Isto sendo o
resultado da contracao do raio da estrela central e do aumento da perda de massa. Depois,
a evolugao prossegue em diregao as estrelas [WELS| e PG 1159, onde a perda de massa
decresce abruptamente (aumentando Rr) ao se chegar préximo a fase das anas-brancas.
A razao deste fato ainda nao foi bem esclarecida. Koesterke et al. (1998) especulam que
ao alcangar temperaturas muito elevadas (> 150kK) o vento estelar se torna tao ionizado
que a eficiéncia na transferéncia de momento radiativo seria reduzida consideravelmente,
diminuindo a perda de massa. No entanto, nao acreditamos que isto é visto no diagrama
porque as estrelas [WCE]-[WO] apresentam temperaturas similares as [WELS]-PG 1159. E
interessante notar que com relacao ao espectro, perto da fase das pré-anas brancas o niimero
de linhas em absor¢ao comeca a sobrepujar o nimero de linhas em emissao.

As conclusoes principais obtidas a partir de nossos resultados sao :

e Se o “clumping” estd presente em todas as estrelas uniformemente, ou seja, se elas
puderem ser descritas pela mesma funcao f(r), as perdas de massa serdo diminuidas
por um fator de ~ 3 (para fo, = 0.1). Poderd haver portanto um deslocamento vertical

para cada estrela no diagrama da fig. 6.3, pois o raio transformado é inversamente

3a estrela NGC 5315 é uma excecao, e foi analisada por de Freitas Pacheco et al. (1986;1993).
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Figura 6.3: Diagrama Log Rt x Log T.. Os tridngulos indicam as estrelas [WCL], os quadrados as estrelas
[WCE]-[WO], as estrelas [WELS] sao denotadas por cruzes e as PG 1159 por circulos. Simbolos preenchidos
indicam os resultados do grupo de Potsdam e os nossos resultados sao representados por simbolos nao
preenchidos. Linhas tracejadas unem os modelos do grupo de Potsdam aos nossos modelos sem “clumping”

e com “clumping” (indicados por (c¢)), respectivamente.

5.5
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proporcional a perda de massa :

Rr=R ( Um/(2500km/5) )2/3
T * M/(10_4M@/ano) )

Em nossa amostra, a evidéncia de “clumping” somente foi encontrada nas estrelas

BD+303639 e NGC 40.

Como pode ser visto, comparado com os modelos homogéneos do grupo de Potsdam
(com a excegao da NGC 5315, analisada por de Freitas Pacheco et al.), o raio trans-
formado aumenta até ~ 0.5 dex. Mesmo sem o uso de “clumping”, encontramos uma
tendéncia de aumento do raio transformado de ~ 0.1 — 0.2 dex com relagao aos traba-

lhos anteriores;

O nosso resultado para a NGC 6905 sugere que o vazio (identificado pela primeira vez
por Hamann 1997) entre as estrelas [WCE]-[WO] e [WELS]-PG 1159 pode desaparecer
naturalmente se neste ultimo grupo “clumping” nao for importante ou nao estiver

presente;

A posicao da estrela NGC 5315 é bastante diferente das demais estrelas [WR] do tipo

inicial. Esta fato surpreendente sera discutido posteriormente;

Todas as estrelas de nossa amostra foram deslocadas horizontalmente com relagao a
resultados anteriores. No entanto, nao houve uma mudanca sistematica das tempera-
turas que permitisse qualquer conclusao acerca da sequéncia evolutiva. Este resultado
nao é 6bvio, visto que a inclusao da opacidade das linhas (“line-blanketing”) nos mode-
los de estrelas O supergigantes por exemplo, diminuiu suas temperaturas em até 20%
(7500K) (Crowther et al. 2002b).
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6.3 Diagrama HR - Log gx Log T,

Uma maneira eficiente para se estabelecer e analisar conexoes evolutivas entre estrelas de
diferentes classes espectrais é através do diagrama HR. Devemos lembrar no entanto, que
ao utiliza-lo, encontramos uma dificuldade fundamental : a incerteza na determinacao da
distancia aos objetos. Isto afeta diretamente a determinacao da gravidade superficial? g,
que depende do raio da estrela (que depende da distancia). As linhas em absor¢ao em
estrelas PG 1159 podem ser utilizadas para contornar este problema, determinando-se uma
gravidade superficial espectroscépica. Porém, o mesmo nao é possivel para as estrelas [WR],
que possuem um espectro rico em linhas em emissao. Ao analisarmos os nossos resultados,
devemos ter sempre em mente esta incerteza.

