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Resumo

A origem das estrelas centrais de nebulosas planetárias deficientes em hidrogênio e sua evolução até a

fase das anãs-brancas apresenta várias questões em aberto. Motivados por este fato, estudamos nesta tese

o espectro desses objetos de duas formas distintas. Primeiro, analisamos qualitativamente uma amostra

homogênea de 24 estrelas centrais. Fizemos a identificação de linhas, medições 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 divid́ı-las em dois grupos segundo o C IV. Encontramos ainda

que duas estrelas consideradas desta classe são na verdade estrelas [WR] do tipo inicial. Depois, realizamos

uma comparação simples entre estrelas [WR] e [WELS].

Na segunda parte de nosso trabalho, apresentamos modelos de atmosferas em expansão para 4 estrelas

centrais do tipo [WR] : BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905. Com o uso do código CMFGEN,

levando em conta os efeitos de “line-blanketing” e “clumping”, reproduzimos pela primeira vez o cont́ınuo

e as linhas espectrais desses objetos desde o ultravioleta distante até o ótico, o que permitiu a obtenção

de seus raios, temperaturas, perdas de massa, velocidades terminais e abundâncias qúımicas (R, T∗, Ṁ ,

v∞ e βi). Os resultados obtidos foram comparados com trabalhos anteriores e discutidos no contexto da

sequência evolutiva “[WCL] → [WCE] → [WO] → [WELS] → PG 1159 → anãs-brancas” através do diagrama

HR e do diagrama Log RT× Log T∗. Encontramos uma tendência de um aumento do raio transformado

(RT ) 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 única estrela estudada de sua própria classe

([WC4]) : sua temperatura é consideravelmente menor que a das demais estrelas [WR] do tipo inicial e

sua posição nos diagramas HR e Log RT× Log T∗ é bastante deslocada. Analisamos o espectro FUSE de

cada objeto pela primeira vez. Detectamos a presença de fósforo através das transições P V λ1118, λ1128

(2p63p 2P o − 2p63s 2S) nas estrelas BD+303639, NGC 40 e NGC 5315. Discutimos o problema da razão

βC/βHe nas estrelas [WR] do tipo inicial, mostrando a dificuldade em se determinar βHe e βC a partir do

He II λ5412 e do C IV λ5470. Analisamos ainda a abundância de ferro, siĺıcio e fósforo tendo em vista

a nucleosśıntese na fase AGB. Nossos resultados para as estrelas BD+303639 e NGC 5315 confirmam a

previsão que o ferro se torna deficiente devido a captura de nêutrons. Com relação ao siĺıcio, encontramos

que uma abundância solar reproduz satisfatoriamente as linhas do Si IV nas estrelas BD+303639 e NGC 40,

em acordo com os modelos evolutivos. No caso do fósforo, o resultado para a NGC 5315 concorda com a

previsão de que este elemento se enriquece com relação 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, T∗, Ṁ , v∞ e βi). 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 RT× Log T∗ diagrams. We found a tendency of an increase in the transformed

radius (RT ) 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 RT× Log T∗

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+303639, NGC 40 and NGC 5315 through the transitions P

V λ1118, λ1128 (2p63p 2P o−2p63s 2S). We discuss the βC/βHe problem in early-type[WR] stars by showing

the difficulty in get βHe and βC from the He II λ5412 and C IV λ5470 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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1.2 O ramo assintótico das gigantes (AGB) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 7
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2.2.2 Evidências a partir das estrelas centrais . . . . . . . . . . . . . . . . . 28

2.2.3 Problemas e questões importantes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32

2.3 Uma análise de 24 estrelas centrais . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36

2.3.1 Observações . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36

2.3.2 Análise das estrelas [WR] . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37

2.3.3 Análise das estrelas [WELS] . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49

2.3.4 Conclusões . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 58

ix



3 Transporte Radiativo em Atmosferas em Expansão 61

3.1 Aproximação de Sobolev . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 63

3.2 Descrição no referencial co-móvel . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 69

3.2.1 Solução no sistema de coordenadas (p,z) . . . . . . . . . . . . . . . . 70

3.3 Conclusão . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 77

4 O Código CMFGEN 79
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[WCE] e [WELS]. Os números entre parênteses indicam a quantidade de objetos considerada
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ângulo θ com a direção radial no ponto indicado por d. . . . . . . . . . . . . . . . . . 64
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ping” e as sólidas cinzas a modelos com “clumping”. Figura extráıda de Bouret et al.
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estrela [WR] com v∞ = 2400 km s−1 e Ṁ = 1.5 × 10−6M⊙ ano−1 (sem “clumping”). . . 138
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Śımbolos preenchidos indicam os resultados do grupo de Potsdam e os nossos resultados
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resultados da literatura. Os nossos resultados são representados por śımbolos preenchidos
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Caṕıtulo 1

Introdução

‘‘hey ho ! let’s go...’’

Blitzkrieg Bop.

Estrelas têm seu destino decidido principalmente por suas massas. Enquanto estrelas de

alta massa (& 10M⊙) acabam suas vidas rapidamente (em alguns milhões de anos) termi-

nando em supernovas e deixando muitas vezes estrelas de nêutrons ou buracos negros como

remanescentes, estrelas com massa entre ∼ 0.8M⊙ e ∼ 10M⊙ geralmente duram bilhões de

anos e no final de suas vidas se tornam gigantes vermelhas, nebulosas planetárias e, final-

mente, anãs-brancas. É das estrelas centrais das nebulosas planetárias (ECNP) que esta

tese se ocupa. Mais especificamente, das estrelas centrais que apresentam deficiência em

hidrogênio (H).

Para se entender melhor a problemática envolvida a respeito desses objetos, revisaremos

neste caṕıtulo as principais etapas da evolução estelar padrão, ou seja, da evolução de estrelas

que dão origem às ECNP ditas normais, que constituem a maioria e possuem uma abundância

qúımica próxima à solar. Em seguida, discutiremos as teorias existentes para a origem das

ECNP deficientes em H e seus problemas em aberto.

O restante desta tese está organizado da seguinte maneira : no caṕıtulo 2 apresentamos as

caracteŕısticas básicas das diferentes classes espectrais de estrelas centrais deficientes em H.

As evidências encontradas na literatura da existência de uma sequência evolutiva entre elas,
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assim como seus problemas em aberto são devidamente discutidas. Depois, apresentamos

os resultados da primeira parte de nosso trabalho : a medida de larguras equivalentes,

classificação e comparação espectral de 24 objetos. Nesta altura, ficará claro que para atacar

alguns dos problemas encontrados na literatura de forma quantitativa, faz-se necessário a

utilização de modelos de atmosferas.

No caṕıtulo 3 discutimos a f́ısica presente nas atmosferas das estrelas centrais deficientes

em H, fornecendo a base teórica necessária para a segunda parte de nosso trabalho, que é

a obtenção de parâmetros f́ısicos e abundâncias qúımicas de alguns desses objetos. Uma

breve revisão da teoria do transporte radiativo é feita primeiro com a teoria clássica de

Sobolev. Depois, descrevemos o problema de uma maneira mais geral quando passamos

para o referencial co-móvel com o fluido e apresentamos algumas equações fundamentais que

devem ser resolvidas.

No caṕıtulo 4, explicamos em detalhes o código escolhido (CMFGEN - “CoMoving Frame

GENeral”) para modelarmos as ECNP deficientes em H. É dada ênfase nas hipótese adotadas,

nos seus arquivos de entrada e sáıda, nos dados atômicos e na diversidade dos processos f́ısicos

considerados. É discutido também o método de solução simultânea das equações de tranporte

radiativo, de equiĺıbrio estat́ıstico e radiativo. Explicamos ainda a inclusão e as influências

dos efeitos de “line-blanketing” e “clumping”, que atualmente são tidos como indispensáveis

para um tratamento adequado de objetos desse tipo.

Posteriormente, no caṕıtulo 5, apresentamos uma análise detalhada desde o ultravioleta

distante até o ótico de 4 estrelas : BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905. A re-

produção do cont́ınuo e dos perfis de linhas forneceram o raio (R∗), a temperatura (T∗), a

perda de massa (Ṁ) e a velocidade terminal (v∞) para cada objeto. Analisamos também

a abundância qúımica dos elementos predominantes em suas atmosferas (He, C e O), as-

sim como a abundância de outros elementos importantes no contexto da evolução estelar.

No caṕıtulo seguinte, discutimos os resultados obtidos tendo em vista o cenário evolutivo

encontrado na literatura.

Por último, discutimos as conclusões principais obtidas com o nosso trabalho e apresen-

tamos algumas perspectivas para estudos na área.
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1.1 Evolução de estrelas de massa baixa e intermediária

Sabemos que estrelas com massa entre ∼ 0.8M⊙ e ∼ 10M⊙ passam a maior parte de suas

vidas na Sequência Principal (SP) do diagrama HR. Com temperaturas centrais (Tc) da

ordem de 107K, hidrogênio (H) é convertido em hélio (He) através dos ciclos nucleares próton-

próton e/ou CNO. Durante esta conversão, a massa do núcleo 1 é praticamente constante e

sua densidade aumenta 2, o que implica na existência de uma contração (Hansen & Kawaler

1994). O resultado imediato de uma situação como esta é a liberação de energia potencial

gravitacional e então 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 expansão enquanto o núcleo se contrai. Isto pode

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

a(r) = −1

ρ

dp

dr
− GM(r)

r2
,

onde G é a constante gravitacional e M(r) a massa dentro do raio r, lembrando que a

pressão p ∝ T em um gás ideal. Nas camadas mais externas, pelo teorema do Virial, devemos

ter a energia interna do gás (∝ kBT ) diminuindo com a expansão, ou seja, devemos ter uma

diminuição da temperatura superficial (Ts). Esta evolução acontece enquanto H é convertido

em He e é exemplificada para uma estrela de ∼ 3M⊙ na fig. 1.1.

Analisando a situação em mais detalhes, na verdade, ao sair lentamente da Sequência

Principal o comportamento da trajetória evolutiva depende da massa. Para ∼ 1M⊙, temos

durante a fusão a taxa de produção de energia nuclear (dada pelo ciclo próton-próton)

diminuindo com o tempo, uma vez que é dada por : ǫpp ∝ X2
HT 4, onde XH é a quantidade

de hidrogênio. Com uma luminosidade menor, o envelope externo se contrai, aquecendo

o núcleo e fazendo com que ǫpp cresça novamente. Desta forma, vemos que existem dois

processos em competição : diminuição da taxa devido à diminuição de XH e o aumento

posterior da taxa devido ao aumento de T . O raio neste caso permanece em média constante.

Para ∼ 3M⊙, a taxa de produção de energia nuclear é dada pelo ciclo CNO : ǫCNO ∝ T 16,

de modo que o decréscimo em XH não é significativo para reverter a expansão do envelope.

1chamaremos de núcleo a região central onde há ou houve fusão nuclear.
2isto pode ser visto através dos pesos moleculares médios na interface do núcleo com o envelope.
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Figura 1.1: Esquema evolutivo no diagrama HR : uma estrela saindo da sequência principal enquanto

queima H em He em seu núcleo.

Quando o H se esgota no núcleo, não há imediatamente a queima de He porque a tem-

peratura necessária é de ∼ 108K. Sendo assim, não existe mais uma luminosidade nuclear,

o que implica em um decréscimo do módulo do gradiente de temperatura na estrela e então,

em uma contração do envelope. Tal fato libera energia potencial gravitacional e aquece as

regiões em volta do núcleo (em uma casca) até que a temperatura chegue a ∼ 107K, quando

a queima de H em He se inicia. A evolução até a exaustão do H e à sua queima em um casca

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

Novamente, um aumento no módulo do gradiente da temperatura fará com que a estrela

se expanda consideravelmente, se esfriando (Ts ↓). Durante esse processo, sem entrarmos em

maiores detalhes, destacamos que a convecção 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

chega a crescer até por um fator 103. Sendo o transporte convectivo mais rápido que o

radiativo, a energia chega rapidamente a superf́ıcie e então, 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 então de uma gigante vermelha.

Uma outra consequência da queima de H em uma casca é aumentar a densidade do núcleo

inerte de He. A densidade t́ıpica de He nessa situação é nHe ∼ 16 × 1033/m3 e a de elétrons
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Figura 1.2: Esquema evolutivo no diagrama HR : o ponto 1 indica a exaustão do H, implicando na contração

do núcleo; o ponto 2 indica quando uma casca ao redor do núcleo começa a queimar H devido à temperatura

alcançada.

Figura 1.3: Esquema evolutivo no diagrama HR : o ponto 1 indica a exaustão do H, implicando na contração

do núcleo; o ponto 2 indica quando uma casca ao redor do núcleo começa a queimar H devido à temperatura

alcançada; o ponto 3 indica quando a convecção passa a atuar.

ne ∼ 32 × 1033/m3. Neste ambiente, efeitos de degenerescência naturalmente passam a ser

importantes. Para confirmar tal fato, podemos comparar a energia térmica das part́ıculas

com a energia de Fermi (EF ). Estando o núcleo com Tc ∼ 2×107K, teremos para os elétrons

(não-relativ́ısticos) :
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kBTc ∼ 2000eV

EF =
p2

F

2me
=

(

3ne

8π

)2/3
h2

2me
∼ 104eV.

Sabemos que se kBT << EF o gás é completamente degenerado e se kBT >> EF

o gás é não degenerado. Entretanto, para valores da energia térmica comparáveis com a

energia de Fermi, como no caso acima para os elétrons, o gás é parcialmente degenerado,

com vários ńıveis de energia menores que EF acesśıveis mas também com vários ńıveis

ocupados. Fazendo o mesmo cálculo para os núcleos de He, podemos verificar que eles não

estão degenerados, pois sua massa é bem maior que a do elétron. A importância do gás

estar degenerado ou não vem da fraca dependência da pressão com a temperatura, o que não

acontece em um gás ideal.

Com relação aos núcleos de He, a sua densidade aumenta até permitir a formação de uma

rede aproximadamente cristalina, cujas propriedades diferem significativamente das de um

gás ordinário. Quando a temperatura atinge cerca de ∼ 108K, a reação nuclear 3α se inicia.

Como ǫ3α ∝ T 40, a quantidade de energia liberada é extremamente senśıvel a variações de

temperatura. Como o núcleo não pode se expandir (praticamente sólido) e os elétrons nesta

altura estão completamente degenerados, não podendo receber energia, temos um aumento

de temperatura (dos núcleos) e portanto, um aumento de ǫ3α e assim por diante, ou seja,

temos uma instabilidade que leva à uma explosão em um curto intervalo de tempo (cerca

de horas). Após este evento (chamado de “flash de hélio”) o núcleo se expande, os elétrons

deixam de ser degenerados e o ciclo 3α termina. Novamente, com a luminosidade diminúıda,

o envelope colapsa até que a temperatura central alcance ∼ 108K, quando a queima começa

novamente, só que desta vez, sem degenerescência 3.

É interessante notar que o ambiente onde ocorre as reações nucleares em uma estrela

naturalmente determina se existe estabilidade ou instabilidade. Se existe degenerescência,

como no caso acima, ou em cascas geométricamente finas onde a força da gravidade é pra-

ticamente constante, como quando se queima He, a ocorrência da instabilidade é inevitável

(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: Evolução no diagrama HR para uma estrela de 3M⊙ (Blöcker 2001). AGB = ramo assintótico

das gigantes. PPN = proto-nebulosa planetária. PN = nebulosa planetária. WD = anãs-brancas.

Após a conversão do He em carbono (C) e oxigênio (O), o núcleo fica inerte, pois a

temperatura para a queima de C é da ordem de ∼ 109K. Novamente acontece um colapso

até que ao redor do núcleo, tenha-se uma temperatura apropriada para a queima de He. Mais

uma vez, essa luminosidade adicional implica em uma expansão do envelope. Eventualmente

neste estágio, a convecção passa a agir, levando a estrela a expandir consideravelmente.

A trajetória com os fatos descritos desde a sequência principal termina na seta indicada

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

seguida.

1.2 O ramo assintótico das gigantes (AGB)

Durante a fase AGB ocorrem vários processos f́ısicos diferentes que são fundamentais no

estudo das nebulosas planetárias e de suas estrelas centrais. Devido a esta importância,

discutiremos alguns deles em maiores detalhes nesta seção.
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A fase AGB é definida quando a estrela tem um núcleo degenerado 4 de C e O (inertes)

envolvido por uma casca onde há a queima de He e um envelope de H praticamente todo

convectivo (veja fig. 1.5). É bastante útil divid́ı-la em duas : “early”-AGB e TP-AGB.

Na fase “early”-AGB, ou inicial, onde praticamente a única fonte de energia da estrela é

a queima de He, a luminosidade e a temperatura são funções monotônicas do tempo. Para

a composição Y = 0.25 e Z = 0.001 5, por exemplo, temos a seguinte expressão anaĺıtica

constrúıda a partir do modelo clássico de Iben & Renzini (1983) :

logL(t) ∼ 2.23 + 2.68log(Mi/2) + 10−7.08(Mi/2)3.6t.

O tempo total é tE−AGB ∼ 107(2/Mi)
3.64 anos, onde Mi (a massa inicial) nessas expressões

deve ser considerada como sendo 2 se for menor que 2M⊙.

A fase TP-AGB (“thermally pulsing” AGB) tem como caracteŕıstica básica a existência

de pulsos térmicos. Schwarzschild & Härm (1965) foram os primeiros a perceber que coin-

cidentemente quando uma casca de H começa a apresentar fusão nuclear, a casca de He

também em fusão começa a apresentar uma instabilidade térmica podendo levar a estrela a

pulsar. Tal achado teórico hoje em dia não só é comprovado pelas observações , mas também

foi bastante aperfeiçoado e, como veremos adiante, tem um papel fundamental na tentativa

de explicar a origem das ECNP deficientes em hidrogênio.