No caso especifico das estrelas centrais deficientes em H existe também uma outra di-
ficuldade que diz respeito as trajetorias evolutivas. A maioria das trajetérias utilizadas
na literatura para comparacao com os resultados obtidos pelos modelos de atmosferas sao
apropriadas apenas para estrelas centrais ricas em hidrogénio. Isto acontece devido a com-
plexidade enfrentada pelos modelos evolutivos em dar origem a objetos deficientes em H,
ou seja, em levar em conta uma fisica apropriada para a formacao e evolugao desses obje-
tos. Somente recentemente isto tém sido superado. Destacamos em particular o trabalho de
Althaus et al. (2005). Estes autores disponibilizaram na literatura® uma trajetéria evolutiva
completa para uma estrela de 2.7M; desde a Sequéncia Principal até a fase de ana-branca
(rica em H). Depois, apds um pulso térmico tardio (VLTP), com a estrela j& deficiente em
H, o seu modelo se estendeu até as estrelas pré-anas brancas (PG 1159) e finalmente, até
a regiao das anas brancas DO, DB e DQ. Até onde sabemos, esta trajetéria evolutiva é a
mais completa em termos dos processos fisicos necessarios a formacao destes objetos e a
mais apropriada atualmente para comparacao com os resultados fornecidos pelos modelos de
atmosferas.

Motivados pelos fatos descritos acima, mostramos na fig. 6.4 a trajetéria evolutiva de
Althaus et al. juntamente com os nossos modelos. As novas estrelas PG 1159 encontradas
no trabalho de Hiigelmeyer et al. (2005) e todas as estrelas [WR] analisadas pelo grupo de

Potsdam também sao mostradas. Para calcular a gravidade superficial das estrelas [WR]

4nao utilizaremos o diagrama HR em termos da luminosidade.

Shttp:/ /www.fcaglp.unlp.edu.ar/evolgroup/
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Figura 6.4: Diagrama HR em termos de Log gx Log Ti. A trajetéria evolutiva é de Althaus et al. (2005),
de 0.5885 M, apropriada para estrelas centrais deficientes em hidrogénio. Os resultados obtidos a partir de
modelos de atmosferas em nao-ETL (estdticos e em expansao) sdo representados por : tridngulos (estrelas
[WCL)), quadrados (estrelas [WCE]-[WQ)), cruzes (estrelas [WELS]) e circulos (estrelas PG 1159). Simbolos
nao preenchidos indicam resultados da literatura. Os nossos resultados sao representados por simbolos

preenchidos e linhas sélidas os ligam a resultados anteriores.
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adotamos uma massa de 0.6My. As barras de erro verticais mostradas ilustram um erro na
determinacao da distancia por um fator 2, que é também a incerteza tipica na determinacao
do Log g por Hiigelmeyer et al. (2005). As barras de erro horizontais ilustram uma incerteza
de 10% na determinacao de T.

Algumas informacoes tteis que podem ser retiradas a partir deste diagrama sao :

e Nio existe uma transigao suave das estrelas [WCL] para as estrelas [WCE]-[WO] (veja
Log T, > 4.9). Isto reflete o problema da falta de estrelas observadas da classe [WC5-
7]. Dito de outra forma, nao existem estrelas centrais deficientes em H observadas com
temperaturas (7}) entre ~ 80kK e ~ 110k K;

e A posigao da estrela NGC 5315 novamente nao coincide com a posicao das outras

estrelas [WR] do tipo inicial. Isto serd discutido posteriormente;

e A maioria das estrelas [WR] do tipo inicial se encontram em uma regiao bem pequena,

um pouco antes da regiao das estrelas PG 1159;

e A posigao das estrelas [WELS] ¢ incoerente com a sequéncia evolutiva. Esses objetos
se encontram antes das estrelas [WR] do tipo inicial. Isto foi notado anteriormente
por Hamann (1997). Devemos ressaltar no entanto que esta classe é uma das me-
nos estudadas e devemos analisar uma amostra maior para que esta discrepancia seja

confirmada;

e Os deslocamentos das estrelas BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905 com
relacao a resultados anteriores sao indicados por linhas sélidas. Nao encontramos
nenhuma mudanca sistematica com relacao aos trabalhos que nao trataram o efeito

“line-blanketing”.

Para termos certeza da sequéncia evolutiva [WCL] — [WCE|] — [WO] — [WELS] —
PG 1159 chegamos a conclusao que os seguintes problemas devem ser investigados : a falta
de estrelas com temperaturas entre ~ 80kK e ~ 110kK e o status das estrelas da classe
[WELS]. Além disso, devemos analisar mais estrelas como a NGC 5315, que tanto na fig. 6.3

como na fig. 6.4 se encontra deslocada com rela¢do as demais [WCE]-[WO].
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Por 1ltimo, salientamos que seria bastante ttil fazer este mesmo tipo de analise, mas
levando em conta os outros pulsos térmicos AFTP e LTP, assim como trajetérias evolutivas

para estrelas de diferentes massas iniciais na Sequéncia Principal.

6.4 A estrela NGC 5315

A temperatura (T) encontrada para a estrela NGC 5315, de ~ 76k K, é significativamente
menor do que as temperaturas determinadas para outras estrelas [WR] do tipo inicial, que
estao no intervalo de ~ 120 — 150k K. Isto se torna evidente nos diagramas nas figuras 6.3 e
6.4, onde ela se encontra bastante deslocada com relagao a outras [WCE]-[WO]. Este fato nos
levou a verificar as classificagoes espectrais das estrelas no trabalho do grupo de Potsdam.
Segundo Koesterke (2001), as 11 estrelas analisadas sdo dos tipos [WC2-4]. No entanto,
conforme mencionamos anteriormente, os novos sistemas de classificacao de Crowther et al.
(1998) e de Acker & Neiner (2003) substituiram as classes [WC2-3| (e as vezes também a
[WC4]) pelas classes [WO1-4], porque nesses objetos as linhas do oxigénio passam a dominar
o espectro. Verificamos que das 11 estrelas [WR] do tipo inicial listadas em Koesterke (2001),
9 sao classificadas agora como [WO1-3] (Acker & Neiner 2003; Crowther et al. 1998) e 2
como [WO4] (Crowther et al. 1998).

A nossa classificacao para a NGC 5315 é duvidosa. Concluimos no capitulo 2 que ela é
uma [WC4] ou uma [WO4]. No entanto, a presente discussao nos leva a crer que ela é na
verdade a unica estrela analisada de sua propria classe. Se todas as estrelas do trabalho de
Koesterke (2001) foram reclassificadas como sendo estrelas [WO], a NGC 5315 deve ser uma

[WC4], pois sua temperatura ¢é consideravelmente mais baixa.

Resultados similares ao encontrado para a NGC 5315 foram apresentados por Crowther
et al. (2002). Estes autores analisaram 6 estrelas de alta massa do tipo WC4 na Grande

Nuvem de Magalhaes. A média na temperatura encontrada foi de T, ~ 87kK e T,5; ~ T0kEK.

A anadlise de outras estrelas centrais deficientes parecidas com a NGC 5315 certamente

vai ajudar a discutir o cendrio evolutivo.
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6.5 Nucleossintese do Si, P e Fe

Vimos na introducao desta tese que quando uma estrela se encontra na fase AGB, varios
elementos quimicos sdo sintetizados em seu interior®. Se as estrelas centrais deficientes
em H sao descendentes das estrelas AGB, é de se esperar que suas atmosferas estendidas
apresentem essencialmente essas regides mais internas, mas com algumas modificagdes na
abundancia causadas pelo pulso térmico responsavel pela origem da deficiéncia em H (VLTP,
AFTP ou LTP). De fato, isto é o previsto quantitativamente por modelos evolutivos (veja por
exemplo, Herwig 2005). Desta forma, a anélise dessas estrelas com cédigos como o CMFGEN
permite testar diretamente essas previsoes, colaborando para um melhor entendimento da
nucleossintese ocorrida nas fases AGB e pds-AGB.

Nas estrelas de nossa amostra, obtivemos resultados interessantes no que diz respeito a

nucleossintese do silicio, do fésforo e do ferro. Eles serao apresentados a seguir.

Silicio :

O silicio apresenta uma repulsao coulombiana muito forte para que haja uma reacao nuclear
com as temperaturas encontradas nas estrelas AGB. Portanto, a Unica reagao possivel para
mudar sua abundancia é a captura de néutrons. Todavia, o 2®Si é convertido basicamente
em 2Si e 3Si, de modo que a abundancia apds a fase AGB pode ser considerada aproxima-
damente a solar (Werner & Herwig 2005). Em contraste com esta previsao, Leuenhagen &
Hamann (1998) (grupo de Potsdam) derivaram uma abundancia (g; ~ 0.5 — 3% (em massa)
para uma amostra de 6 estrelas [WCL]. Este intervalo de valores corresponde até 40 vezes
a abundancia solar, que é Bs; ~ 0.07%, apresentando uma grande discrepancia. Motivados
por esse achado, procuramos identificar e medir o silicio em todos os 4 objetos de nossa
amostra.