A idéia básica de um pulso é a expansão do envelope devido ao aumento da temperatura

e pressão, porque a queima de He acontece em um ambiente onde os elétrons não estão

degenerados. A expansão acontece até que a queima de H seja suspensa e a luminosidade

da casca de He (LHe) 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 estágio,

LH >> LHe e a estrela passa por um peŕıodo calmo até que uma certa fração 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 planetária, temos diferentes

processos importantes acontecendo : nucleosśıntese, mistura de elementos sintetizados e

intensa perda de massa (taxas entre 10−7M⊙/ano - 10−5M⊙/ano).

4somente os elétrons são degenerados
5frações em 1 gr de material estelar
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Figura 1.5: Estrutura de uma AGB. Na fase inicial, somente a casca de He está ativa. Já na fase dos

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

Na casca de He, temos a reação 3α resultando em 12C e também a reação 12C(α, γ)16O.

Se núcleos de 12C entram em contato com prótons na parte mais externa da casca de He,

podemos ter as seguintes reações :














12C(p, γ)13N(β+, ν)13C,
13C(p, γ)14N, (em menor escala)
13C(α, n)16O.

A maneira como se dá o contato com prótons para se produzir 13C ainda é discutida e

uma descrição quantitativa que não involva parâmetros livres ainda permanece em aberta

(Lugaro et al. 2003). Podemos ter ainda :
{

14N(α, γ)18F (β+, ν)18O(α, γ)22Ne,
22Ne(α, n)25Mg.

Temos então a produção de 12C, 13C, 14N , 16O, 22Ne, 25Mg e duas fontes de nêutrons.

Com isso pode acontecer a produção de elementos agora não mais somente por fusão termo-

nuclear, mas também por captura de nêutrons6. Nesse caso, o fluxo t́ıpico produz isótopos

6veremos no caṕıtulo 6 que o resultado da captura de nêutrons pode ser visto nas atmosferas das estrelas

centrais deficientes em H
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que decaem mais rapidamente do que capturam nêutrons (processo s). Vale destacar que

Gallino et al. (1998) mostraram que a fonte de nêutrons 22Ne se mostrou menos importante

do que se pensava anteriormente, sendo a de 13C(α, n)16O a fundamental.

Do ponto de vista observacional, essa nucleosśıntese só será interessante se, de alguma

forma, tivermos um mecanismo para levar os elementos sintetizados até à superf́ıcie. De fato,

isto foi mostrado posśıvel e se segue naturalmente das soluções das equações de estrutura

interna, quando a base do envelope convectivo penetra a parte mais externa da região de

queima de He (terceira dragagem), o que é posśıvel quando há a suspensão da queima na

casca de H devido a um pulso térmico (Blöcker 2001).

Naturalmente, a maneira como a convecção é tratada influi diretamente na eficiência do

processo modelado. Por exemplo, geralmente um elemento convectivo transporta energia até

certo raio bem determinado (borda clássica de Schwarzschild). Todavia, simulações hidro-

dinâmicas mostram que elementos convectivos devem cruzar essas bordas (“overshooting”)

com uma velocidade decrescendo exponencialmente com a distância 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 abundâncias observadas nas ECNP deficientes em hidrogênio e pode ajudar

a resolver o chamado mistério das estrelas carbonadas, que é a presença de estrelas com

C/O > 1 (na superf́ıcie) de baixa luminosidade na Grande Nuvem de Magalhães.

1.3 A formação das nebulosas planetárias

Além dos processos descritos anteriormente, temos ainda na fase AGB uma perda de massa

considerável da estrela para o meio interestelar. A primeira evidência de que uma gigante

vermelha perde massa é devida ao trabalho de Deutsch (1956). Pelo estudo do sistema binário

αHer (uma estrela M5 e uma G5), Deutsch foi capaz de deduzir através da contaminação

encontrada no espectro da companheira, que o envelope da gigante vermelha se encontrava

a “distâncias consideráveis” e que seria perdido para o meio interestelar.

Atualmente várias evidências observacionais mostram que estrelas gigantes e supergigan-

tes vermelhas perdem massa a uma taxa de ∼ (10−7 − 10−5)M⊙/ano. O mecanismo f́ısico

mais aceito para esta perda de massa é a pressão de radiação nos grãos que se condensam
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nas partes mais externas da estrela 7 , onde a temperatura é ∼ 1500K. A maneira como

esses grãos se formam, assim como a sua distribuição em tamanhos e tipos, ainda constitui

tema de pesquisa. Detalhes de como se resolve a hidrodinâmica do problema podem ser

encontrados em Lamers & Cassinelli (1999) e os resultados apresentam um acordo razoável

com as observações.

A idéia de que nebulosas planetárias são 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 aproximação é proporcional à luminosidade (ver Reimers 1975, por

exemplo), cresce com o tempo. Todavia, se inferirmos a partir dos dados das nebulosas

planetárias a perda de massa mı́nima para que o processo ocorra na fase AGB, veremos

que ela é bem superior aos limites teóricos e às observações em geral. Faz-se necessário

portanto um processo mais violento do que a perda de massa cont́ınua cujo valor máximo é

∼ 10−5M⊙/ano. A esse processo intenso foi dado o nome de supervento, para distingúı-lo do

vento normal durante a fase AGB padrão. Como a perda de massa nessa fase de supervento

chega a valores de até ∼ 10−3M⊙/ano, a estrela pode ficar completamente obscurecida na

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

Por outro lado modelos evolutivos mostram que, não importando o processo f́ısico, uma

estrela termina a fase AGB assim que o seu envelope se reduz à uma massa cŕıtica de

∼ 10−2M⊙, alcançando 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-

cussão, o aparecimento do que chamamos de nebulosa planetária só foi explicado de maneira

satisfatória 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 evidências 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 cenário, o vento rápido da estrela central

se choca com o vento lento da fase AGB, produzindo uma região densa que, quando ioni-

zada, apresenta caracteŕısticas de uma nebulosa planetária. Um esquema qualitativo pode

ser visto na fig. 1.6. A região de interação parte da “bolha quente”, que é o lugar onde o gás

7∼ 1 − 3R∗ para estrelas com temperatura efetiva entre ∼ 2200− 3000K
8estrelas OH/IR, por exemplo, são candidatas naturais à esse estágio evolutivo
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se encontra a altas temperaturas, e vai até à região onde se encontra o vento não perturbado

da fase AGB. Nas regiões intermediárias, temos uma casca onde o H é ionizado seguida da

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

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

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

Do ponto de vista observacional, várias comprovações foram feitas sobre esta teoria. É

comum por exemplo, identificar a presença de halos externos à nebulosa, que são remanes-

centes do vento lento (alguns objetos são NGC 6826, NGC 6891 e IC 3568). Outro aspecto

interessante é que se as nebulosas planetárias são apenas o resultado do vento rápido 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 lançamento dos satélites IRAS em

1983 e ISO em 1995, a emissão da poeira foi comprovada em praticamente todas as nebulo-

sas planetárias. Além disso, foram encontradas também linhas de moléculas (CO e HCN, por

exemplo) que também estão presentes na fase anterior, fortalecendo ainda mais a conexão

evolutiva.

Outra predição comprovada recentemente foi a presença da “bolha quente” devido ao

choque nas partes mais próximas a estrela central. As temperaturas envolvidas (∼ 106K)

deviam ser uma fonte considerável de raios-X. O satélite ROSAT (Roentgen Satellite) foi o

primeiro a investigar e detectar tal bolha, mas devido à sua baixa resolução angular, muitas

vezes não era posśıvel determinar se os mesmos vinham da estrela central ou das partes

mais internas da nebulosa. Somente com o telescópio Chandra, lançado em 1999, tal dúvida

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 formação das nebulosas planetárias se dá pela

interação de ventos em fases distintas da vida de uma estrela (da fase AGB e da fase pós-

AGB) e não pela ejeção súbita de uma grande quantidade de matéria como antes se pensava.

É importante ter em mente que o que geralmente observamos na parte ótica do espectro

constitui apenas frações de 1M⊙ e que, nos halos mais externos por exemplo, podemos ter

até ∼ 8M⊙.

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

restelar carregando momento, energia e elementos sintetizados que conseguiram alcançar a
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Figura 1.6: Origem das nebulosas planetárias : interação do vento rápido da estrela central com o vento

lento da fase AGB.

superf́ıcie em fases anteriores. A estrela central por sua vez, após o término da fusão nuclear,

eventualmente começa 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 anã-branca.

Uma grande variedade de fenômenos importantes para a teoria de evolução estelar ocorre

neste estágio. Todavia, isto se encontra além dos objetivos principais desta tese.

A evolução estelar descrita até aqui deixa de fora vários detalhes e casos mais complicados

(evolução em sistemas binários, evolução e nucleosśıntese com rotação , estrelas super-AGB,

etc.), mas compreende as idéias básicas essenciais que precisamos para prosseguir.
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1.4 Abundâncias qúımicas das estrelas centrais de

nebulosas planetárias

Desta seção em diante, consideraremos por apresentada a origem das ECNP ricas em H e

nos concentraremos nas ECNP que são deficientes em H.

A maioria das estrelas centrais de nebulosas planetárias observadas apresentam abundâncias

qúımicas próximas à solar9, onde o H é o elemento predominante. Este fato aparece natu-

ralmente na teoria de evolução estelar “padrão” 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 frações de massa correspondentes mais adiante).

1.4.1 A origem das estrelas centrais deficientes em hidrogênio

Estrelas centrais de nebulosas planetárias que são deficientes em hidrogênio constituem o

principal tema desta tese. Podemos seguramente dizer que a origem desses objetos, como

veremos a seguir, e a sua evolução tanto espectral como no diagrama HR constitui ainda um

problema em aberto e portanto, um terreno fértil em astrof́ısica estelar. É inesperado o fato

delas existirem porque conforme foi dito anteriormente, depois da fase AGB, uma estrela

central devia apresentar uma abundância parecida com a do Sol, onde o H é o elemento mais

abundante. Algumas das perguntas diretas que se seguem, porém dif́ıceis de responder são :

• Qual o mecanismo f́ısico que elimina o H de suas atmosferas ?

• Qual a trajetória evolutiva que uma estrela desse tipo percorre no diagrama HR ?

• Estrelas de massa baixa e intermediária se tornarão estrelas centrais de nebulosas

planetárias 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 já se encontra na fase de

resfriamento das anãs-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 contribuições 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 anãs 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 próximo

do final da fase AGB. A estrela central que surge posteriormente é completamente desprovida de H (figura

extráıda de Herwig et al. 1999).

pulse”) cujo efeito direto é queimar o H restante. Como consequência, a estrela adquire

novamente dimensões de uma gigante vermelha e retorna para próximo do ramo AGB no

diagrama HR. Depois, a estrela central prossegue sua evolução de maneira análoga às estrelas

normais, só que desta vez, deficiente em H. Uma trajetória evolutiva obtida de um modelo

teórico relativamente recente (Herwig et al. 1999) é mostrada no diagrama HR na fig. 1.7.

Já na fig. 1.8, temos uma ilustração do mesmo fenômeno. Tal cenário baseado em cálculos

teóricos tem contrapartida observacional, constituindo junto com as supernovas um dos casos

mais rápidos conhecidos de evolução estelar.

Existem somente três objetos que foram observados retornando à 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 evolução estelar

em tempo real (Hajduk et al. 2005).

É interessante ressaltar que com relação a abundância qúımica das estrelas centrais, o

modelo VLTP, apesar de produzir deficiência em H, previa inicialmente a fração de massa do

oxigênio muito baixa (βO = 1%) se comparada às frações deduzidas por modelos de atmosfe-
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Figura 1.8: Ilustração extráıda de Asplund (2005). Uma anã-branca convencional poderia sofrer um pulso

térmico tardio e voltar a ter proporções 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 inclusão de “overshooting” (ver seção 1.2). Se este efeito for inclúıdo no

tratamento da convecção quando a estrela se encontra na fase AGB, a evolução subsequente

após o VLTP apresenta uma estrela com βO = 22%. Embora este não seja o valor deduzido

para todos os objetos, nos mostra pelo menos que um tratamento diferente da convecção,

o que, diga-se de passagem, ainda constitui um grande problema em astrof́ısica, pode nos

trazer resultados mais próximos do esperado.

Apesar do VLTP ter sido comprovado, existem sugestões e cŕıticas na literatura que outros

mecanismos também podem dar origem a deficiência 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 está no final da fase AGB. O segundo (LTP), acontece quando

a estrela está na fase pós-AGB, porém antes da fase de resfriamento das anãs-brancas. De

fato, ambos dão origem a objetos deficientes, mas não desprovidos de H (Blöcker 2001).

O argumento mais forte contra o cenário VLTP e que favorece o AFTP é a qúımica dupla

dos grãos encontrados ao redor das nebulosas planetárias de certas estrelas centrais. Waters

et al. (1998) identificaram emissões de PAHs (“hidrocarbonetos polićıclicos aromáticos”)

e de silicatos, isto é, de grãos ricos em carbono e oxigênio, respectivamente, ao redor das

estrelas BD+303639 e Hen 2-113. A fig. 1.9 mostra o caso da estrela BD+303639. Outros

objetos também mostram esse fenômeno (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 oxigênio em excesso forma grãos de silicatos. Com a terceira dragagem (veja

seção 1.2), a razão C/O se torna maior que a unidade e como consequência, os grãos a serem

formados são 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 cenário mais indicado para pelo

menos esta fração de estrelas centrais deficientes em H, uma vez que ele acontece no final do

ramo AGB.

Por outro lado, segundo modelos teóricos, o AFTP e o LTP não eliminam completamente

o H. Na verdade, a presença 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

qúımica dupla apresentam estrelas centrais sem H, necessitaremos de um outro cenário ou de

uma melhoria na f́ısica dos modelos já existentes. Em suma, iremos precisar de um modelo

teórico que seja capaz de eliminar todo o H ao sair da fase AGB, o que não 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 responsável pela origem das

ECNP deficientes em H e da qúımica dupla observada. Uma companheira de uma estrela

AGB poderia ser destrúıda (ou não, mas em um número menor de casos) e induzir não só

a deficiência em H, mas também a passagem para a fase de nebulosas planetárias com uma

qúımica dupla. O fato das nebulosas das estrelas centrais deficientes em H não apresen-

tarem em geral uma morfologia esférica, segundo esses autores, também apóia a idéia de

binárias. A nossa opinião quanto a este cenário é que, apesar de interessante, ele ainda é

bastante especulativo, carecendo de comprovações observacionais e de embasamento teórico

apropriado.

É indiscut́ıvel que a nossa compreensão sobre a origem das ECNP deficientes em H

progrediu bastante nos últimos anos. Todavia, a situação atual parece explicar alguns objetos

pelo VLTP e necessitar do AFTP e do LTP em outras situações (quando existe qúımica dupla

e/ou a presença de H). Este fato e a hipótese da evolução em binárias, nos leva a concluir

que este problema ainda possui vários detalhes em aberto, merecendo futuras investigações.
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Figura 1.9: Figura extráıda de Waters et al. (1998). Espectro ISO (“Infrared Space Observatory”) da

estrela BD+303639 e modelo teórico considerando somente grãos ricos em carbono (linha tracejada longa),

grãos ricos em oxigênio (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 várias questões relacionadas com a evolução subsequente uma vez que esses

objetos são formados. No próximo caṕıtulo iremos discutir em detalhes as diferentes classes

espectrais desses objetos e apresentar evidências encontradas na literatura da existência de

uma sequência evolutiva até a fase das anãs-brancas. Em seguida, apresentaremos a primeira

parte de nosso trabalho.



Caṕıtulo 2

Classificação Espectral de Estrelas

Centrais Deficientes em Hidrogênio

‘‘...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 planetárias deficientes

em H, encontramos várias classes diferentes : [WR], [WC]-PG1159 ([WELS]), PG 1159, PG

1159 h́ıbridas e anãs-brancas não-DA. Neste caṕıtulo iremos explicar as caracteŕısticas básicas

de cada uma e então apresentar argumentos encontrados na literatura de que elas podem

estar conectadas evolutivamente. Depois, discutiremos os problemas evolutivos em aberto

e questões importantes para serem investigadas. Em seguida, será apresentada a primeira

parte do nosso trabalho de doutorado : a análise do espectro ótico de 24 estrelas centrais.

Através de medições de larguras equivalentes de linhas, classificamos quantitativamente cada

objeto de nossa amostra e fazemos uma comparação 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])1 apresentam o espectro dominado por linhas

em emissão intensas e largas de ı́ons 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 semelhança espectral é exemplificada na fig. 2.1.

Apesar disso, existem algumas diferenças. Por exemplo, as estrelas WR estão confinadas

a uma altura de até ∼ 250 − 300pc com relação ao plano da Galáxia e geralmente estão

associadas a regiões com emissão difusa de Hα restantes da formação estelar. Além disso,

é observado um excesso no infravermelho por parte das nebulosas planetárias ao redor das

estrelas centrais com relação às nebulosas das WR (Crowther et al. 2005).

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

• [WCL] ([WR] do tipo tardio) : [WC8], [WC9], [WC10] e [WC11];

• [WCE] ([WR] do tipo inicial) : [WC4], [WC5], [WC6] e [WC7];

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

Nas duas primeiras, os ı́ons que mais apresentam linhas no espectro são 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 referências à classe [WCE]

mesmo quando se trata tanto de estrelas [WC4-7] como de estrelas [WO]. Pedimos ao leitor

que considere este fato ao citarmos referências mais antigas. É importante lembrar que essas

classes refletem essencialmente graus de ionização e não diretamente a abundância qúımica.

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 três espectros na parte ótica. As classificações

mostradas serão discutidas posteriormente. Somente algumas linhas são indicadas. Vemos

1Os colchetes indicam que são estrelas de baixa massa. Esta nomenclatura foi introduzida por Karel van

der Hucht. De agora em diante, indicaremos essas estrelas centrais de nebulosas planetárias por [WR] e

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

estrela central da nebulosa planetária He 2-99. Ambas são da classe WC9.

na estrela BD+303639 principalmente C III e também a presença de C II em λ4267. Na

NGC 5315, temos um grau de ionização maior, com C IV e He II mais intensos. Já na NGC

6905, C IV, He II e O VI passam a dominar e o C III se encontra ausente. Nota-se também

a presença de linhas bastante intensas e/ou estreitas em todos os espectros. Muitas delas

são linhas nebulares bem conhecidas : Hδ, Hγ, Hβ, [O III] λ4959, λ5007 e [N II] λ5754 são

alguns exemplos. Isto acontece porque na maioria dos casos é dif́ıcil observarmos somente a

luz proveniente da estrela central.

Uma maneira eficaz de se estabelecer uma classe para uma estrela central é através

de razões de larguras equivalentes de algumas linhas espećıficas. Um critério quantitativo e

válido 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 ionização , temos as estrelas [WC11-8],

[WC7-4] e [WO4-1]. Veremos mais detalhes adiante. Anteriormente, sistemas qualitativos

podiam dar diferentes classificações para espectros bastante similares. Um critério ainda

mais recente foi proposto por Acker & Neiner (2003), porém sem modificações significativas.

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

Ao contrário das WR, onde a distribuição 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 razão de tal fato ainda não é bem compreendida.
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Figura 2.2: Do topo ao painel inferior : BD+303639, NGC 5315 e NGC 6905. Dados de nossa amostra.
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Verifica-se ainda que a classe [WN] (quando nitrogênio domina o espectro) praticamente não

possui objetos 2, enquanto que para as estrelas WR ela é bastante comum.

Queremos salientar por último que o número total de nebulosas planetárias na Galáxia

até 2001 era ∼ 1500. Após o levantamento AAO/UKST o número deverá passar de 3000

(Morgan et al. 2001). As estrelas centrais [WR] constituem até a presente data ∼ 75

objetos na Galáxia (veja apêndice B para uma listagem). Na Pequena e Grande Nuvem de

Magalhães, temos ∼ 8 objetos segundo a listagem de Jeffery et al. (1996).

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

As estrelas desta classe são chamadas de “weak emission line stars” ([WELS]). Seus espectros

apresentam linhas fracas e estreitas se comparadas às [WR] e também algumas absorções.

Como Tylenda et al. (1993) salientaram, praticamente as únicas linhas em emissão são C

IV λλ5801, 12 e no complexo em λ4650 (que pode ser a soma de N III + C III-IV). No

ultravioleta, podem apresentar também perfis P-Cygni. Uma análise qualitativa leva a crer

que esses objetos estão desligando seus ventos e que a fase anã-branca se encontra próxima.

No entanto, é muito importante ressaltar que esta classe é uma das menos estudadas.

A fig. 2.3 mostra um exemplo de um espectro ótico t́ıpico, também de nossa amos-

tra. Algumas linhas são formadas na estrela central e outras são transições 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

única classe, embora alguns autores contestem esta afirmação (veja por exemplo Werner &

Herwig 2005). Até que isto seja esclarecido, consideraremos as classes [WC]-PG 1159 e

[WELS] com sendo uma única. O número total de objetos até a presente data é ∼ 50.

2.1.3 Estrelas PG 1159 (pré-anãs brancas)

Estrelas PG 1159 possuem um espectro composto principalmente por absorções de He II e

C IV. Às vezes apresentam também linhas em emissão fracas ou em absorção de ı́ons do

oxigênio. Atualmente o número de objetos nessa classe é ∼ 30 e a metade aproximadamente

2A descoberta da única estrela [WN] na Galáxia foi apresentada por Morgan et al. (2003).
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Figura 2.3: Uma estrela da classe [WC]-PG1159 ([WELS]) : Hen 2-12. Dados de nossa amostra.
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Figura 2.4: Uma estrela central rica em H (topo) e um exemplo de uma estrela PG 1159 (embaixo). Figura

extráıda de Werner et al. (1997).

possui uma nebulosa planetária 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 t́ıpica (Werner et al. 1992). Este fato, além de outros, apóia 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 comparação.

Encontramos ainda pelo menos 4 estrelas PG 1159 que possuem H. Além de suas ca-

racteŕısticas usuais, podemos observar linhas de Balmer do H. Devido a este fato elas são

chamadas de PG 1159 h́ıbridas.

2.1.4 Anãs-brancas não-DA

Anãs-brancas são geralmente divididas espectralmente nos tipos DA e não-DA. As DAs

apresentam praticamente só H em seus espectros. As anãs-brancas não-DA são divididas

com relação às 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 próximas em termos evolutivos das classes descritas anteriormente, nos referiremos

apenas à classe DO daqui em diante.
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linhas em absorção de He I-II e às vezes linhas do C IV (fracas se comparadas às PG 1159).

Em termos evolutivos, como veremos a seguir, as estrelas DO podem ser descendentes das

PG 1159. Apesar de não apresentarem uma quantidade de C comparável às PG 1159, isso

é posśıvel porque a sedimentação gravitacional é conhecida por separar elementos pesados e

leves em estrelas compactas (Werner et al. 1997).

O número total de estrelas DO é ∼ 30. Por questão de escolha decidimos chamar esses

objetos também de estrelas centrais de nebulosas planetárias, mesmo que somente em dois

casos tenhamos nebulosas planetárias evidenciadas.

2.2 Cenário evolutivo

Além de uma classificação espectroscópica ser útil para se ter uma idéia preliminar sobre as

condições f́ısicas de uma estrela, ela é importante para podermos explorar a evolução estelar

de um ponto de vista observacional. Nas próximas seções mostraremos evidências que as

classes apresentadas acima podem estar conectadas em uma sequência evolutiva. Isto pode

ser conclúıdo tanto a partir de estudos sobre as nebulosas planetárias propriamente ditas

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

2.2.1 Evidências a partir das nebulosas planetárias

Pelo fato de uma nebulosa planetária se dispersar com o tempo no meio interestelar, é natural

pensar que o estudo de algumas de suas propriedades podem dar pistas com relação a idade

de um objeto em particular. Por exemplo, Zijlstra et al. (1994) observam que a medida

da razão de fluxo F (12µm)/F (25µm) tende a decrescer de [WCL] → [WR] do tipo inicial.

Isto poderia sugerir uma conexão 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 análise de 65 objetos, Gorny & Tylenda (2000) mostram que a densidade

eletrônica, o brilho superficial em Hβ (SHβ
) e na banda V (SV ) das nebulosas planetárias

decrescem quando vamos de [WCL] → [WR] do tipo inicial → PG 1159. Tal fato é o esperado

quando a nebulosa se dispersa e vai em direção à fase das anãs-brancas, sugerindo mais uma

vez uma conexão evolutiva. A fig. 2.5 mostra um dos seus gráficos principais. Como pode



27

Figura 2.5: Figura extráıda de Gorny & Tylenda (2000). Estrelas da classe [WCL] são representadas por

ćırculos, [WR] do tipo inicial por estrelas e PG 1159 por triângulos. Se esperamos que o brilho superficial

na banda V e em Hβ decresça com o tempo, este gráfico sugere que as classes [WCL], [WR] do tipo inicial

e PG 1159 estão conectadas evolutivamente. Além disso, observamos que essas duas propriedades nebulares

não são diferentes com relação às demais nebulosas que apresentam estrelas centrais ricas em H (pontos).

ser visto, além de não existirem diferenças com relação as demais nebulosas planetárias que

possuem estrelas centrais ricas em H (pontos), as classes [WCL], [WR] do tipo inicial e PG

1159 estão relativamente bem separadas e conectadas evolutivamente se esperamos que SHβ

e SV decresça com o tempo. Peña et al. (2001) acham a mesma tendência também para a

densidade eletrônica.
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É razoável também supor que a estrela central aumente de temperatura ao evoluir pela

fase pós-AGB. Sendo assim, deveŕıamos 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 são consistentes com esta idéia uma vez que uma [WCE] por

exemplo, apresenta estágios de ionização 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 indispensável citar que as nebulosas planetárias com estrelas centrais do

tipo [WR] são semelhantes às ricas em H em vários aspectos. A distribuição na Galáxia,

morfologia, densidade eletrônica, SHβ
, SV e cinemática são alguns exemplos. Diferenças

são encontradas principalmente na velocidade de expansão (vexp), que é geralmente maior

provavelmente devido à ação de um vento estelar mais intenso. Pequenas diferenças no

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

2.2.2 Evidências a partir das estrelas centrais

Uma outra maneira de se estabelecer uma conexão evolutiva para esses objetos é através de

modelos de atmosferas para as estrelas centrais. A essência desta abordagem é reproduzir

um espectro observado através de um espectro teórico. Se os parâmetros de entrada de um

modelo dão origem a um espectro teórico que reproduza o observado, estes são considerados

os parâmetros f́ısicos e qúımicos da estrela. Com a análise de várias estrelas centrais de

diferentes classes espectroscópicas, podemos tentar por exemplo, localizá-las no diagrama

HR e então discut́ı-las em termos evolutivos. Mais detalhes serão apresentados no caṕıtulo

6.

Além do uso do diagrama HR, outros tipos de análise podem ser feitos. Se uma es-

trela evolui para a fase das anãs-brancas, espera-se um comportamento por parte de certos

parâmetros f́ısicos. Por exemplo, é sabido que em geral as anãs-brancas não apresentam

perda de massa significativa, o que implica que as estrelas centrais eventualmente devem

diminúı-la e até suspendê-la. Se as classes que apresentamos anteriormente apresentam este

comportamento, tal fato contribui para a hipótese que elas formam uma sequência evolutiva.

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

modelos de atmosferas em expansão para várias estrelas centrais das classes [WCL], [WR] do
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Figura 2.6: Figura extráıda de Hamann (1997). As trajetórias evolutivas e os pontos obtidos a partir de

modelos de atmosferas colocam em evidência uma sequência evolutiva para as estrelas centrais deficientes

em H. Aqui, as estrelas [WO] estão inclúıdas na classe [WCE] (ver seção 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 abundâncias qúımicas 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 à 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 extráıda de Koesterke et al. (1998). A sequência evolutiva é indicada pelas setas. No

eixo horizontal superior a temperatura está em kK. Aqui, as estrelas [WO] estão inclúıdas na classe [WCE].

tempo. O resultado principal, que permitiu sugerir uma sequência 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 0.6M⊙. Já para as demais estrelas, Log g foi obtido

através do ajuste de linhas em absorção. Apesar de tudo, as trajetórias evolutivas teóricas

mostradas são apropriadas apenas para estrelas centrais ricas em H. De fato, só bastante

recentemente as mesmas puderam ser calculadas para as estrelas centrais deficientes em H

(veja por exemplo Althaus et al. 2005). Portanto as trajetórias na fig. 2.6 são consideradas

como uma aproximação. Além disso, um outro problema é a incerteza na determinação da

distância, que afeta o raio determinado para as estrelas [WR].

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

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

RT = R∗

(

v∞/(2500km/s)

Ṁ/(10−4M⊙/ano)

)2/3

,

e foi introduzido por Schmutz et al. (1989) após o estudo de 30 estrelas WR. Foi encontrado

que diferentes combinações do raio da estrela, da perda de massa e da velocidade terminal

que mantêm este raio transformado constante, preservam as larguras equivalentes das linhas,

deixando portanto os espectros bastante similares. Mais detalhes sobre este parâmetro serão

discutidos mais adiante nesta tese.

A análise de estrelas PG 1159 e anãs-brancas DO também sugere uma conexão evolu-

tiva. Neste caso, os modelos geralmente usam atmosferas plano-paralelas para objetos com

espectros somente em absorção . Se existem também evidências de perda de massa, usam

em conjunto atmosferas esféricas em expansão. Um dos primeiros trabalhos a sugerir uma

ligação com as estrelas centrais do tipo [WR] foi o de Sion et al. (1985), através de uma

simples comparação espectroscópica. Werner et al. (1991) estabeleceram tal fato de modo

mais quantitativo através da determinação da abundância qúımica de 4 estrelas PG 1159.

Atualmente, existem vários trabalhos com a análise tanto de PG 1159 como de anãs-brancas

DO na literatura (veja por exemplo Hügelmeyer et al. 2005).

Por último, lembramos novamente uma outra evidência da conexão entre as classes [WR]

e PG 1159. A estrela Longmore 4, que é uma PG 1159, apresentou em 1992 uma mudança

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 sequência tomou forma :

AGB →























AFTP

LTP

VLTP

binárias?























→ [WCL] → [WCE] → [WO] → [WELS] → PG 1159 → anãs-brancas DO

onde no segundo estágio são mostrados os caminhos posśıveis que podem dar origem

a deficiência em H (ver seção 1.4.1). Apesar de tudo, este cenário definitivamente não

se encontra livre de problemas e ainda existem várias questões importantes para serem

investigadas. Alguns pontos essenciais são levantados a seguir.
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2.2.3 Problemas e questões importantes

Com relação às abundâncias qúımicas, apesar de ter ajudado a estabelecer a sequência acima

através de modelos de atmosferas, o grupo de Potsdam enfatiza que a razão C/He (em %

massa, βC/βHe) para as estrelas [WR] do tipo inicial ([WCE]-[WO]) é significativamente

menor (∼ 0.35) do que para as outras classes, que possuem βC/βHe próximo da unidade.

A prinćıpio, se elas são descendentes das [WCL], tal fato não deveria ser encontrado. Além

disso, modelos evolutivos indicam que a razão βC/βHe deve ser ∼ 1, não importando o tipo

de pulso térmico que dá origem a esses objetos (Herwig 2001). Se este fato sugere que os

modelos evolutivos estão incorretos ou se significa que os modelos de atmosferas não estão

obtendo a abundância corretamente permanece uma questão em aberto que será abordada

mais tarde nesta tese.

Um outro problema com a sequência 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 parâmetros f́ısicos e abundâncias qúımicas determinadas (Koes-

terke 2001; Herald & Bianchi 2004a) : A 30, A 78, NGC 2371 e Longmore 44. No trabalho

de Peña et al. (2003), podemos observar uma tendência de que quanto maior a temperatura

das estrelas centrais deficientes em H, maior a velocidade de expansão (Vexp) da nebulosa.

Isto, se consideramos a evolução [WCL] → [WR] do tipo inicial, sugere que com o tempo a

ação prolongada do vento estelar deve aumentar Vexp. O problema é que no caso das estrelas

[WELS], esses autores verificaram que os valores obtidos são geralmente menores que os das

estrelas [WR], sendo compat́ıveis 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 Vexp maiores que ∼ 50 km/s. Se a sequência evolutiva está correta, não

há motivo aparente para Vexp aumentar quando vamos de [WCL] → [WR] do tipo inicial

e diminuir no estágio seguinte. Uma outra diferença encontrada no estudo de Peña et al.

(2003) é que as nebulosas das estrelas [WR] parecem possuir mais nitrogênio (N) do que as

nebulosas das estrelas [WELS]. Todos esses fatos podem levar a conclusão de que as [WELS]

não constituem um estágio avançado das estrelas [WR] ! Desta forma, trabalhos futuros a

respeito desses objetos serão de extrema importância para confirmar tal ponto de vista.

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

4na fase variável em 1992.
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Figura 2.8: Figura extráıda de Peña et al. (2003). Velocidades de expansão das nebulosas planetárias

obtidas a partir das linhas do Hβ, He I, [O III], [O II] e [N II]. Cı́rculos preenchidos correspondem às estrelas

centrais [WR]; triângulos às estrelas centrais normais ricas em H e ćırculos não preenchidos às [WELS]. Como

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

trelas centrais [WR] encontradas são classificadas geralmente como estrelas [WO], [WC4] ou

[WC8-11]. Isto não acontece para as estrelas WR, onde a concentração é 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 posśıvel, utilizamos

as estrelas e o sistema de classificação de Crowther et al. (1998) para atualizar a lista en-

contrada em Jeffery et al. (1996). Onde isso não foi posśıvel, utilizamos Acker & Neiner
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(2003). Classificações imprecisas, como por exemplo, [WCE], foram omitidas. Em objetos

com classificação do tipo [WC4-5], consideramos uma unidade para cada classe no intervalo.

É importante ressaltar que no trabalho de Gorny et al. (2004) algumas estrelas [WC11]

podem ser na verdade estrelas [WC10]. A razão do baixo número de estrelas [WC6-7] ainda

não é bem compreendida. Geralmente supõe-se que tais objetos existem, mas que não são

encontrados por se tratar de uma fase evolutiva rápida.

Outro fato para ser considerado é o aparecimento do classe [WN]. Até bem pouco tempo

t́ınhamos somente uma única estrela desta classe na Grande Nuvem de Magalhães (LMC

83). O trabalho de Morgan et al. (2003) apresenta mais uma [WN], só que desta vez

encontrada na Galáxia. O status das [WN] com relação a sequência evolutiva é uma questão

completamente em aberto.

Para complicar um pouco mais a situação, Gorny & Tylenda (2000), utilizando trajetórias

evolutivas de Iben et al. (1983), baseadas no VLTP (ver seção 1.4.1), deduzem parâmetros

nebulares a partir dos parâmetros das estrelas centrais e verificam que não se consegue

reproduzir a maioria dos dados nebulares observados. É sugerido portanto, que a maioria

das estrelas [WR] são 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, não

seguindo a evolução mostrada na seção 2.2.2.

Um ponto bastante importante que também pode afetar a sequência evolutiva e que será

investigado posteriormente nesta tese é a inclusão da opacidade das linhas (“line-blanketing”)

e da não-homogeneidade (“clumping”) nos modelos de atmosferas. Tais efeitos não foram

levados em conta para se construir as figs. 2.6 e 2.7. Por agora, limitamo-nos a dizer que

quando são considerados, podem implicar em uma redução da perda de massa por um fator

de 3− 5 e podem mudar a temperatura efetiva, o que por consequência, afeta a estrutura de

ionização da atmosfera e então algumas linhas espectrais.
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Figura 2.9: Histograma das estrelas [WR] conhecidas na Galáxia.
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2.3 Uma análise de 24 estrelas centrais

Tendo em vista os problemas mencionados acima, realizamos no ano de 2002 um estudo

espectroscópico de uma amostra de 24 estrelas centrais deficientes em H. O intuito principal

foi entender as principais caracteŕısticas de cada classe presente, classificar cada objeto e

posteriormente fazer uma comparação entre os mesmos, verificando se existe acordo com a

sequência 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 serão descritos nas próximas seções e foram publicados em “New

Spectroscopic Data and Classification of Southern [WC] Stars” por Araújo, Marcolino, Pe-

reira & Cuisinier, em 2002, no “Astronomical Journal”, volume 124, página 464, e também

em “Weak Emission-Line Central Stars of Planetary Nebulae” por Marcolino & Araújo, em

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

2.3.1 Observações

As observações foram feitas no ano de 2000, com o telescópio de 1.52m no ESO5 (“European

Southern Observatory”), em La Silla, Chile, utilizando o espectrógrafo Boller & Chivens e o

foco Cassegrain. O detetor utilizado foi o CCD 39 de 2048 × 2048 ṕıxeis (15µm/pixel). A

rede escolhida de 1200 linhas/mm permitiu uma resolução de ∼ 2Å na região observada de

∼ 4000 − 6000Å. Infelizmente, esta cobertura exclui a linha de O VI λλ3811, 34 usada para

classificação de estrelas [WCE] e [WO].