Somente identificamos linhas do silicio nas estrelas BD+4303639 e NGC 40. Na BD+303639,
encontramos as transi¢oes Si IV A1394, Si IV A1403 e Si IV A\089. Todas foram razoavel-
mente bem reproduzidas com uma abundancia solar (veja as figs. 5.1 e 5.3). A incerteza
nesta determinacao é de no maximo um fator 2, ou seja, a abundancia do silicio nao desvia

muito da solar. Isto é mostrado na fig. 6.5.

bsendo mais exato, em sua casca de H, de He e na interface dessas duas cascas (veja a fig. 1.5)
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Figura 6.5: Abundéncia de silicio na estrela BD+303639. Topo : s; = 2 X g, Meio : 8s; = 0.5 x Bgi,,

Embaixo : (s; = Bsi,. Os modelos sao representados pela linha mais escura (azul). Por questao de clareza,

somente a linha do silicio é mostrada no espectro observado.
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Figura 6.6: Abundéancia de silicio na estrela NGC 40. Topo : (s; = 4 X Bsi,, Meio : Bg; = 0.5 X B,

Embaixo : #s; = fsi,. Os modelos sao representados pela linha mais escura (azul).



182

No caso da estrela NGC 40, a linha de silicio encontrada foi a Si IV A1722. Novamente
uma abundancia solar resulta em um bom acordo com as observacoes. A incerteza neste
caso estd ilustrada na fig. 6.6. Uma abundancia 3g; = 2 X 35, nao diferiu significativamente
do ajuste utilizando a abundancia solar, de modo que o limite superior para a incerteza é
maior, de ~ 4 X (g, .

Ao contrario dos resultados do grupo de Potsdam, podemos concluir que nossos resultados
estao de acordo com a previsao dos modelos evolutivos, onde a abundancia do silicio nao deve
ser muito diferente da abundéncia solar. Ressaltamos que o modelo atomico utilizado por
Leuenhagen & Hamann (1998) é muito simples se comparado com o nosso. Portanto, para
termos certeza da discrepancia encontrada por esses autores seria 1til analisar novamente a

amostra de estrelas em seu trabalho.

Fosforo :

No caso do fésforo, os modelos evolutivos encontram um enriquecimento de ~ 4 — 25 vezes
a abundancia solar (8p, ~ 0.0006%), dependendo do modo como a conveccao é tratada
(Werner & Herwig 2005).

Conforme descrevemos no capitulo anterior, gracas a disponibilidade dos espectros FUSE,
o fésforo pode ser encontrado na atmosfera das estrelas BD+303639, NGC 40 e NGC 5315.
O intervalo ~ 1100 — 1130A somente pode ser bem reproduzido com a incluséo de P V, que
deu origem as linhas A\1118 e A1128 (3p 2P° — 3s 2S). Na fig. 6.7 mostramos o diagrama de

Grotrian contendo essas e outras transicoes possiveis entre 1000 — 3000A.

Para testarmos o enriquecimento deste elemento conforme previsto pelos modelos evo-
lutivos, variamos sua abundancia em cada objeto. Nas estrelas BD+303639 e NGC 40, os
modelos se mostraram bastante insensiveis a mudanca na quantidade de fésforo. Tanto o
valor solar como valores pertencentes ao intervalo esperado pelos modelos evolutivos fornece-
ram ajustes similares. Por outro lado, no caso da estrela NGC 5315, notamos uma melhora
na reproducao dos perfis do P V ao utilizarmos uma abundancia maior que a solar, ou seja,
de ~ 4 x Bp, . Isto ¢ mostrado na fig. 6.8. Este resultado é coerente com o enriquecimento es-
perado. Todavia, naturalmente, devemos verificar se o mesmo ¢ encontrado em uma amostra

maior de objetos.
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Figura 6.8: Abundancia de fésforo na estrela NGC 5315. Espectro do FUSE. Linhas mais escuras (azuis)

indicam os modelos. Topo : Bp = fBp,. Embaixo : Bp =4 x 8p,.

Ferro :

Assim como no caso do silicio, o ferro tem sua abundancia modificada apenas pela captura

de néutrons, que o transforma em elementos mais pesados (p.e. ®'Ni). Espera-se portanto,

uma deficiéncia com relacao a abundancia solar. Modelos evolutivos prevéem abundancias
no intervalo Bp, ~ 0.03 — 0.08% no fim da fase AGB, o que corresponde a ~ 20 — 60% do
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valor solar (Br., = 0.136%), dependendo novamente da forma como a convecgao é tratada’.
Herwig et al. (2003) demonstram que posteriormente (durante um pulso térmico tardio),
a quantidade de ferro pode ser reduzida ainda mais por novas capturas de néutrons. No
entanto, esses autores deixam claro que estimativas numéricas ainda sao prematuras e que
modelos mais elaborados sao necessarios.