A redução dos dados foi feita com o software IRAF6 e incluiu os procedimentos de

correções usuais (subtração do céu,“flat-field”, etc.). Para a calibração em comprimento

de onda usamos lâmpadas de HeArFe depois de cada exposição. Já para a calibração em

fluxo, usamos algumas estrelas padrões da lista de Hamuy et al. (1994). A razão sinal-rúıdo

(S/N) apresentou valores de ∼ 30 − 120, dependendo do objeto e do tempo de exposição.

5Acordo ESO-Observatório 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: Observações das estrelas [WR]

Estrela Denominação PNG Classificação Data Tempo de

na literatura exposição (min)

Hen 2-113 321.0+03.9 [WCL] Março de 2000 30

Hen 3-1333 332.9-09.9 [WCL] Agosto de 2000 12

BD +303639 064.7+05.0 [WCL] Agosto de 2000 3

M 2-43 027.6+04.2 [WCL] Agosto de 2000 25

K 2-16 352.9+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

NGC 5315 309.1-04.3 [WCE]-[WO] Março de 2000 10

Hb 4 003.1+02.9 [WCE]-[WO] Junho de 2000 40

Hen 2-429 048.7+01.9 [WCE]-[WO] Agosto de 2000 25

2.3.2 Análise das estrelas [WR]

Na tabela 2.1 encontra-se o registro das observações das estrelas [WR]. Ao todo, nossa

amostra possui 10 estrelas, sendo que 7 são candidatas à classe [WCL] e três à classe [WR]

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

Caracteŕısticas 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. Várias

linhas são identificadas. Linhas que não são da estrela central são indicadas por “(neb)” e

são formadas na nebulosa. Estas não serão consideradas nesta tese. Em certos casos, por

exemplo na linha He I λ5876 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

é mais estreita e intensa. Em espectros de maior resolução é posśıvel distinguir as diferentes

7Este objeto também é conhecido como CPD-568032.
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contribuições razoavelmente bem. Nas estrelas Hen 3-1333 e M2-43, a razão sinal-rúıdo da

região próxima a ∼ 4000Å é bastante baixa e não 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 discussão de como cada objeto foi classificado se dará na próxima seção.

Na classe [WC10] vemos um maior número de linhas, que por sua vez são também mais

estreitas. Várias transições do C II podem ser vistas. Ao contrário de muitas outras linhas

do C II, C II λ4267 persiste em outras classes, mas em alguns casos sua origem é nebular.

As linhas do C III estão presentes (p.e. C III λ5696 e λ5826) porém em menor quantidade

e intensidade. O C IV também pode estar presente, mas bastante fraco. Já na classe

[WC9], vemos a predominância do C III e a linha C II λ4267 ainda pode ser vista com uma

intensidade bastante razoável. Se comparamos as estrelas Hen 2-142 e M 2-43 na fig. 2.11,

vemos um exemplo simples da alteração do grau de ionização da atmosfera. Se analisamos

as linhas C IV λλ5801, 12 e C III λ5696 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 são

consideravelmente mais largos, como é o caso do complexo em λ4650 e do C IV λλ5801, 12.

Além das linhas do carbono, temos também linhas do hélio e do oxigênio. No entanto, no

caso do He I, podemos ter uma contaminação considerável da nebulosa. Novamente, quando

vamos das [WCL] para as [WR] do tipo inicial, o oxigênio vai ficando cada vez mais ionizado.

Dos casos não 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 classificação e

provavelmente, parâmetros f́ısicos e abundâncias qúımicas bastante próximas. O espectro

das estrelas NGC 5315 e Hb 4 lembram o espectro da Hen 2-429, porém com algumas

diferenças. Já as estrelas K2-16 e SwSt1 são peculiares em nossa amostra e serão discutidas

com algumas outras na próxima seção.

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

relação a nossa amostra o seguinte :

• as temperaturas das estrelas [WC10] são as menores;

• existe a indicação de um aumento de temperatura quando vamos gradualmente de
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Figura 2.10: Espectro de 4 estrelas representativas de nossa amostra no intervalo 4000-5000Å. Note que o

C II cede lugar ao C III e depois ao C IV a medida que vamos da classe [WCL] → [WR] do tipo inicial.
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Figura 2.11: Espectro de 4 estrelas representativas de nossa amostra no intervalo 5000-6000Å. Note que o

C II cede lugar ao C III e depois ao C IV a medida que vamos da classe [WCL] → [WR] do tipo inicial.
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[WCL] para [WR] do tipo inicial;

• o alargamento dos perfis indica que as velocidades encontradas nas regiões de formação

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

Todas essas conclusões estão de acordo com a sequência evolutiva. Outros detalhes podem

ser vistos em Araújo et al. (2002) e Marcolino & Araújo (2003).

Classificação da amostra

A tentativa de classificação de estrelas WR remonta ao século XIX com o trabalho de Camp-

bell (1894), onde é apresentado o primeiro catálogo com 55 objetos 8. Com o passar dos anos,

as estrelas WR foram divididas nas classes WC, WN e WO, com cada vez menos problemas

de classificação à medida que melhores espectros foram sendo obtidos. Uma revisão histórica

pode ser vista em van der Hucht et al. (1981).

Smith & Aller (1969) foram os primeiros a classificar estrelas centrais de nebulosas pla-

netárias do tipo WR. Através de placas fotográficas, esses autores foram capazes de classificar

várias 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 não existe no caso das estrelas WR. Esses trabalhos foram usados até bem pouco tempo

atrás e, por serem qualitativos, podem oferecer classificações amb́ıguas ou diferentes para

espectros bastante similares.

Em geral, um bom sistema de classificação deve ser baseado em linhas que são vistas em

diferentes objetos com diferentes intensidades. Adicionalmente, pode-se exigir a presença

ou ausência de um certo grau de ionização de um elemento em particular ou limites de

intensidade para certas transições. Esta tarefa não é nada simples e é em parte por isso que

ao longo dos anos novos critérios vão aparecendo. Para as estrelas do tipo Wolf-Rayet, as

classificações levam em conta geralmente apenas o ótico. No entanto, com a abertura de

outras janelas espectrais, como por exemplo no ultravioleta pelo satélite IUE (“International

Ultraviolet Explorer”) e com a grande quantidade de dados públicos na literatura, novas

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

8Atualmente, apenas 12 foram exclúıdos 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 relação aos sistemas mais qualitativos, são os intervalos espećıficos que certas razões de

larguras equivalentes devem seguir, fornecendo uma maior precisão na classificação 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) não serão considerados aqui,

uma vez que não apresentam mudanças significativas (veja sua fig. 2). Devido ao grande

número de detalhes, ao invés de descrever os critérios de Crowther et al. (1998), reproduzimos

a tabela principal do seu trabalho (que contém todas as informações necessárias) na fig.

2.12. Antes de prosseguir todavia, devemos deixar claro que existe uma superposição 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

homogênea de dados, ou seja, oriundas de um mesmo aparato observacional. No caso de

Crowther et al., as observações foram feitas com dois telescópios 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 razão

C IV λ5808/C III λ5696. Ressaltamos que C IV λ5808 é na verdade C IV λλ5801, 12, um

dubleto que em certas estrelas é vista como uma única transição. O critério secundário para

as estrelas [WCL], devido ao seu menor grau de ionização (onde muitas vezes o C II se faz

presente), foi escolhido como sendo C IV λ5808/C II λ4267. Além desses dois, exige-se que a

largura a meia altura (FWHM) do C III λ5696 esteja dentro de um certo intervalo de valores.

Já para as estrelas [WCE], o critério secundário é C III λ5696/O III-V λ5590, exigindo-se

ainda que C IV λ5808 obedeça um intervalo espećıfico de valores. Para as estrelas [WO], o

critério passa a ser a razão O VI λ3818/O V λ5590 e o secundário O VI λ3818/C IV λ5808.

Medidas das larguras equivalentes (Wλ)

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

Hen 2-142. Para obter as larguras equivalentes (Wλ) fizemos ajustes gaussianos. Em alguns
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Figura 2.12: Critério quantitativo de classificação de Crowther et al. (1998).
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casos foi necessário uma convolução de duas ou três gaussianas para o ajuste ou o cálculo da

área abaixo de todo o perfil. Uma medida para o C III λ5696 é mostrada na fig. 2.13. Para

o C IV λ5808 foi posśıvel separar a presença do C III λ5826 utilizando três gaussianas (veja

a fig. 2.14). O programa utilizado foi o IRAF. Os resultados são :























Wλ(C II λ4267) = 20,

Wλ(C III λ5696) = 140,

Wλ(C IV λ5808) = 50,

FWHM(C III λ5696) = 16.

Calculando os logaŕıtmos, temos :
{

Log Wλ(C IV λ5808)/Wλ(C III λ5696) = −0.45,

Log Wλ(C IV λ5808)/Wλ(C II λ4267) = +0.40.

Conferindo a fig. 2.12, vê-se que a única classificação posśıvel para esta estrela é [WC9].

Os resultados para os outros objetos de nossa amostra estão na tabela 2.2. Para estimar

o erro, várias medidas foram feitas para cada linha. Por não possuirmos uma cobertura

espectral suficiente para incluir a linha O VI λ3818, apresentamos alternativamente a linha

O VI λ5290, que pode dar uma idéia da temperatura ao compararmos diferentes objetos.

Estrelas que merecem uma maior atenção são discutidas abaixo.

M 2-43 :

Embora tenhamos escolhido a classe [WC8] para este objeto, encontramos algumas dificul-

dades com o uso do esquema de classificação. Utilizando o critério principal C IV/C III,

tanto o tipo [WC8] como o [WC7] são posśıveis. Utilizando o critério secundário para as

estrelas [WCL] (C IV/C II), a classe [WC8] é favorecida. Apesar disso, a largura a meia

altura (FWHM) do C III é ∼ 19Å, ou seja, fora do intervalo requerido por Crowther et al.

que é de (40 ± 10)Å. Para testarmos o segundo critério da classe [WC7], devemos ter O

III-V λ5590. Como pode ser visto na fig. 2.11, tal transição está bem fraca. Uma estimativa

grosseira nos dá ∼ 6Å (a linha é fraca, porém larga) para a largura equivalente. Isto nos

fornece aproximadamente 0.80 para o logaŕıtmo 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 considerável na medição do O III-V λ5590, resolvemos optar pela classe
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Figura 2.13: Ajuste gaussiano da linha C III λ5696.
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Figura 2.14: Decomposição em três gaussianas para ajuste das linhas marcadas : C IV λλ5801, 12 e C III

λ5826.

Tabela 2.2: Larguras a meia altura (FWHM) e larguras equivalentes (Wλ) (em Å). As linhas

são : C II λ4267, C III λ5696, C IV λλ5801, 12, O III-V λ5592 e O VI λ5290. Um asteŕıstico

significa que se a linha existe, está muito fraca.

Estrela C III C IV C II C III C IV O III-V O VI

FWHM FWHM Wλ Wλ Wλ Wλ Wλ

Hen 2-113 5.0 ± 0.1 - 10 ± 1 11 ± 1 2.0 ± 0.5 ∗ -

Hen 3-1333 6.5 ± 0.2 - 28 ± 2 19 ± 2 2.0 ± 0.5 0.7 ± 0.2 -

BD+303639 13.0 ± 0.1 - 17 ± 1 180 ± 10 40 ± 4 4.4 ± 0.9 -

M 2-43 19 ± 2 - 5 ± 2 40 ± 3 50 ± 10 ∗ -

K 2-16 4.6 ± 0.1 - 4.2 ± 0.5 3.5 ± 0.5 absorção absorção -

Hen 2-142 16.0 ± 0.5 - 20 ± 5 135 ± 10 50 ± 5 3.6 ± 1.5 -

Swst 1 7.1 ± 0.1 - 1.7 ± 0.2 33 ± 2 6.5 ± 1.0 0.4 ± 0.1 -

NGC 5315 - 47 ± 1 - - 550 ± 50 35 ± 3 10 ± 4

He 2-429 - 37 ± 1 - - 460 ± 30 28 ± 3 *

Hb4 - 33 ± 2 - ∗ 44 ± 4 10 ± 2 5 ± 2



47

Figura 2.15: Espectro da estrela K 2-16.

[WC8]. Todavia, um espectro obtido com um tempo maior de exposição e maior sinal-rúıdo

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

K 2-16 :

Esta estrela é peculiar em nossa amostra. As linhas do He II λ5412, C IV λλ5801, 12 e O

III-V λ5593 estão em absorção, o que a prinćıpio não 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 óticamente fina. A presença de várias linhas do C II, e de C III

λ5696 e λ5826, indica uma classe parecida com a das estrelas Hen 3-1333 e Hen 2-142, ou

seja, [WC10]. De fato, seus espectros apresentam algumas semelhanças, como pode ser visto

nas figs. 2.15 e 2.11. No entanto, as linhas nas estrelas Hen 3-1333 e Hen 2-142 são mais

intensas. Um tipo mais apropriado seria [WC11], que é de fato o sugerido no trabalho de

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

em absorção.



48

SwSt 1 :

Não é posśıvel estabelecer com certeza uma classe para este objeto. Analisando a tabela 2.3

e a fig. 2.12, verificamos que o logaŕıtmo da razão C IV/C III se encontra exatamente na

divisa das classes [WC9] e [WC10]. Através do critério secundário (C IV/C II) podeŕıamos

assegurar o tipo [WC9]. No entanto, a largura a meia altura (FWHM) do C III para esta

classe deve ser (30 ± 15)Å, enquanto o valor encontrado é ∼ 7Å, mais próximo do limite

superior para uma [WC10]. Desta maneira, pensamos que uma classificação [WC9-10] seria

mais apropriada.

Hb 4, Hen 2-429 e NGC 5315 :

Conforme pode ser visto na tabela 2.2, o C III λ5696 se encontra muito fraco ou ausente

para estes objetos, o que exclui as classes [WC5-7]. A classe [WC4] é posśıvel, pelo menos

para a NGC 5315, uma vez que os critérios principais fornecem apenas limites inferiores e

superiores e a FWHM do C IV λ5808 medida (∼ 47Å) é bem próxima do limite inferior

requerido (50Å). Infelizmente, devido a nossa cobertura espectral, não temos acesso a linha

O VI λ3818, impossibilitando checar a classe [WO4]. O que podemos concluir portanto,

é que a NGC 5315 é uma [WC4] ou uma [WO4]9. Com relação a Hb 4 e a Hen 2-429, a

classificação como [WO4] é provável, uma vez que apresentam o O VI λ5290 fraco (e então

provavelmente O VI λ3818) e possuem a FWHM do C IV dentro dos valores exigidos para

esta classe.

Na tabela 2.3 apresentamos os logaŕıtmos e as classificações deduzidas a partir da fig. 2.12

com o uso da tabela 2.2. Resultados duvidosos são mostrados com pontos de interrogação.

Este trabalho, apesar de simples, foi importante para poder testar diretamente o sistema de

Crowther et al. em uma amostra homogênea de dados, ainda que alguns de seus objetos

sejam os mesmos do que os nossos. Verificamos que apesar de quantitativo, na prática ele

nem sempre pode fornecer uma classificação clara para certos objetos. Este trabalho nos

permitiu também conhecer melhor as diferentes caracteŕısticas espectrais de cada classe, o

que acaba por dar pistas da situação f́ısica encontrada na atmosfera, sendo portanto bastante

9veremos no caṕıtulo 6 que a classe [WC4] é a mais provável.
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Estrela C IV/C III C IV/C II Classificação Classificação

Log Wλ Log Wλ 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] [WC8]

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 ... ... [WC4] [WC4]?, [WO4]?

He 2-429 ... ... [WC4-5] [WO4]?

Hb4 ... ... [WC3-4] [WO4]?

Tabela 2.3: Logaŕıtmos das larguras equivalentes e classificações encontradas para as estrelas

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

útil para análises mais quantitativas a serem apresentadas adiante.

2.3.3 Análise das estrelas [WELS]

As observações 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 λλ5801, 12, C III λ5696 fraco ou inexistente e um conjunto de linhas

em λ4650, que são identificadas como sendo N III λ4634, 41, C III λ4650 e C IV λ4658.

Algumas absorções como por exemplo He II λ4541, He II λ5412 e O III-V λ5590 também

podem ser vistas.

Se tentarmos classificar uma estrela desse tipo como uma [WC] podeŕıamos pensar no tipo

[WCE], uma vez que o C III λ5696 está fraco ou ausente e temos C IV λ5801, 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 conclúıdo.

Acontece que o C III λ5696 nas estrelas [WCL] apresenta os maiores valores com relação

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

Estrela Denominação PNG Data Tempo de

exposição (min.)

CN 2-1 356.2-04.4 Junho de 2000 30

H 1-41 356.7-04.8 Agosto de 2000 25

Hen 2-12 253.9+05.7 Março de 2000 30

Hen 2-86 300.7-02.0 Junho de 2000 45

Hen 2-108 316.1+08.4 Março de 2000 30

Hen 2-400 007.0-06.8 Agosto de 2000 25

IC 4997 058.3-10.9 Agosto de 2000 3

M 1-73 051.9-03.8 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

NGC 5873 331.3+16.8 Março de 2000 20

NGC 6629 009.4-05.0 Junho de 2000 15

NGC 6818 025.8-17.9 Outubro de 2000 4

NGC 6891 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 emissões simultâneas do C IV em λ4658 e λ5801, 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 distinção nunca foi feito anteriormente, e pode vir a ser útil em um contexto evolutivo. No

caso da Hen 2-108, o C IV λλ5801, 12 parece estar em P-Cygni e a medida da componente

em emissão é bastante incerta e fraca.

Com o intuito de comparar as estrelas [WELS] com as estrelas [WR] analisadas na seção

anterior, procuramos pelas seguintes transições : C II λ4267, C II λ5663, C II λ5892, C

III λ4650, C III λ5696, C IV λ4658, C IV-He II λ4686, C IV λλ5801, 5812, C IV-O V
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Figura 2.16: Figura extráıda de Marcolino & Araújo (2003). Espectro das [WELS] de nossa amostra que

apresentam emissões do C IV em λ4658 e C IV λλ5801, 12. As linhas marcadas na região λ4650 indicam o

N III λ4634, N III λ4641, C III λ4650 e C IV λ4658. Em λ5800 as linhas são : C IV λλ5801, 12. O espectro

está normalizado pelo cont́ınuo.
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Figura 2.17: Figura extráıda de Marcolino & Araújo (2003). Espectro das [WELS] de nossa amostra com

C IV em λ4658 e C IV λλ5801, 12 fracos ou ausentes. As linhas marcadas na região λ4650 indicam o N III

λ4634, N III λ4641, C III λ4650 e C IV λ4658. Em λ5800 as linhas são : C IV λλ5801, 12. O espectro está

normalizado pelo cont́ınuo.
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λ5470, O III-O V λ5592, O VI λ5290-92 e O VII λ5670. As larguras equivalentes medidas

se encontram na tabela 2.5. Todas as estrelas apresentam a linha C II λ4267. No entanto,

conclúımos que ela tem origem nebular pois o C III λ5696 é muito fraco ou inexistente e o

C IV está presente na maioria dos casos (veja a linha C IV λ4658). A linha O III-V λ5592

está presente em apenas dois objetos de nossa amostra (Hen 2-12 e NGC 6818). O mesmo

acontece com o C III λ5696, encontrado somente nas estrelas Hen 2-108 e M 1-73. A linha

C IV-He II λ4686 apresenta larguras equivalentes de ∼ 1Å até ∼ 500Å. Decidimos não

usá-la em qualquer comparação por alguns casos sofrerem provavelmente uma contaminação

nebular. Não encontramos emissões das linhas C II λ5663, C II λ5892, C IV-O V λ5470, O

VI λ5290-92 e O VII λ5670, como era esperado.

Dois objetos de nossa amostra são bastante diferentes dos demais. As medidas das

larguras equivalentes do C IV λ4658 e C IV λ5801, 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

não apresentarem C III λ5696 nos leva a concluir que são estrelas [WC4] ou [WO], já que

nos tipos [WC5-7] esta linha está presente. Devemos observar o O VI λ3818 para termos

uma maior precisão. Na fig. 2.18 mostramos a região 5200− 6000Å para essas duas estrelas

e a Hen 2-429, que é uma [WR]. Seus espectros são de fato semelhantes entre si e diferentes

das [WELS] mostradas nas figs. 2.16 e 2.17. Nossa conclusão contradiz suas classificações

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

Comparação entre as classes [WR] e [WELS]

Uma vez obtidas as larguras equivalentes de diversas transições importantes na classificação

das estrelas centrais deficientes em H de nossa amostra, é interessante fazer um comparação

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 III λ5696, C IV λλ5801, 12 e C IV λ4658. O resultado pode ser visto na fig.

2.19. As estrelas Hen 2-86 e M 2-31 estão inclúıdas como [WCE]10. Podemos concluir a

partir da fig. 2.19 que as estrelas [WCE] apresentam a maior temperatura entre as classes.

A linha C III λ5696 se encontra ou ausente ou muito fraca e o C IV λ5805 é geralmente

mais intenso do que nos outros tipos. A linha C IV λ4658 segue a mesma tendência, mas

10nesta seção a referência a classe [WCE] diz respeito também as estrelas [WO].
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Figura 2.18: Semelhança espectral das estrelas M 2-31 e Hen 2-86 com a estrela [WR] Hen 2-429, mostrando

que elas não pertencem a classe [WELS].
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devemos salientar que é bastante dif́ıcil med́ı-la porque frequentemente, no caso das [WCE],

se encontra superposta a outras transições. Lembramos que a classe [WCE] também é a

única que apresenta O VI λ5290.

Com relação as [WELS], podemos dizer que sua definição espectroscópica conforme dada

por Tylenda et al. (1993) permanece válida, já que observamos o C IV geralmente mais

fraco que as outras classes (exceto para algumas [WCL]) e o C III λ5696 se encontra fraco

ou ausente, enquanto que as [WCL] apresentam os maiores valores encontrados para a sua

largura equivalente.
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Figura 2.19: Comparação das larguras equivalentes das três classes presentes em nossa amostra : [WCL],

[WCE] e [WELS]. Os números entre parênteses indicam a quantidade de objetos considerada em cada classe.

A linha C IV λ5805 é a soma das linhas C IV λλ5801, 12.
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Tabela 2.5: Larguras equivalentes das linhas das [WELS].

Star C II λ4267 C III λ4650 C III λ5696 C IV λ4658 C IV-He II λ4686 C IV λ5801 C IV λ5812 C IV λ5805

CN 2-1 4.9 ± 0.6 11 ± 2 ... 2.1 ± 0.1 61 ± 4 ... ... ...

H 1-41 1.1 ± 0.1 4.1 ± 0.1 ... ... 120 ± 10 ... ... ...

HEN 2-12 0.40 ± 0.02 1.1 ± 0.1 ... 1.2 ± 0.1 2.1 ± 0.1 3.0 ± 0.1 2.2 ± 0.1 5.2 ± 0.2

HEN 2-86 6 ± 2 7.5 ± 0.6 ... 8.3 ± 0.8 20 ± 2 “Blend” “Blend” 41 ± 2

HEN 2-108 ... 3.6 ± 0.2 1.4 ± 0.1 0.5 ± 0.1 1.9 ± 0.1 P-Cygni P-Cygni ...

HEN 2-400 2.3 ± 0.3 3.8 ± 0.2 ... 2.8 ± 0.4 7.3 ± 0.8 5.4 ± 0.3 4.0 ± 0.7 9.4 ± 0.8

IC 4997 ... 4.2 ± 0.3 ... 2.7 ± 0.3 0.6 ± 0.1 1.3 ± 0.2 1.3 ± 0.3 2.6 ± 0.4

M 1-73 0.8 ± 0.1 3.3 ± 0.1 0.3 ± 0.1 1.5 ± 0.1 2.7 ± 0.1 0.8 ± 0.1 0.6 ± 0.1 1.4 ± 0.2

M 2-31 6 ± 2 8 ± 1 ... 18 ± 3 13 ± 3 “Blend” “Blend” 140 ± 11

NA 2 5 ± 1 5 ± 1 ... ... 232 ± 61 ... ... ...

NGC 5873 1.6 ± 0.1 5.0 ± 0.3 ... 2.2 ± 0.2 376 ± 18 2.7 ± 0.2 1.7 ± 0.1 4.4 ± 0.2

NGC 6629 ... 1.8 ± 0.1 ... 0.7 ± 0.1 1.6 ± 0.1 1.7 ± 0.1 1.4 ± 0.1 3.1 ± 0.2

NGC 6818 2.8 ± 0.5 4.8 ± 0.7 ... 4.0 ± 0.6 548 ± 27 ... ... ...

NGC 6891 0.5 ± 0.1 0.9 ± 0.1 ... 0.9 ± 0.1 1.1 ± 0.1 2.9 ± 0.3 2.0 ± 0.2 4.9 ± 0.4

Todas unidades estão em angstroms. A linha C IV λ5805 é soma de C IV λλ5801, 12.
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2.3.4 Conclusões

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 caracteŕısticas espectrais e da obtenção

de larguras equivalentes de diversas transições, 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 divid́ı-las em dois grupos

principais segundo as linhas do C IV, o que pode vir a ser útil 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 III λ5696, C IV λ4658 e C IV λ5805, fizemos uma comparação 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 estão coerentes com o cenário 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 λ5696 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 máximo que podemos dizer em termos evolutivos.

Apesar desse estudo permitir compreender as diferenças espectrais básicas entre as classes

[WCL], [WCE], [WO] e [WELS], fica claro que não é posśıvel atacar algumas das questões

mais importantes na literatura. A identificação e medição de algumas linhas espectrais

pode dizer quais elementos estão presentes e o estado de ionização de uma atmosfera com

relação a outra, mas não pode determinar diretamente a temperatura, a abundância qúımica

e outros parâmetros f́ısicos que, se obtidos, podem fornecer respostas diretas que influenciam

a sequência evolutiva encontrada na literatura.

Uma maneira bastante eficiente de se obter os parâmetros f́ısicos e as abundâncias

qúımicas das estrelas é através de modelos para as suas atmosferas. Tal tarefa é bastante

complicada porque para tanto, devemos descrever como a radiação interage com a matéria,

que por sua vez, é composta por diversos elementos qúımicos ionizados e/ou neutros, elétrons

livres e às vezes moléculas. Desta forma, entram em questão vários processos f́ısicos como

: fotoionização, recombinação simples, recombinação dieletrônica, colisões, trocas de carga

, além de diversos outros processos conhecidos da f́ısica atômica e molecular. Apesar de

tudo, atmosferas parecidas com a do Sol são relativamente bem compreendidas através de



59

modelos estáticos (atmosfera em equiĺıbrio hidrostático), utilizando-se uma geometria plano-

paralela e equiĺıbrio termodinâmico local (ETL)11. Para objetos mais quentes, como estrelas

O e B na sequência principal, utiliza-se ainda o caso estático, a geometria plano-paralela (ou

esférica, dependendo do objeto), mas a hipótese de ETL se torna inválida. O estado do gás

deve ser necessáriamente determinado a partir das equações de equiĺıbrio estat́ıstico (caso

não-ETL), complicando o problema. No caso das estrelas centrais de nebulosas planetárias

deficientes em H encontramos uma dificuldade ainda maior. A maioria de suas atmosferas

(principalmente as [WR]) são quentes e se encontram em expansão ! Tais cenários necessitam

portanto de modelos em geometria esférica, que levem em conta a situação não-ETL e que

tratem campos de velocidades (caso não estático). Modelos deste tipo serão utilizados na

segunda parte do nosso trabalho. Por estas razões, apresentaremos no caṕıtulo que se segue

as bases teóricas do transporte radiativo em atmosferas em expansão. Depois, descreveremos

o código utilizado nesta tese e apresentaremos nossos resultados e suas consequências.

11De fato, atualmente o espectro solar é reproduzido teóricamente com grande precisão (Kurucz 1991).
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Caṕıtulo 3

Transporte Radiativo em Atmosferas

em Expansão

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

Mysterious Ways.

A situação f́ısica encontrada em estrelas centrais de nebulosas planetárias é bastante

complexa. Com temperaturas efetivas desde ∼ 20000K até ∼ 200000K 1, elas apresentam

um campo de radiação intenso onde a maior parte do fluxo é emitida na parte ultravioleta

do espectro. Por esta razão, o estado do gás é determinado principalmente por processos

radiativos (como por exemplo, transições ligado-ligado e ligado-livre) ao invés de colisionais,

o que implica que uma descrição baseada na hipótese de equiĺıbrio termodinâmico local

(ETL) não é adequada, devendo-se usar portanto as equações de equiĺıbrio estat́ıstico. Além

disso, como pode ser verificado através de perfis P-Cygnis nos espectros observados, esses

objetos apresentam suas camadas mais externas em expansão (devido à pressão de radiação),

perdendo massa para o meio interestelar. É neste vento radiativo que a maior parte dos fótons

observados se forma.

Para se ter uma descrição teórica rigorosa visando comparar os resultados diretamente

com as observações, devemos resolver simultâneamente :

1Lembramos, para efeito de comparação, que o nosso Sol tem uma temperatura de apenas ∼ 5800K.
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• a equação de transporte radiativo;

• as equações de equiĺıbrio estat́ıstico;

• as equações da hidrodinâmica.

A primeira nos descreve a variação do campo de radiação ao interagir com o gás. As

equações de equiĺıbrio estat́ıstico determinam o estado do gás, isto é, as populações dos ńıveis

de energia ligados e livres dos átomos e ı́ons que o constituem. As equações da hidrodinâmica

nos dão a resposta desse gás à pressão da radiação (e às outras forças presentes). Elas têm que

ser resolvidas simultâneamente porque o estado do gás e sua dinâmica dependem do campo

de radiação e vice-versa. Dito de um ponto de vista matemático, na equação de transporte

aparecem termos envolvendo o campo de velocidades do gás e as populações dos ńıveis e nas

equações de equiĺıbrio estat́ıstico aparecem termos radiativos. O mesmo acontece com as

equações da hidrodinâmica. Vale ressaltar que geralmente assume-se que a atmosfera está

em equiĺıbrio radiativo, o que significa dizer que não há fontes nem sorvedouros de energia

ao longo da mesma e que os fótons são responsáveis por todo o transporte de energia.

Dada a complexidade envolvida, soluções anaĺıticas são literalmente imposśıveis e o custo

computacional é muito alto. Por exemplo, Gräfener & Hamann (2005) mostram que para

resolver o problema de maneira consistente, um modelo leva aproximadamente um mês para

ser conclúıdo em um computador pessoal t́ıpico. Isto torna a análise de um simples objeto

proibitiva.

Uma maneira de simplificar a situação é desacoplando a parte hidrodinâmica do problema.

Para tanto, geralmente usa-se, considerando simetria esférica, uma lei β de velocidades para

o fluido do tipo v(r) = v∞(1 − R∗/r)β, onde v∞ é a velocidade terminal, R∗ o raio da

estrela e β é um parâmetro livre. Tal lei é derivada de algumas soluções hidrodinâmicas,

até mesmo anaĺıticas (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 pressão de radiação (estrelas Wolf-Rayets, OB, etc.),

salvo pequenas modificações (Hillier & Miller 1999). O código usado na presente tese faz uso

de uma lei similar e será explicado posteriormente. No caso de supernovas o desacoplamento

também é posśıvel, visto que após a explosão o gás segue em boa aproximação a lei de
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Hubble, onde v(r) ∝ r. Com a dinâmica especificada, resta resolver o transporte radiativo

juntamente com as equações de equiĺıbrio estat́ıstico.

É importante ressaltar que atualmente ainda é muito dif́ıcil um estudo fora da simetria

esférica. Uma razão observacional é que não temos dados suficientes para determinarmos a

forma do envoltório em expansão para a maioria das estrelas, o que implica em uma des-

crição com mais parâmetros livres ao problema, como por exemplo, na lei de velocidades.

Além disso, encontramos um problema técnico onde o custo computacional que já é bastante

alto, aumenta consideravelmente porque saimos do caso unidimensional. Apesar dessas di-

ficuldades, alguns trabalhos têm sido feitos nessa direção (Busche & Hillier 2005; Zsargo

et al. 2005) visando outras simetrias bem determinadas, como no caso da presença de dis-

cos. Iremos considerar a simetria esférica impĺıcitamente daqui em diante, salientando que

não encontramos evidências observacionais de um desvio significativo no caso espećıfico das

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

Nas próximas seções discutiremos as bases teóricas da segunda parte de nosso trabalho.

Primeiro, por sua importância histórica e pela capacidade de fornecer explicações simples

(aproximadas) em situações mais dif́ıceis, iremos descrever a aproximação de Sobolev. Depois,

uma descrição mais geral é apresentada, onde a equação de transporte radiativo é escrita no

referencial co-móvel com o fluido em expansão. As equações necessárias que precisamos para

prosseguir serão deduzidas.

3.1 Aproximação de Sobolev

Sobolev (1960) simplificou enormemente o problema do transporte radiativo verificando que

muita das vezes é viável f́ısicamente considerar que a absorção de fótons de uma determinada

frequência em uma atmosfera em expansão se dá somente em um ponto. Este fato reduz

o problema ao cálculo de probabilidades de escape e penetração de fótons em um ponto

arbitrário na atmosfera como veremos a seguir.

Seja um fóton de frequência νp, saindo da fotosfera da estrela conforme a fig. 3.1. Consi-

dere que a expansão do envoltório se dá por uma lei de velocidades monotônica (tipo β, por

exemplo) e que somente átomos de dois ńıveis com frequência de transição νo estão presentes.
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Figura 3.1: Fóton de frequência νp saindo da fotosfera da estrela na direção do observador, fazendo um

ângulo θ com a direção radial no ponto indicado por d.

Este fóton será absorvido em um ponto d segundo o observador 2 ou não se, no referencial

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

ν = νo. Ou seja, se :

νp

(

1 − v(r)
cosθ

c

)

= νo,

sendo c a velocidade da luz. Como sabemos que a frequência de transição não é única a ser

absorvida porque existe, por exemplo, a largura intŕınseca da linha e movimentos térmicos,

a condição para absorção deve ser escrita como :

νo − ∆νG ≤ νp

(

1 − v(r)
cosθ

c

)

≤ νo + ∆νG,

onde em ∆νG se encontram os efeitos de alargamento. A região do vento onde há a

absorção é chamada região de interação . É interessante notar que fótons com frequência

menor que νo − ∆νG e maior que (νo + ∆νG)(1 + v∞/c) nunca serão absorvidos, porque são

vermelhos e azuis demais, respectivamente. Vê-se desta forma, que o campo de velocidades

introduz um mecanismo de escape natural para os fótons.

2o observador se encontra em z = +∞
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Geralmente a função perfil da linha φ(∆ν) = φ(ν − νo) em ventos radiativos pode ser

escrita em boa aproximação como :

φ(∆ν) =
1√
π∆ν

e−(∆ν/∆νG)2.