O modelo atomico do ferro considerado pelo CMFGEN ¢é bastante completo e permite
uma comparacao detalhada com espectros observados no ultravioleta. Isto nos permitiu
verificar se este elemento é deficiente nos objetos de nossa amostra. Conforme mostrado no
capitulo anterior, um resultado positivo foi encontrado para as estrelas BD+303639 e NGC
5315. Para a BD+4303639, nosso modelo final utiliza S, = 0.034% (25% da solar) e na NGC
5315, Bre = 0.0136% (10% da solar). Apesar da incerteza nesta determinagao ser grande,
definitivamente excluimos uma abundancia de ferro solar para estes objetos. No caso das
estrelas NGC 40 e NGC 6905 o mesmo nao foi possivel, i.e., estes objetos podem ter uma
abundancia de ferro solar ou subsolar.

A nossa conclusao é que os resultados para a BD+303639 e para a NGC 5315 apoiam
a previsao de que este elemento se torna deficiente como resultado da captura de néutrons.
Devemos ressaltar que resultados similares foram encontrados em algumas outras estrelas
centrais deficientes em H. Miksa et al. (2002) por exemplo, ao analisarem a auséncia de
linhas do Fe VII nos espectros do FUSE das estrelas NGC 7094 e K 1-16 (ambas pertencentes
a classe PG 1159), estimaram uma deficiéncia de 1 dex com relacéo a solar. Assim como em
nosso trabalho, no caso das estrelas NGC 40 e NGC 6905, os resultados para o restante de
sua amostra (de 16 estrelas PG 1159 e 4 estrelas DO) nao sao conclusivos, permitindo tanto

uma abundancia solar como uma subsolar.

"lembramos que estes valores sdo calculados nas camadas mais internas de uma AGB, e nio em sua

atmosfera.
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Capitulo 7

Conclusoes

[4

‘...salimmo su, el primo e io secondo,
tanto ch’i’ vidi de le cose belle
che porta ’1l ciel, per un pertugio tondo.

E quindi uscimmo a riveder le stelle.’’

Inferno: Canto XXXIV, Dante Alighieri.

Apresentamos nesta tese um estudo sobre as estrelas centrais de nebulosas planetarias
deficientes em hidrogénio. Motivados pelo fato de apresentarem varios problemas em aberto
tanto com relacao a sua origem quanto com relacao a sua evolucao, investigamos o espectro
desses objetos de duas formas distintas. Primeiro, analisamos uma amostra homogénea de 24
estrelas, sendo 10 da classe [WR] e 14 candidatas a classe [WELS]. Através da identificagao
de linhas e da medigao de larguras equivalentes, classificamos cada estrela [WR] utilizando
o critério quantitativo de Crowther et al. (1998). Estudamos pela primeira vez em mais
detalhes o espectro das [WELS], o que permitiu dividi-las em dois grupos de acordo com o C
IV. Encontramos ainda que duas estrelas consideradas desta classe sao na verdade estrelas
[WR] do tipo inicial. Finalmente, comparamos as estrelas [WR] e [WELS] e verificamos um
acordo qualitativo com a sequéncia [WCL] — [WR] do tipo inicial, seguida talvez de um

decréscimo na temperatura na fase [WELS].

187



188

Na segunda parte de nosso trabalho, visando atacar de maneira mais direta alguns dos
problemas relacionados a origem e evolucao dessas estrelas centrais, apresentamos modelos
de atmosferas em expansao para 4 objetos : BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905.
Com o uso do cédigo CMFGEN, que leva em conta uma fisica atomica robusta e os efeitos
de “line-blanketing” e “clumping”, reproduzimos pela primeira vez o continuo e as linhas
espectrais desses objetos desde o ultravioleta distante até o 6tico, o que permitiu a obtencao
do raio, da temperatura, da perda de massa, da velocidade terminal e da abundancia quimica

(R7 T*7 M7 Voo, ﬁz)

Nossos resultados foram comparados com trabalhos anteriores na literatura. Encontra-
mos uma tendéncia no aumento do raio transformado com relagao a resultados anteriores.
Mesmo sem a utilizacao de “clumping”, ele foi aumentado em ~ 0.1 — 0.2 dex. Ao levarmos
em conta este efeito, o raio transformado aumentou em até ~ 0.5 dex. Concluimos que
essa tendeéncia é resultado do uso de modelos mais sofisticados. Nosso estudo deixa claro
que a sequéncia evolutiva mostrada em termos do diagrama Log Rrx Log T, pode sofrer
mudancas significativas conforme a importancia e a descricao de “clumping” na atmosfera
desses objetos. Em particular, conforme sugerido pelo resultado para a NGC 6905, o vazio
encontrado neste diagrama entre as estrelas [WR] do tipo inicial e [WELS] (e PG 1159)
pode desaparecer naturalmente se o “clumping” nao for importante ou nao estiver presente
nesta tultima classe. No que diz respeito a temperatura, nao encontramos nenhuma mudanca

sistematica com relacao a trabalhos anteriores.

Através de uma trajetoria evolutiva no diagrama HR apropriada para uma estrela central
deficiente em hidrogénio, concluimos que para a sequéncia [WCL] — [WCE] — [WO] —
[WELS] — PG 1159 — anas-brancas ser confirmada, devemos elucidar principalmente os
seguintes problemas : a falta de estrelas com temperaturas (75) entre ~ 80kK e ~ 110kK e
o status das [WELS].

Descobrimos que a estrela NGC 5315 ocupa uma posicao bem diferente das demais estre-
las [WR] do tipo inicial tanto no diagrama Log Rrx Log T como no diagrama HR. De fato,
esta estrela parece ter uma classificacao espectral distinta das demais; ela é provavelmente
uma [WC4], enquanto que as outras sao do tipo [WO]. A andlise de outras estrelas centrais

parecidas com a NGC 5315 pode ter impacto na sequéncia evolutiva.

Do ponto de vista das abundancias quimicas, de acordo com os nossos resultados, nao
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é claro se a razao f¢/fu. para as estrelas [WR] do tipo inicial é realmente menor do que
nas outras classes espectrais como argumentado na literatura. Uma amostra maior deve ser
cuidadosamente estudada.

Encontramos que o Fe é deficiente nas estrelas BD+303639 e NGC 5315. Este fato
concorda com a previsao de modelos evolutivos de que a quantidade de ferro diminui com
a captura de néutrons na fase AGB e pds-AGB. Nas estrelas NGC 40 e NGC 6905, uma
abundancia de ferro solar nao pode ser descartada. Sob este mesmo contexto, analisamos a
abundancia do silicio nas estrelas BD+303639 e NGC 40. Em contraste com os resultados
do grupo de Potsdam (Koesterke 2001), encontramos que uma abundéancia solar de silicio
apresenta um bom ajuste das linhas do Si IV, concordando com a expectativa dos modelos
evolutivos.

A presenca de fésforo foi detectada e modelada nas estrelas BD+303639, NGC 40 e NGC
5315. Com os espectros FUSFE, identificamos as linhas do P V A\1118 e P V A1128, que cor-
respondem as transigoes 2p°3p (2P°) —2p®3s (2S5). Uma vez que modelos evolutivos prevéem
um enriquecimento deste elemento de 4 — 25 vezes o valor solar, tentamos determinar sua
abundancia em cada objeto. O resultado encontrado para a NGC 5315 favorece o enrique-
cimento esperado. No entanto, nos outros objetos tanto a abundancia solar como outras no
intervalo 4 — 25, sao possiveis.

Embora tenhamos estudado quantitativamente somente 4 estrelas, fica claro que intimeras
questoes podem ser investigadas através de modelos de atmosferas em expansao. Futura-
mente, a andlise de estrelas [WELS], assim como de outras parecidas com a NGC 5315,
podem trazer informacgoes preciosas a respeito da origem e evolucao desses objetos. Como
mostramos, a previsao da nucleossintese ocorrida na fase AGB e p6s-AGB pode e deve ser
testada pelos modelos. Gostariamos ainda de lembrar que o papel das estrelas [WN] com
relacao a sequéncia evolutiva se encontra completamente em aberto, merecendo futuras in-

vestigacoes.
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Apeéendice A
O Método de Newton-Raphson

Para expor a idéia bésica por trds do método de Newton-Raphson, consideraremos o pro-

blema em uma tnica dimensao. Seja uma equagao do tipo :

no qual queremos achar o valor de x que a satisfaca. O método iterativo consiste em

tentar uma solugao zg. Se f(zg) # 0, supomos que a estimativa :

T, = x9 + O,

seja a solugao procurada, onde dx deve ser determinado. Por consequéncia da nossa
hipétese, 1 = x e entdo devemos ter f(x1) = f(x) = 0. Se expandimos f(x) em série de

Taylor, teremos :

d
f(z) = f(x1) = f(xo + 0x) = f(w0) + Oz (%) — 0.
Resolvendo esta equacao para dx, teremos :
f(x0)
0T = ———t
() e

Pode acontecer que f(x1) # 0, e neste caso, devemos utilizar o mesmo procedimento :

To = I1 +5l’1
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onde dx; deve ser determinado e assim por diante, até a convergéncia. Na n-ésima vez

teremos a corregao 0w, :

No caso do CMFGEN, as populagoes dos niveis atomicos sao adotadas inicialmente e
apos a obtencao do campo de radiacao, todas as varidaveis sao testadas nas equacoes de
equilibrio estatistico e radiativo. Se estas nao forem satisfeitas, busca-se entao as corregoes

as populagoes : {0n;}.