A opacidade de um átomo de dois ńıveis3 pode ser escrita como :

κνρ =
πe2

mec
flnl

(

1 − nugl

nlgu

)

φ(∆ν) (3.1)

= klρφ(∆ν), (3.2)

onde e e me são a carga e a massa do elétron, fl a força de oscilador, nl e nu as populações

dos ńıveis inferior e superior, respectivamente, e gl e gu as degenerescências.

A profundidade ótica na frequência νp em um ponto arbitrário z1 será portanto :

τνp
(z1) =

∫ ∞

z1

κν(z)ρ(z)dz (3.3)

=
πe2

mec
fl

∫ ∞

z1

nl

(

1 − nugl

nlgu

)

φ(∆ν)dz. (3.4)

Note que φ(∆ν) não sai da integral porque ∆ν = νp

(

1 − v(r) cosθ
c

)

− νo, ou seja, depende

diretamente de z. A aproximação de Sobolev, no seu sentido original, consiste em considerar

que a função perfil pode ser aproximada por uma função delta 4. Tal artif́ıcio matemático

pode ser justificado f́ısicamente se tivermos valores do gradiente de velocidades altos o bas-

tante para que em um ponto vizinho onde ocorre a absorção em νo, o fóton seja desviado o

suficiente para que não seja mais absorvido. Tem-se nesse caso um ponto ao invés de uma

região de interação.

A última equação pode ser escrita na seguinte forma alternativa :

τνp
(z1) =

πe2

mec
fl

∫ ∆ν(∞)

∆ν(z1)

nl

(

1 − nugl

nlgu

)

φ(∆ν)
dz

d(∆ν)
d(∆ν). (3.5)

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

relações.
4aqui precisaremos somente da propriedade

∫ ∞

−∞
f(x)δ(x − xo)dx = f(xo)
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Figura 3.2: Fóton de frequência νp saindo da fotosfera da estrela indo até o ponto indicado por ~r.

Usando agora a aproximação de Sobolev, φ(∆ν) = δ(∆ν − 0), teremos :

τνp
(z1) =

[

πe2

mec
flnl

(

1 − nugl

nlgu

)

dz

d(∆ν)

]
∣

∣

∣

∣

rs

, (3.6)

onde rs é o ponto da interação ou raio de Sobolev e

dz

d(∆ν)

∣

∣

∣

rs

=
c/νp

[

(1 − µ2)v(r)
r

+ µ2 dv(r)
dr

]

∣

∣

∣

∣

rs

, (3.7)

onde µ = cosθ = z/r. Portanto, a profundidade ótica de Sobolev desde o infinito até o

ponto arbitrário z1 é :

τνo
(z1) =

πe2

mec
fl(c/νo)nl(rs)

(

1 − nugl

nlgu

)
∣

∣

∣

∣

rs

(

r/v(r)

1 + σµ2

)
∣

∣

∣

∣

rs

, (3.8)

onde σ = dln(v(r))
dln(r)

− 1. Pode-se substituir νp por νo em boa aproximação se v∞/c << 1.

Essa profundidade ótica foi calculada de z1 até ∞. Iremos considerar agora da fotosfera

até a um ponto indicado por ~r (fig. 3.2). A profundidade ótica será :

τνp
(µ) =

∫ r

⋆

κlρφ(∆ν)dx (3.9)
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=

∫ ∆ν(r)

∆ν(⋆)

κlρφ(∆ν)
dx

d(∆ν)
d(∆ν) (3.10)

Usando Sobolev, a região de interação se torna um ponto. Todavia, podemos relaxar um

pouco esta aproximação (ainda assim chamada de Sobolev) considerando que ela é pequena

o suficiente para considerarmos κlρ
dx

d(∆ν)
como constante, o que implica na expressão :

τS
νp

(µ) = κlρ
dx

d(∆ν)

∫ ∆ν(r)

∆ν(⋆)

φ(∆ν)d(∆ν) (3.11)

= τνo
Φ(∆νµ), (3.12)

onde τνo
é a profundidade ótica de Sobolev calculada anteriormente na equação (3.8). Φ,

que é identificada diretamente como a integral de φ, se aproxima do valor unitário a medida

que a função perfil se aproxima de uma função delta. Naturalmente a profundidade ótica é

nula se não chegarmos até à região de interação ou tem o valor dado pela expressão acima.

Se a estrela irradia uniformemente, a intensidade espećıfica no mesmo ponto discutido

anteriormente é :

Iνp
(µ) = I⋆

νo
e−τνoΦ(∆νµ). (3.13)

A intensidade média é, portanto :

Jνp
(r) =

1

2
I⋆
νo

∫ 1

µ⋆

e−τνoΦ(∆νµ)dµ, (3.14)

onde µ⋆ é o cosseno do ângulo subentendido pela estrela. A intensidade média integrada

sobre o perfil da linha é :

J̄(r) =
1

2
I⋆
νo

∫ 1

µ⋆

∫ ∆νµ=∞

∆νµ=−∞

φ(∆νµ)e−τνoΦ(∆νµ)d(∆νµ)dµ. (3.15)

Por definição temos que dΦ(∆νµ) = φ(∆νµ)d(∆νµ), o que implica na seguinte forma

equivalente :

J̄(r) =
1

2
I⋆
νo

∫ 1

µ⋆

∫ 1

0

e−τνoΦ(∆νµ)dΦ(∆νµ)dµ (3.16)

=
1

2
I⋆
νo

∫ 1

µ⋆

1 − e−τνo

τνo

dµ. (3.17)
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Indo um pouco mais além, podemos definir uma probabilidade de penetração até o ponto

~r como :

βp(r) :=
1

2

∫ 1

µ⋆

1 − e−τνo

τνo

dµ, (3.18)

de modo que a intensidade média integrada fique simplesmente :

J̄(r) = βp(r)I⋆
νo

. (3.19)

Um fóton neste mesmo ponto ~r terá da mesma forma, uma probabilidade de escape que

será identica à de penetração exceto pelo limite de integração, uma vez que ele pode escapar

em todas as direções :

βe(r) :=
1

2

∫ 1

−1

1 − e−τνo

τνo

dµ, (3.20)

A idéia essencial do transporte radiativo usando Sobolev é escrever J̄ na seguinte forma

intuitiva :

J̄(r) = (1 − βe)S + βpI
⋆
νo

, (3.21)

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

S = α + βJ̄, (3.22)

onde α e β dependem do problema particular em questão. Para átomos de dois ńıveis

sem o cont́ınuo, por exemplo, essas variáveis se relacionam diretamente com as taxas de

transição do ńıvel superior para o inferior e com a função de Planck.

Substituindo J̄ da equação 3.21 nesta última expressão, teremos uma equação simples

para a função fonte S. Com esta resolvida, podemos calcular o campo de radiação através da

solução formal da equação de transporte radiativo (equações 2.50 e 2.51 em Mihalas 1978).

Vale ressaltar todavia, que em se tratando de uma situação fora do ETL, as equações de

equiĺıbrio estat́ıstico também devem ser consideradas para a determinação do estado do gás,

o que na teoria exposta acima entra na equação 3.22 através dos coeficientes α e β.

Apesar de simples e rápida em termos computacionais, a aproximação de Sobolev deixa

de ser válida em várias situações (veja por exemplo Hamann 1981; Lamers et al. 1987) e
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restringe os campos de velocidades tratáveis. A forma da lei β de velocidades, por exemplo,

que é a utilizada na presente tese, apresenta regiões onde a velocidade converge lentamente

para v∞, implicando em um gradiente bem menor se comparado às regiões mais próximas

à estrela. Nesse caso por exemplo, linhas formadas em regiões mais externas podem ser

tratadas incorretamente.

Devemos deixar claro que descrevemos esta seção de maneira detalhada por razões didáticas

e de completeza. A aproximação de Sobolev não é utilizada nesta tese para a obtenção dos

parâmetros f́ısicos e das abundâncias qúımicas das ECNP deficientes em H.

3.2 Descrição no referencial co-móvel

Uma maneira de contornar as limitações impostas na descrição anterior é descrever o pro-

blema no referencial co-móvel com o fluido em expansão. À primeira vista, o fato deste

referencial ser não-inercial parece complicar ainda mais a situação . Todavia, como veremos,

não existe quase nenhuma restrição quanto aos campos de velocidades tratáveis, a emissivi-

dade e a opacidade se tornam isotrópicas e outras falhas inerentes à aproximação de Sobolev

são naturalmente evitadas.

A forma mais geral posśıvel da equação de transporte radiativo é :

(

∂

∂t
+ (n̂.∇)

)

Iν = ην − χνIν , (3.23)

onde n̂ é o vetor unitário indicando a direção do feixe de radiação, ην e χν a emissividade

e a opacidade do meio, respectivamente.

Se quisermos agora descrevê-la no referencial do fluido, por se tratar de uma trans-

formação não linear, devemos usar o conceito de derivadas covariantes 5. Não podemos

pensar na transformação de Lorentz pois a mesma somente é válida entre dois referenciais

inerciais e, no caso em questão, em cada ponto r do fluido temos uma velocidade diferente

v(r).

Ao invés de deduzi-la aqui, apresentaremos apenas a expressão final no caso estacionário,

adotando geometria e simetria esférica e ignorando os termos de aberração e advecção 6.

5as mesmas utilizadas frequentemente em relatividade geral.
6importantes quando não temos v(r)/c << 1, como no caso de supernovas.
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Detalhes podem ser encontrados em Castor (1972) :

[

µ
∂

∂r
+

1 − µ2

r

∂

∂µ
− νv(r)

cr

(

1 − µ2 + µ2dln v(r)

dln r

)

∂

∂ν

]

Iν(r, µ) = ην − χνIν(r, µ) (3.24)

Na notação Iν(r, µ), r é a coordenada esférica e µ é o cosseno do ângulo entre o feixe de

radiação e o vetor unitário r̂. Se tomarmos o campo de velocidades v(r) → 0, teremos a

equação de transporte no caso estático (bem conhecido) com a geometria esférica.

Mihalas et al. (1975) foram os primeiros a apresentarem uma solução satisfatória para

a equação 3.24 através de diferenças finitas e um esquema de eliminação frequência-a-

frequência. Como parte do código utilizado na segunda parte do nosso trabalho (CMFGEN)

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

3.2.1 Solução no sistema de coordenadas (p,z)

Ao invés de resolvermos a equação de transporte utilizando diretamente as coordenadas (µ,

r), existem vantagens de se descrever o problema nas coordenadas (p, z) ao longo de um

raio caracteŕıstico7 na direção do observador (veja a fig. 3.3). As coordenadas (p,z) estão

relacionadas com (µ, r) por :

z = µr

p = r
√

1 − µ2,

onde p geralmente é chamada de parâmetro de impacto. As derivadas na equação de

transporte deverão ser escritas então como :

∂

∂µ
=

√

p2 + z2

(

∂

∂z
− z

p

∂

∂p

)

e

∂

∂r
=

1
√

p2 + z2

(

z
∂

∂z
+ p

∂

∂p

)

.

7usa-se esta denominação quando a equação de transporte é escrita ao longo do feixe de radiação.
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Figura 3.3: Coordenadas (p, z) × (r, µ).

A equação 3.24 fica então na seguinte forma :

∂Iν(p, z)

∂z
− γ(p, z)

∂Iν(p, z)

∂ν
= ην − χνIν(p, z),

onde γ(p, z) é o termo que multiplica a derivada em frequência na equação 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 radiação. Se denominarmos I+ para feixes em direção ao observador e I− para

feixes em direção contrária, teremos duas equações :

±∂I±
ν (p, z)

∂z
− γ(p, z)

∂I±
ν (p, z)

∂ν
= ην − χνI

±
ν (p, z). (3.25)

Definindo dτν := −χνdz, podemos escrever :

±∂I±
ν (τν , p)

∂τν
+ Γ(p, z)

∂I±
ν (τν , p)

∂ν
= I±

ν (τν , p) − Sν , (3.26)

onde naturalmente aparece a função fonte Sν e Γ(p, z) = γ(p, z)/χν . Definindo agora as

variáveis :

uν(τν , p) :=
1

2
(I+ + I−) (3.27)
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vν(τν , p) :=
1

2
(I+ − I−), (3.28)

e usando as equações 3.26, podemos chegar em :

∂uν

∂τν

+ Γ
∂vν

∂ν
= vν (3.29)

∂vν

∂τν
+ Γ

∂uν

∂ν
= uν − Sν . (3.30)

Se soubermos uν e vν , teremos o campo de radiação pelas equações 3.27 e 3.28, ou seja,

o problema estará resolvido.

O método de solução de Mihalas et al. (1975) consiste em considerar uma atmosfera

com um certo raio interno Rint (p.e. o raio da estrela R∗) e externo Rext (dezenas ou

centenas de raios estelares) e discretizar todas as variáveis do problema. Por exemplo, os

raios considerados podem ser {r1, r2, ..., rND}, com r1 = Rext e rND = Rint. Análogamente,

teŕıamos {p1, p2, ..., pNP} para os parâmetros de impacto, {ν1, ν2, ..., νNF} para as frequências,

{z1, z2, ..., zND} para o eixo horizontal e o mesmo para a profundidade ótica e outras funções

como uν e vν . Um exemplo de uma atmosfera discretizada se encontra na fig. 3.4.

Daqui em diante, usaremos a seguinte notação para as variáveis discretas :

uν(τν , p) → u(τ, p, ν) → uτd,pi,νn
→ udin,

onde o ı́ndice d diz respeito a coordenada zd (que corresponde a profundidade ótica τd),

o ı́ndice i representa qual o parâmetro de impacto considerado e n a frequência utilizada.

Desta forma, temos por exemplo, a seguinte representação da derivada em um ponto d da

atmosfera :

∂uν

∂τν
=

ud+1,in − udin

∆τd+1/2,in

.

Por motivos de estabilidade númerica do método a ser empregado, define-se vν(τν , p) em

pontos intermediários onde uν(τν , p) é definido. Ou seja, temos vd+1/2,in conforme ilustrado

na fig. 3.5. Pela mesma razão, na derivada acima temos ∆τd+1/2,in, que é definida como

χd+1/2,in|zd+1 − zd|, onde χd+1/2,in = 1/2(χd+1 + χd), ou seja, é uma opacidade média entre

os pontos d e d + 1. A derivada em vν(τν , p) fica então na forma :

∂vν

∂τν
=

vd+1/2,in − vd−1/2,in

∆τdin
.
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Figura 3.4: Exemplo da discretização de uma atmosfera para o uso do método de diferenças finitas. As

variáveis e funções são consideradas usando estes pontos. Note que o espaçamento escolhido não é uniforme

em (p,z). Uma boa opção é escolher o espaçamento uniforme em Log τ(r), assumindo por exemplo, uma

opacidade χ ∝ r−2, o que geralmente garante maior estabilidade e convergência númerica. Nesta figura, o

raio interno é dado pelo ponto z = 10 (ou r = 10).

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

ximação, as equações 3.29 e 3.30 tomam a seguinte forma :

ud+1,in − udin

∆τd+1/2,in
+ δd+1/2,i,n−1/2(vd+1/2,i,n−1 − vd+1/2,in) = vd+1/2,in, (3.31)

vd+1/2,in − vd−1/2,in

∆τdin
+ δdi,n−1/2(udi,n−1 − udin) = udin − Sdin, (3.32)
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Figura 3.5: Definição da grade para u e v ao longo de um raio espećıfico de parâmetro de impacto p.

A função u é definida nos pontos ao longo de zd, com d inteiro. Já a função v é definida nos pontos

intermediários.

onde δ é Γ dividida pela diferença em frequência (νn−1 − νn). A equação 3.31 pode ser

resolvida analiticamente para vd+1/2,in, resultando em :

vd+1/2,in = {(ud+1,in − udin)/∆τd+1/2,in + δd+1/2,i,n−1/2vd+1/2,i,n−1}/(1 + δd+1/2,i,n−1/2). (3.33)

Esta equação pode ser utilizada para eliminar vd+1/2,in na equação 3.32, resultando :

{(ud+1,in − udin)/(∆τd+1/2,in(1 + δd+1/2,i,n−1/2))

− (udin − ud−1,in)/(∆τd−1/2,in(1 + δd−1/2,i,n−1/2))}/∆τdin

= (1 + δdi,n−1/2)udin − Sdin − δdi,n−1/2udi,n−1+

{δd−1/2,i,n−1/2(1 + δd−1/2,i,n−1/2)−1vd−1/2,i,n−1−
δd+1/2,i,n−1/2(1 + δd+1/2,i,n−1/2)−1vd+1/2,i,n−1}/∆τdin.

(3.34)

Antes de prosseguir, faz-se necessário a especificação das condições de contorno do pro-

blema, que também devem ser devidamente discretizadas.

Condições de contorno

Para resolvermos o problema precisamos especificar condições de contorno em espaço e

frequência porque estamos lidando com uma equação diferencial parcial. Três condições

são suficientes. Ao longo de um raio de parâmetro de impacto arbitrário p, por exemplo,

podemos considerar que na parte mais externa da atmosfera I− = 0, ou seja, que não existe

radiação vindo do espaço para o interior. Isto implica em uν = vν = I+/2 neste ponto,

correspondendo à seguinte equação :
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(

∂uν

∂τν

)

zmax

+

(

Γ
∂uν

∂ν

)

zmax

= (uν)zmax
,

onde zmax =
√

R2
ext − p2. Por outro lado, no interior da atmosfera, em z = 0 e para

parâmetros de impacto p > Rint
8, devemos ter por simetria I+ = I−, o que implica em

vν = 0 e portanto :

(

∂uν

∂τν

)

z=0

= 0.

Para parâmetros de impacto que interceptam a estrela (p < Rint), podemos empregar por

exemplo a aproximação de difusão ou especificar arbitrariamente I+ (condição de Schuster).

Com relação a frequência, podemos considerar por exemplo que Iν é independente da

frequência para o cont́ınuo, para o extremo azul dos perfis das linhas ou simplesmente

para a maior frequência (νmax) adotada na discretização. Todas essas condições levam a

(∂Iν/∂ν)νp
= 0, para uma certa frequência νp particular.

Representação matricial

A equação 3.34 apresenta ud−1,in, udin e ud+1,in. Ou seja, para um mesmo parâmetro de

impacto (pi) e frequência (νn), três profundidades óticas (d − 1, d e d + 1) estão presentes

para u. Da mesma forma, temos duas profundidades óticas envolvidas em v : vd−1/2,i,n−1 e

vd+1/2,i,n−1. Se definirmos vetores ao longo de um raio espećıfico pi, com frequência νn, isto é,

ũin := (u1in, u2in, .., uND,in)† e ṽin := (v3/2,1in, .., vND−1/2,in)†, poderemos escrever a equação

3.34 (que na verdade são várias, uma para cada d, i e p diferentes ) e também as condições

de contorno em uma única equação matricial :

T̃inũin + Ũinũi,n−1 + Ṽinṽi,n−1 + W̃inJ̄ = X̃in, (3.35)

onde T̃in é uma matriz tridiagonal9, Ũin e W̃in são diagonais, Ṽin é bidiagonal e X̃in é

um vetor. O aparecimento de J̄ e X̃in nesta expressão se deve a uma forma genérica (válida

para diversos problemas) considerada para a função fonte (S = α + βJ̄) na equação 3.34.

8que não interceptam a estrela
9devido a presença de u em três profundidades óticas diferentes na equação 3.34.
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Vale ressaltar, que a notação J̄ é a usual, que significa
∫

Jν(τ)φ(ν)dν, onde φ(ν) é o perfil

da linha.

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

ṽin = G̃inũin + H̃inṽi,n−1, (3.36)

onde G̃in é bidiagonal e H̃in é diagonal.

Solução por eliminação frequência-a-frequência

Nesta altura, se utilizamos a condição de contorno em frequência (∂Iν/∂ν)νmax
= 0, onde

νmax é a frequência ν1 segundo a nossa notação, devemos ter as derivadas nulas nas equações

3.31 e 3.32 (o que equivale a dizer que δ = 0). Por consequência, as equações gerais 3.35

e 3.36 nesta frequência em particular (i = 1), devem ter Ũi,1 = 0, Ṽi,1 = 0 e H̃i,1 = 0,

assumindo as seguintes respectivas formas :

T̃i1ũi1 + W̃i1J̄ = X̃i1, (3.37)

ṽi1 = G̃i1ũi1. (3.38)

O que nos dá a solução para ũi1 :

ui1 = T̃−1
i1 {X̃i1 − W̃i1J̄}

= T̃−1
i1 X̃i1 − X̃i1W̃i1J̄

= Ãi1 − B̃i1J̄ ,

(3.39)

e para ṽi1 :

vi1 = G̃i1ũi1

= G̃i1Ãi1 − G̃i1B̃i1J̄

= C̃i1 − D̃i1J̄ ,

(3.40)

onde aproveitamos para definir Ãi1, B̃i1, C̃i1 e D̃i1. Utilizando novamente as equações

gerais 3.35 e 3.36 para a segunda frequência (n = 2), onde as derivadas em frequência são

mantidas, teremos :
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T̃i2ũi2 + Ũi2ũi1 + Ṽi2ṽi1 + W̃i2J̄ = X̃i2, (3.41)

ṽi2 = G̃i2ũi2 + H̃i2ṽi1, (3.42)

o que nos fornece as seguintes soluções para ũi2 e :

ũi2 = T̃−1
i2 {X̃i2 − W̃i2J̄ − Ũi2ũi1 − Ṽi2ṽi1, } (3.43)

e para ṽi2 :

ṽi2 = G̃i2ũi2 + H̃i2ṽi1. (3.44)

Vê-se que essas duas últimas expressões ficam em função de ũi1 e ṽi1. Fazendo o mesmo

para n = 3, 4, ..., NF é fácil estabelecer a seguinte forma :

ũin = Ãin − B̃inJ̄

ṽin = C̃in − D̃inJ̄, onde :

Ãin = T̃−1

in
(X̃in − ŨinÃi,n−1 − ṼinC̃i,n−1)

B̃in = T̃−1

in
(W̃in − ŨinB̃i,n−1 − ṼinD̃i,n−1)

C̃in = G̃inÃin + H̃inC̃i,n−1

D̃in = G̃inB̃in + H̃inD̃i,n−1.

(3.45)

Essas equações fornecem portanto a solução do problema se conhecemos J̄ . Tal é o

caso quando o código CMFGEN utiliza este método (veja o caṕıtulo 4). Do contrário, deve-

se seguir o procedimento mostrado em Mihalas (1978) para obtenção de J̄ e posteriormente

ũin e ṽin.

3.3 Conclusão

Até este ponto, vimos duas maneiras diferentes de se calcular o transporte radiativo em

uma atmosfera em expansão : utilizando a aproximação de Sobolev e com o cálculo no

referencial co-móvel com o fluido, sendo esta última mais geral e não sujeita as limitações

encontradas na primeira. Todavia, como mencionamos anteriormente, na maioria dos casos
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devemos levar em conta também as equações de equiĺıbrio estat́ıstico (e radiativo), pois o

campo de radiação depende do estado termodinâmico do gás e este, do campo de radiação

(situação não-ETL). Os cálculos mostrados portanto, valem se soubermos as populações dos

ńıveis dos ı́ons presentes na atmosfera. Do contrário, para o problema ser abordado de

maneira correta, devemos ter a solução simultânea da equação de transporte radiativo e das

equações de equiĺıbrio estat́ıstico (e radiativo). Descreveremos no caṕıtulo que se segue o

funcionamento do código utilizado na segunda parte de nosso trabalho, o CMFGEN, onde

então o método para se realizar tal tarefa será devidamente apresentado.



Caṕıtulo 4

O Código 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 caṕıtulo descreveremos o código desenvolvido por Hillier & Miller (1998), CMF-

GEN1, utilizado na segunda parte de nosso trabalho. Seu objetivo, como veremos, é re-

solver a equação do transporte radiativo em uma atmosfera em expansão simultânemente

com as equações de equiĺıbrio estat́ıstico e radiativo. Existem vários motivos pelos quais

escolhemos este código em particular. Em 1998, o CMFGEN era o único 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 não homogêneas (“clumping”),

apresentando espectros teóricos com qualidade suficiente para comparação direta com dados

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

1“Co-Moving Frame GENeral”

79
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utilizado com sucesso para gerar modelos de atmosferas de várias estrelas onde a situação

não-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 Variáveis Azuis Luminosas (LBV) como η 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 parâmetros f́ısicos e abundâncias qúımicas

desses diversos objetos, o CMFGEN também tem sido usado como padrão de comparação

por outros códigos em desenvolvimento (Puls et al. 2005; Zsargo et al. 2005). No que diz

respeito as estrelas centrais de nebulosas planetárias deficientes em H, existem poucos tra-

balhos com o uso do CMFGEN, os quais serão discutidos no caṕıtulo 5. Levando em conta

todos esses fatos, não temos dúvida em afirmar que o código escolhido é um dos melhores

(senão for o melhor) dispońıveis para os nossos propósitos.

Inicialmente, apresentaremos as hipóteses adotadas, assim como suas motivações e im-

plicações. Em seguida, resumiremos o método de solução da equação de transporte no

referencial co-móvel com o fluido em conjunto com as equações de equiĺıbrio estat́ıstico e

radiativo. Alguns dos processos f́ısicos importantes, assim como os dados atômicos utiliza-

dos serão brevemente apresentados. Além disso, discutiremos e mostraremos exemplos da

inclusão 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 não homogêneas em densidade. Finalmente, antes

de passarmos aos nossos resultados no caṕıtulo 5, explicaremos os parâmetros de entrada e

de sáıda do código.

4.1 Hipóteses adotadas

Conforme vimos no caṕıtulo anterior, a situação f́ısica em objetos onde há uma atmosfera

em expansão em não-ETL é bastante complexa. Uma descrição rigorosa requer a solução

do problema hidrodinâmico acopladamente com o transporte radiativo, o que é bastante

dif́ıcil teóricamente e de certa maneira, proibitivo em termos computacionais. É natural

portanto termos um conjunto de hipóteses simplificadoras. Abaixo destacamos as adotadas
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pelo código CMFGEN com uma breve discussão sobre cada uma.

(1) Simetria esférica

A hipótese de simetria esférica constitui a abordagem mais razoável e mais simples ao pro-

blema, tornando-o unidimensional. A falta de v́ınculos observacionais acerca da geometria

dos ventos estelares dificulta o desenvolvimento de qualquer teoria em mais de uma dimensão,

o que pode acabar por aumentar o número de parâmetros livres nos modelos, o que achamos

indesejável. Além disso, o fato de existirem estrelas que apresentam falta de polarização

intŕınseca (p. e. HD 165763), perfis em emissão achatados (p.e. C III λ5696), ausência de

picos duplos ou outros diagnósticos que evidenciem outras geometrias bem determinadas,

apoia a utilização de modelos esféricamente simétricos. Em casos duvidosos, ainda assim

consideramos viável modelos nesta simetria como uma primeira aproximação ao problema.

No entanto, devemos evitar naturalmente casos com geometrias mais bem determinadas,

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

(2) Independência temporal

O vento estelar é considerado estacionário. Nem o campo de radiação , nem o campo de

velocidades e nem o estado do gás se alteram com o tempo nessa descrição. Novamente, é

bastante dif́ıcil não considerar essa hipótese de maneira consistente por falta de conhecimento

dos diversos processos que podem provocar uma variabilidade nos espectros. Felizmente,

as observações nos mostram que a maioria dos ventos estelares não apresentam grandes

mudanças em intervalos de poucos anos a ponto de invalidarem modelos. Quando este é o

caso, podemos gerar modelos estacionários em diferentes datas.

(3) Equiĺıbrio estat́ıstico

Devido as atmosferas quentes (& 20kK) em expansão e aos campos de radiação intensos, os

processos radiativos acabam que por dominar os processos colisionais na determinação da

população dos ńıveis atômicos, de modo que o uso do equiĺıbrio termodinâmico local (ETL),

i.e., o uso das equações de Saha-Boltzmann, se torna completamente inadequado. Deve-se

portanto, incluir os processos f́ısicos mais importantes de acordo com cada caso e escrever
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as equações de equiĺıbrio estat́ıstico para cada ńıvel de energia, de cada ı́on, de cada espécie

presente. O problema se torna portanto, bastante complicado. Por um lado, existe um

grande número de ńıveis a ser considerado se pretendemos fazer uma comparação reaĺıstica

com dados observacionais. Por outro lado, o campo de radiação aparece naturalmente nessas

equações, o que faz com que o transporte radiativo tenha que ser resolvido simultâneamente.

Veremos mais detalhes adiante.

(4) Equiĺıbrio radiativo

Considera-se que não há fontes nem sorvedouros de energia na atmosfera e que ela é mera-

mente transportada por fótons. Isso significa dizer que em qualquer ponto a energia removida

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

∫ ∞

0

χν(Jν − Sν)dν = 0.

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

no referencial co-móvel com o fluido.

(5) Lei de velocidades v(r) monotônica

O código CMFGEN não resolve o problema hidrodinâmico acopladamente com as outras

equações. Isto é na verdade um grande desafio para os modelos atuais e implica em um

enorme custo computacional (veja por exemplo Gräfener & Hamann 2005). Considera-se

então geralmente uma lei de velocidades ad hoc do tipo β :

v(r) = v∞ (1 − R∗/r)β ,

onde v∞ é 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 hidrostática da atmosfera, de modo que casos oticamente finos, onde as camadas mais

internas da atmosfera tem influência considerável no espectro observado, são tratados de

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

v(r) = {vo + (v∞ − vo)(1 − R∗/r)β}/{1 + (vo/vcore)e
(R∗−r)/h},
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Figura 4.1: Exemplo de uma lei β de velocidades levemente modificada na base do vento, ou seja, próximo

à região hidrostática.

onde vo é chamada de velocidade fotosférica, vcore a velocidade em r = R∗ (quando

vo >> vcore), que é tipicamente menor que 1 km s−1 e h é a escala de altura em unidades

de R∗. Um exemplo, para β = 1, v∞ = 700 km s−1, vcore = 0.05 km s−1, vo = 50 km s−1

e h = 0.02R∗ é mostrado na fig. 4.1. É importante ter em mente que casos onde o vento é

óticamente espesso são indiferentes a tal tratamento, e ainda, que para raios pouco maiores

do que o raio estelar R∗, voltamos rapidamente ao caso β tradicional devido a exponencial

no denominador.

Uma outra opção na lei de velocidades é posśıvel. Ela não será abordada na presente

tese, mas salientamos que existem evidências observacionais que o vento de algumas estrelas

WR podem apresentar uma aceleração em suas partes mais externas se comparadas com a

lei β usual. Dois parâmetros β1 e β2 são empregados nesse caso. Maiores detalhes podem

ser vistos em Hillier & Miller (1999).
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4.2 Solução das equações de transporte radiativo, de

equiĺıbrio estat́ıstico e radiativo pelo CMFGEN

O objetivo final do código CMFGEN é reproduzir o espectro observado de estrelas que

possuem atmosferas em expansão, o que acaba por fornecer parâmetros f́ısicos e abundâncias

qúımicas como veremos mais tarde. Para que isso possa ser feito, o transporte radiativo no

referencial co-móvel é resolvido simultâneamente com as equações de equiĺıbrio estat́ıstico e

radiativo. Por várias razões2, o CMFGEN utiliza os dois primeiros momentos da equação

de transporte. A seguir, mostraremos a forma dessas equações e o método para obter suas

soluções.

Lembrando que por definição :

[Jν , Hν , Kν, Nν , ..., M
n
ν ] :=

1

2

∫ 1

−1

Iν

[

1, µ, µ2, µ3, ..., µn
]

dµ,

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

(veja caṕıtulo 3) em µ, resultando :

1

r2

∂(r2Hν)

∂r
−

(νv

rc

)

[

∂(Jν − Kν)

∂ν
+

(

dln v

dln r

)

∂Kν

∂ν

]

= ην − χνJν . (4.1)

Já a equação de momento de primeira ordem, obtemos através da multiplicação por µ e

uma posterior integração (também em µ), o que nos leva com um pouco mais de álgebra a :

∂Kν

∂r
+

(3Kν − Jν)

r
− vν

rc

[

∂(Hν − Nν)

∂ν
+

(

dln v

dln r

)

∂Nν

∂ν

]

= −χνHν . (4.2)

Note que essas duas últimas equações apresentam 4 incógnitas (Jν , Hν , Kν , Nν). Todavia,

se introduzirmos os coeficientes :

fν(r) := Kν(r)/Jν(r)

gν(r) := Nν(r)/Hν(r),

chamados de coeficientes de Eddington, e, além disso, definirmos qν , σ e X a partir de :

2como por exemplo o tratamento do espalhamento eletrônico e performance numérica
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ln(r2qν) = ln(R2
∗) +

∫ r

R∗

(3 − 1/fν)

r
dr

dX = −χνqνdr

σ =
dlnv

dlnr
− 1,

e eliminarmos Kν e Nν dessas equações , teremos :

qν
∂(r2Hν)

∂X
+

(

vν

rcχν

)

∂(1 + σfν)r2Jν

∂ν
= r2

(

Jν −
ην

χν

)

(4.3)

∂(fνqνr
2Jν)

∂X
+

(

vν

rcχν

)

∂(1 + σgν)r2Hν

∂ν
= r2Hν . (4.4)

Essas duas equações constituem o problema central a ser resolvido. Através delas obtem-

se o espectro teórico a ser comparado com as observações. Veremos abaixo como isso pode

ser feito.

Solução

O código CMFGEN encontra o campo de radiação ao adotar valores para fν e gν
3 nas

equações 4.3 e 4.4. Desta forma tem-se duas equações e duas incógnitas (Jν e Hν) para

serem resolvidas. No entanto, o estado do gás, ou seja, as populações atômicas devem ser

conhecidas de antemão 4. Admitindo que assim seja, Jν e Hν são obtidos pelo método de

diferenças finitas de modo análogo ao apresentado no caṕıtulo anterior (veja detalhes em

Mihalas et al. 1976). Posteriormente, com o Jν calculado, o CMFGEN utiliza as equações

3.45, nas coordenadas (p,z), para achar um novo campo de radiação Iν a partir de uν e

vν . Com este Iν , novos valores para os fatores de Eddington são calculados e comparados

com os antigos. Se os mesmos não forem iguais (dentro de certa precisão considerada), um

método iterativo é empregado para estimar novos valores fν e gν . Em suma, temos até a

convergência o seguinte ciclo :

3fν por exemplo, varia entre 1/3 e 1.
4isso pode ser visto indiretamente pela presença da emissividade ην e a opacidade χν
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1. valores para fν e gν são introduzidos;

2. Jν e Hν são calculados pelas equações 4.3 e 4.4;

3. com Jν , um novo campo de radiação é obtido pela equação 3.45;

4. novos fν e gν são calculados;

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

No final deste ciclo, temos o campo de radiação e então, ao passar para o referencial do

observador, podemos compará-lo com as observações. Conforme dissemos, as populações

atômicas devem ser conhecidas. Quando existe o equiĺıbrio termodinâmico local (ETL),

elas podem ser dadas pelas equações de Saha-Boltzmann. No entanto, para estrelas quentes

com ventos estelares, a situação encontrada é a de não-ETL, i.e., os processos radiativos

dominam os processos colisionais. Portanto, as populações devem ser calculadas a partir das

equações de equiĺıbrio estat́ıstico. Contudo, isto apresenta um problema que será discutido

abaixo.

Equações de equiĺıbrio estat́ıstico e radiativo

As equações de equiĺıbrio estat́ıstico e radiativo podem ser representadas de maneira genérica

pela equação :

f(Ne, T, n1, n2, ..., J1, J2, ..., Z1, Z2, ...) = 0, (4.5)

onde T e Ne é a temperatura e a densidade eletrônica, respectivamente, ni a população

do ńıvel i de um ı́on espećıfico, Jm a intensidade média e Zm = 1 − J̄/Sm, na frequência

m. Tais variáveis aparecem naturalmente nessas equações, cujas formas expĺıcitas podem

ser vistas em Mihalas (1978).
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Como pode ser notado, as equações de equiĺıbrio estat́ıstico, que fornecem as populações,

dependem do campo de radiação (através de Jν e Zν). Por outro lado, as equações 4.3 e 4.4,

que nos dão o campo de radiação, dependem das populações. Faz-se necessário então uma

solução simultânea dessas equações. Isso significa que ao invés das populações serem dadas,

na verdade fazem parte da solução final, porque não podem ser obtidas separadamente.