Apeéendice B

Lista de estrelas [WR] conhecidas na

Galaxia

Lista de estrelas [WR] conhecidas na Galdxia ordenada por ascensao reta. Dados reunidos
de Jeffery et al. (1996), Morgan et al. (2001;2003), Parker & Morgan (2003) e Gorny et al.
(2004). As classificacoes se seguem dessas referéncias e também desta tese e dos trabalhos
de Crowther et al. (1998) e de Acker & Neiner (2003).

Estrela PN G Q2000 02000 Tipo

NGC 40 120.04-09.8 00 13 01.0 4723120 [WCS|
IC 1747 130.24-01.3 01 57 35.7 463 19 19 [WO4]
IC 2003 161.2-14.8 03 56 22.0 433 52 30 [WC3]?
NGC 1501 144.5406.5 04 07 00.0 460 55 00 [WO4]
M 4-18 146.7407.6 04 25 50.8 460 07 12  [WCI10]
Vo 1 291.3-26.2 06 59 27.4  -79 38 47 [WC10]
NGC 2371-2 189.1+19.8 07 2535.3 429 29 36 [WC3|
NGC 2452 243.3-01.0 0747 26.1  -27 20 06 [WC3|
NGC 2867 278.1-05.9 09 21 25.6  -H8 18 48 [WC3|

Continua na proxima péagina. . .
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Estrela PN G Q2000 Tipo
PMR 1 09 28 41.0 [WC4)?
PB 6 278.8+04.9 1013 16.2 [WO1]
Pe 1-1 285.4+01.5 10 38 32.5 [WC4-5]
HEN 2-55 286.34-02.8 10 48 43.0 [WC3|
PMR 2 11 34 38.0 [WC9]?
NGC 5189 307.2-03.4 13 33 42.0 [WO1]
PM 6 13 36 23.05 -59 53 24.4  [WCA4]?
HEN 2-99 309.0-04.2 13 52 31.0 [WC9]
NGC 5315 309.1-04.3 13 53 57.9 [WC4]
HEN 2-113  321.0+03.9 14 59 54.0 [WC10]
PM 1-89 324.0403.5 1519 08.9 [WC4]
HEN 2-142  327.1-02.2 15 59 58.2 [WC9]
SAND 3 16 06 28.3 [WO1]
PM 5 16 19 40.16 -49 13 59.7 [WNG6]
PE 1-7 337.4401.6 16 30 25.6 [WC9|
PM 3 16 41 04.35 -530224.6  [WCA4]?
K 2-16 352.94+11.4 16 44 49.1 [WC11])?
PC 14 336.2-06.9 17 06 14.7 [WO4]
HEN 3-1333 332.9-09.9 17 09 01.5 [WC10]
NGC 6369 002.44-05.8 17 29 20.8 [(WO3]
M 1-25 004.94-04.9 17 38 30.3 [WC5]
HB 4 003.1402.9 17 41 52.7 [WO4]?
H 1-29 355.2-02.5 17 44 14.0 [WC4]
M 2-20 000.4-01.9 17 54 25.3 [WC5-6]
PM 1-188 012.24-04.9 17 54 20.8 [WC10]
M 3-15 006.84-04.1 17 45 31.7 [WC4-6]
M 1-32 011.9404.2 17 56 19.5 [WO4pec]

Continua na proxima pagina. . .
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Estrela PN G Q2000 02000 Tipo
PM 4 18 02 38.28 -14 42 03.5 [WCS|
M 2-31 006.0-03.6 18 13 16.1  -25 30 06 [WC4]
SWST 1 001.5-06.7 18 16 12.2  -30 52 07  [WC9-10]
NGC 6578 010.8-01.8 1816 17.3  -20 26 59 [WCE]
M 2-34 007.8-03.7 18 17 16.0 -23 58.9 [WC4-5]
M 2-43 027.6+04.2 18 26 40.0  -02 42 57 [WCS|
CN 1-5 002.2-09.4 1829 11.7 -313000 [WO4pec]
M 1-51 020.9-01.1 18 33 29.0 -11 074 [WO4pec]
M 3-30 017.9-04.8 18 41 15.1  -1533 47 [WO1]
M 1-60 019.7-04.5 18 43 38.1  -1344 48 [WC4]
PM 7 1844 07.9  -12 26 54 [WC9]
IC 4776 002.0-13.4 18 4551.1  -33 20 40 [WC6]?
NGC 6751 029.2-05.9 1905 55.6  -0559 28 [WC4]
HEN 2-429  048.7+01.9 191338.0 +145930 [WO4]?
IC 1297 358.3-21.6 19 17 23.0 -39 36.8 [WO3]
HEN 2-436  004.8-22.7 1932073 -341233 [WC4]
BD+303639 064.7+05.0 1934 45.2 430 30 59 [WC9|
PM 1-310 060.4+01.5 1938523 +250531 [WCl11]
HEN 2-459  068.3-02.7 20 13 57.8 429 33 56 [WCS|
NGC 6905 061.4-09.5 2022224 +2006 18 [WO1]
NGC 7026 089.04-00.3 21 06 18.5  +47 51 07 [WO3]
K 3-61 096.3+02.3 2130 00.6 +542730 [WC4-6
H 1-47 001.2-03.0 [WC11]?
M 1-37 002.6-03.4 [WC11]?
K 5-3 002.64-05.5 [WCA4]
MaC 1-10 005.9-02.6 [WCS]
H 1-67 009.8-04.6 (WO2]?

Continua na proxima pagina. . .
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Estrela PN G 02000 Tipo
H 1-26 350.1-03.9 [WO4]
SB 34 351.5-06.5 [WO2]
M 2-8 352.1+05.1 [WO3]
M 1-27 356.5-02.3 [WC11]?
H 1-39 356.5-03.9 [WC11]?
H 1-43 357.1-04.7 [WC11]
M 2-12 359.8405.6 [WC11]
M 3-44 359.3-01.8 [WC11]
M 3-17 359.3-03.1 [WC11])?




Apeéendice C

Obtencao das leis de transformacao
em Hillier & Miller (1999)

Sabemos que a velocidade terminal v, e a temperatura estelar T, podem ser obtidos in-
dependentemente da distancia. No entanto, o mesmo nao é verdade para a luminosidade
L, a perda de massa M e o raio R,. Se temos um bom acordo entre o espectro observado
e o tedrico, o fluxo em todos os comprimentos sao equivalentes. Se porventura uma nova
distancia d’, digamos menor que o valor anterior, é determinada para o objeto em questao,
podemos ter o exemplo ilustrado na fig. C.1.

Para termos um novo acordo entre espectro observado e tedrico, devemos mudar a lu-
minosidade L, pois o fluxo tedrico no exemplo mostrado é maior que o observado porque
diminuimos a distancia. As luminosidades L e I’ (na nova distancia) podem ser escritas

CcOo1mo :

L = 4nd*F(d)

L' = 4nd*F(d).

Se queremos que o fluxo ndo mude com a nova distancia, devemos ter F/(d') = F(d), o

que implica em :

L' 4xd?F(d)

L 4nd?F(d)’
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Figura C.1: Linha sélida indica o espectro observado. A linha tracejada representa o espectro teérico com

os parametros L, R, M, veo, T, e uma distancia d. A linha pontilhada representa o espectro com os mesmos

parametros e uma distAncia menor d’.
e entao a nova luminosidade L’ deve obedecer :
2
d/
L'=L(—-| .
d
Se a temperatura estelar é a mesma, temos :

L' = 47 R?oT?

L =41 R%cT?,

e usando a relagao de transformagao para a luminosidade, temos que o novo raio R, deve

ser

Para descobrir a lei de transformacao para a perda de massa, devemos utilizar a in-
variancia dos perfis espectrais pela conservacao do raio transformado Rr, descoberta por

Schmutz et al. (1989). A idéia é que se deixarmos Ry constante em dois modelos de
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parametros fisicos diferentes, eles apresentarao linhas com praticamente as mesmas larguras
equivalentes. A razao tedrica de tal fato é um tanto complexa e nao sera discutida aqui.
Por agora limitamo-nos a dizer que isso é devido ao fato das linhas espectrais nas estrelas
Wolf-Rayet serem produzidas principalmente por recombinacao. Uma discussao interessante

pode ser achada em Hamann & Koesterke (1998). A expressao para o raio transformado é :

Rr = ( ?’oo/(2500km/5) )2/3
* M /(10-4M, /ano) )

igualando o raio transformado dos parametros na distancia anterior e nova, teremos :

() n )
* M/ - * M )

e usando a lei de transformacao do raio, temos :

. ./ d 2
M=M/|(— )
(3)

Desta forma, os novos parametros L', R,, M’, vy, T, na nova distancia d’ também repro-

duzirao o espectro observado.
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