Para resolver este problema, o CMFGEN faz o seguinte :

- populações iniciais arbitrárias {ni} são adotadas para todos os ńıveis de todos os ı́ons

considerados;

- o campo de radiação é calculado via iteração dos fatores de Eddington, conforme

descrito na seção anterior;

- {ni} e o campo de radiação são testados nas equações de equiĺıbrio estat́ıstico e

radiativo (4.5).

Este último passo verifica se as populações são condizentes com o campo de radiação

encontrado e com a hipótese de equiĺıbrio radiativo (conservação de fluxo). Se não for o

caso, um método tipo Newton-Raphson (veja apêndice A) é empregado para achar correções

para as populações ({δni}), visando convergir para um resultado que satisfaça o campo de

radiação encontrado e as equações de equiĺıbrio estat́ıstico e radiativo. A maneira detalhada

de como isto é feito, o que inclui uma linearização parcial5 da equação de transferência, 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 populações e os valores para fν e gν iniciais. Naturalmente, diversos

detalhes foram omitidos nesta breve descrição. Contudo, o básico apresentado permitirá

entre outras coisas, entender alguns dos arquivos de entrada e sáıda que descreveremos mais

adiante.

5método utilizado para expressar Jν e Zν em termos das populações {ni}
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Figura 4.2: Fluxograma simplificado do funcionamento do CMFGEN.
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4.3 Processos f́ısicos e dados atômicos

Para se ter uma descrição adequada de uma atmosfera estelar, o CMFGEN leva em conta

diversos processos f́ısicos importantes e uma grande quantidade de ı́ons de vários elemen-

tos qúımicos (veja a tabela 4.1). Dentre os mecanismos considerados estão : fotoionização,

recombinação eletrônica, ionização colisional, excitação radiativa, excitação colisional, de-

sexcitação radiativa, desexcitação colisional e espalhamento eletrônico. Além desses, que são

normalmente considerados e não serão discutidos aqui, o CMFGEN inclui outros processos

importantes que serão descritos a seguir :

Recombinação dieletrônica :

Na recombinação dieletrônica, um ı́on com estágio de ionização A captura um elétron livre

resultando em um novo ı́on com A − 1. A energia do elétron livre é usada para excitar um

outro elétron que já estava presente em A. O resultado final é um ı́on A − 1 em um estado

duplamente excitado. Geralmente, a energia desse estado é maior que a energia de ionização

e portanto, acontece uma ionização espontânea, ou seja, uma autoionização. Um exemplo

para o oxigênio é mostrado abaixo :

O2+ + e− ⇋ O+ (2p2(1D)5d(2F )).

A seta para direita indica o sentido da recombinação e para esquerda, o da autoionização.

Pode acontecer que o estado 2p2(1D)5d(2F ) decaia em outro do mesmo ı́on O+, como por

exemplo, para o estado 2p3(2Do), resultando em um fóton de 386Å. Naturalmente, descon-

siderar a recombinação dieletrônica neste caso faria com que a linha O II λ386 produzida

pelo cálculo teórico fosse menos intensa do que a observada.

Fotoionização para estados excitados :

Geralmente o processo de fotoionização nos modelos de atmosferas são considerados do estado

quântico em questão para o estado fundamental do ı́on seguinte. No entanto, estados como C

III 2s2p3P o 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 X(a+1) + Y b → Xa + Y (b+1), onde X e Y são os

ı́ons envolvidos e a e b os estágios de ionização. Várias possibilidades são consideradas pelo

CMFGEN. Um caso importante que merece destaque são as linhas de Fe II no espectro da

famosa estrela η Carinae. De acordo com Hillier et al. (2001), a troca de carga Fe2+ + H ⇋

Fe+ +H+ é fundamental para o ajuste dessas linhas e tem impacto considerável na estrutura

de ionização do ferro.

Efeito Auger :

No efeito Auger, um fóton de alta energia (raios-X) ioniza um elétron de camadas mais

internas de um átomo ou ı́on. O ı́on resultante fica em um estado de alta excitação que,

geralmente, se autoioniza. O efeito ĺıquido portanto é perder dois elétrons. Assim, tem-se

por exemplo para o oxigênio :

γ(raios-X) + O3+ → O5+ + 2e−.

Naturalmente, para esse processo ser efetivo, devemos ter a presença de raios-X na atmos-

fera. De fato, isto é confirmado não só teóricamente, através de simulações hidrodinâmicas,

como observacionalmente, através de alguns telescópios espaciais (veremos mais detalhes

adiante). O efeito Auger permite explicar a presença de certos estágios de ionização que não

são condizentes com a temperatura da atmosfera. É posśıvel por exemplo, que os estágios

de ionização 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 não poderiam ser

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

Fica claro portanto, que a ausência do tratamento dos processos descritos acima pode

implicar em discrepâncias importantes na comparação entre espectro teórico e observado.

Por consequência, isso pode influir diretamente na determinação dos parâmetros f́ısicos e

das abundâncias qúımicas de uma estrela.

Os dados referentes a cada processo são compilados de diferentes fontes na literatura. São

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: Seção de choque σ (em Mb) para fotoionização do estado fundamental do Si II (3s23p2−3Po).

Os inúmeros picos de ressonância são suavizados por uma gaussiana (linha mais escura). Figura extráıda de

Hillier & Miller (1998)

1993), além de outras fontes que são descritas em detalhes em Dessart et al. (2000) e em

Hillier & Miller (1998; 1999). É importante ressaltar que nem sempre é trivial implementar

tais dados e algumas modificações podem ser necessárias. As seções de choque de fotoio-

nização por exemplo, podem variar bruscamente com o comprimento de onda, apresentando

inúmeros picos de ressonância. Tal fato torna o custo computacional muito grande e às vezes

até mesmo impraticável. Nesse caso em particular, o código CMFGEN suaviza as seções

de choque com gaussianas de larguras arbitrárias (que devem ser testadas). Na fig. 4.3 é

mostrado um exemplo deste procedimento para o estado fundamental do Si II (3s23p2−3Po).

Conforme pode ser visto na variedade dos processos f́ısicos considerados e na tabela

4.1, a f́ısica atômica levada em conta pelo CMFGEN é bastante robusta. Como veremos no

caṕıtulo seguinte, isso é fundamental para responder e investigar algumas questões referentes

à evolução das estrelas centrais deficientes em H. A determinação da abundância do fósforo e

do ferro por exemplo, permite testar as previsões de certos modelos evolutivos acerca destes

elementos.
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Tabela 4.1: Íons considerados pelo CMFGEN.

Elemento I II III IV V VI VII VIII IX X XI XII

Al
√ √ √ √ √ √ √ √ √ √

Ar
√ √ √ √ √ √

C
√ √ √ √ √ √

Ca
√ √ √ √ √ √ √ √ √ √ √

Cl
√ √ √ √

Co
√ √ √ √ √ √ √

Cr
√ √ √ √ √

F
√ √

Fe
√ √ √ √ √ √ √ √ √ √ √ √

H
√

He
√ √

Mg
√ √ √ √ √ √ √ √ √ √

Mn
√ √ √ √ √ √

N
√ √ √ √ √ √ √

Na
√ √ √ √ √ √ √ √ √

Ne
√ √ √ √ √ √ √

Ni
√ √ √ √ √ √ √ √

O
√ √ √ √ √ √ √ √

P
√ √

K
√ √ √ √

S
√ √ √ √ √

Si
√ √ √ √ √

Ti
√ √ √
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4.4 Custo computacional

Conforme visto na seção anterior, existe uma enorme quantidade de dados envolvidos no

problema, o que implica em um alto custo computacional. Por exemplo, o número total

de ńıveis atômicos utilizados em um de nossos modelos é 4428, o que correspondeu a 79756

transições. Como as equações de equiĺıbrio estat́ıstico são escritas para cada ńıvel, em cada

ponto da atmosfera, o número total de equações 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 Observatório Nacional, possui 3.2 GHz e 2Gb RAM. A nossa

experiência indica que a memória mı́nima a ser utilizada deve ser de 2Gb RAM. O sistema

operacional utilizado é o LINUX e o código CMFGEN faz uso da linguagem FORTRAN.

O tempo de duração dos modelos6 desta tese é de ∼ 4 − 10 horas. No entanto, alguns

podem durar cerca de 2 dias (ou mais!), dependendo dos parâmetros de entrada e de quanto

o modificamos. Ao aumentarmos a temperatura por exemplo, dependendo do caso, podemos

mudar os estágios de ionização dominantes na atmosfera, o que pode levar dias. Por outro

lado, mudanças nas abundâncias qúımicas em geral são 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 não é aconselhável

mudar qualquer parâmetro de entrada em mais de ∼ 30% com relação 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 expansão.

Embora elementos como o Fe possuam em geral abundâncias bem menores do que a dos ele-

mentos mais leves (H, He, C, O, etc.), eles apresentam uma quantidade bem maior de ńıveis

atômicos. Consequentemente, esses elementos apresentam também um número bem maior

de transições do tipo ligado-ligado e ligado-livre, contribuindo significativamente para a opa-

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

6para a convergência
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visto.

Figura 4.4: Espectro teórico mostrando a grande quantidade de linhas do Fe III (às vezes chamada de

floresta) no ultravioleta. A linha mais escura determina o cont́ınuo. A queda de fluxo após 912Å é devido

ao cont́ınuo de Lyman.

Ao se incluir a opacidade dessas linhas, podemos verificar algumas consequências impor-

tantes. Por exemplo, uma vez que a radiação é bloqueada por várias linhas no UV (onde

o número de transições de elementos do grupo do Fe é maior), existe uma redistribuição de

energia para comprimentos de onda maiores para que haja a conservação de fluxo. Na fig. 4.5

mostramos o cont́ınuo de dois modelos teóricos ilustrando este fato. Para comprimentos de

onda menores que ∼ 700Å o cont́ınuo 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 ∼ 700Å.

Uma outra consequência importante é o “backwarming”, i.e., o aquecimento de partes mais

internas da atmosfera. Este efeito também se relaciona com a conservação do fluxo. Para

que o cont́ınuo seja redistribuido da maneira mostrada na fig. 4.5, faz-se necessário uma

alteração 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 Gräfener et

al. (2002). O aumento em camadas mais próximas 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 questão.

Figura 4.5: Alteração da distribuição de energia devido a inclusão da opacidade das linhas espectrais

(“line-blanketing”). A linha pontilhada corresponde a um modelo teórico com apenas H e He. A linha sólida

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

Por se tratar de milhares de transições 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 código CMFGEN. Além dos efeitos descritos acima, esses autores

encontraram outros resultados importantes. Pôde ser verificado que algumas linhas óticas

de elementos como o C, N e O variam suas intensidades por um fator de até ∼ 5 vezes. Em

particular, as linhas do C III λ5696 e C IV λλ5801, 12, que são importantes para critérios

de classificação (veja cap. 2), aumentam suas intensidades. Neste trabalho se tornou óbvio

também a maneira pela qual o Fe influencia o ultravioleta (quantitativamente!), permitindo

que sua abundância pudesse ser determinada pela primeira vez para as estrelas WR e objetos

similares.

O formalismo essencial para a implementação 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 inclusão da opacidade

das linhas espectrais (“line-blanketing”). As linhas tracejada e sólida correspondem a um modelo sem e com

“line-blanketing”, respectivamente. Figura extráıda de Gräfener et al. (2002)

atmosferas em expansão foi introduzido por Anderson (1989). Nele, ńıveis atômicos com

energias e propriedades similares são condensados em um único ńıvel, chamado de superńıvel.

Desta forma, o número total de ńıveis reduz significativamente, tornando o custo compu-

tacional fact́ıvel. Outras tentativas para a inclusão da opacidade das linhas se baseiam

geralmente em métodos estat́ısticos que estimam a opacidade (veja por exemplo Pauldrach

et al. 1994). No entanto, com superńıveis o tratamento é exato, embora os dados atômicos

sejam simplificados.

A maneira pela qual o código CMFGEN utiliza os superńıveis é bastante flex́ıvel. Os

ńıveis de energia de um certo ı́on são armazenados em um arquivo texto e a criação de um

superńıvel é feita ao se associar um mesmo número a ńıveis diferentes. Mostramos abaixo

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

plificar) :

ńıvel energia (cm−1) superńıvel ńıvel

2s2 2p 3s (3P o
0 ) 267258.7100 10 16

2s2 2p 3s (3P o
1 ) 267377.1100 10 17
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2s2 2p 3s (3P o
2 ) 267634.0000 10 18

2s2 2p 3s (1P o
1 ) 273081.3300 11 19

2p4 (3P e
2 ) 283759.7000 12 20

2p4 (3P e
1 ) 283977.4000 12 21

2p4 (3P e
0 ) 284071.9000 12 22

2s2 2p 3p (1P e
1 ) 290958.2500 13 23

Pode-se notar que os ńıveis 16, 17 e 18 formam o superńıvel 10 e os ńıveis 20, 21 e 22 o

superńıvel 12. Os ńıveis 19 e 23 possuem energias bastante diferentes com relação aos demais

e por isso não formam nenhum superńıvel. A forma como é feita uma associação desse tipo

pode influir no espectro resultante. Veremos no próximo caṕıtulo como as discrepâncias

encontradas em uma pequena região do ultravioleta da estrela BD+303639 foram resolvidas

usando-se um número maior de ńıveis e superńıveis.

Atualmente, o uso da opacidade das linhas é considerado indispensável e tem fornecido

resultados de grande impacto na teoria de evolução 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 satisfatóriamente.

Resultados similares, porém em sentido contrário, 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, revisões de parâmetros estelares importantes como a temperatura

e a luminosidade têm um impacto importante na evolução estelar.

4.6 Atmosferas não homogêneas - “clumping”

A idéia de que os ventos radiativos de estrelas quentes constituem uma expansão de um

gás homogêneo (em densidade) em direção ao meio interestelar têm sido cada vez mais

abandonada. Ao contrário, vários trabalhos na literatura têm trazido evidências que esses

ventos são estruturados, i.e., apresentam “clumping”. Com isto, se quer dizer que a densidade

não é uma função que varia suavemente com a distância e sim que partes do vento estelar

apresentam altas concentrações de matéria enquanto outras apresentam um gás bastante
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Tabela 4.2: Revisão na determinação dos parâmetros da estrela HD 165763 devido a inclusão

de “line-blanketing”. Os dois últimos modelos utilizam “clumping” (ver próxima seção). A

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

T∗ (kK) Log L/L⊙ Log Ṁ elementos “line-blanketing” ? Referência

35 4.6 -4.6 He não Schmutz et al. (1989)

59 5.0 -4.4 He, C não 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 Gräfener et al. (2002)

tênue. Isto tem sido conclúıdo tanto a partir de cálculos teóricos como a partir de observações.

Abaixo relacionamos alguns dos fatos mais importantes :

• 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 aglomerações de matéria (“clumps”) se movendo em direção ao meio

interestelar. A transição C III λ5696 em dois objetos de nossa amostra (BD+303639

e NGC 40) mostra essa variabilidade (Grosdidier et al. 2000;2001). Na estrela ζ Pupi,

uma importante supergigante do tipo O, o mesmo foi encontrado na linha He II λ4686;

• simulações hidrodinâmicas dependentes do tempo de ventos radiativos têm encontrado

distribuições de densidade que variam fortemente com a distância, indicando a presença

de choques e de posśıveis fontes de raios-X (veja por exemplo, Runacres & Owocki

2005 e suas referências). Na fig. 4.7 é mostrada a estrutura de densidade em uma das

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

• reforçando o item anterior, observações recentes a partir de telescópios como o CHAN-

DRA e o XMM-Newton têm permitido concluir que emissões de raios-X permeiam todo

o vento estelar, começando desde perto da fotosfera (Kramer et al. 2003; Oskinova et

al. 2004);
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• trabalhos como os de Hillier et al. (2003), Crowther et al. (2002) e Bouret et al. (2005)

mostram que a reprodução teórica das linhas P V λλ1118, 28, O V λ1371 e N IV λ1718

em certas estrelas somente é satisfatória com a inclusão de “clumping”. A fig. 4.8

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

• a inclusão do espalhamento eletrônico nos modelos é conhecida por aumentar a asa de

certas linhas espectrais. No entanto, geralmente as intensidades das asas observadas

são menores que as preditas pelos modelos. A inclusão de “clumping” consegue corrigir

essa discrepância (Hillier 1991).

Figura 4.7: Estrutura de densidade encontrada a partir de simulações hidrodinâmicas de ventos radiativos

dependentes do tempo. Figura adaptada de Runacres & Owocki (2005). A linha tracejada indica a média

temporal.

Apesar de vários ind́ıcios sobre a existência de “clumping”, até a presente data não temos

uma idéia f́ısica sobre essas regiões7. Ainda falta uma descrição quantitativa sobre o tamanho,

distribuição e velocidade dessas aglomerações de matérias (“clumps”). Isto consiste um tema

de importante investigação atualmente e provavelmente mudará a forma como encaramos um

vento estelar radiativo.

7trabalhos pioneiros como o de Oskinova et al. (2005) e de Marchenko et al. (2006) têm começado a

investigar essa questão.
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Figura 4.8: Ajuste ao espectro observado da estrela HD 96715, uma supergigante O. As linhas escuras

sólidas correspondem às observações, as linhas tracejadas cinzas aos modelos sem “clumping” e as sólidas

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

Existem consequências importantes ao adotarmos modelos de atmosferas não homogêneos,

i.e., com “clumping”. O efeito imediato é uma diminuição na perda de massa da estrela.

Quando um modelo homogêneo, que reproduz o espectro de uma estrela satisfatóriamente,

é substituido por outro com “clumping”, o espectro observado não será bem reproduzido

automaticamente. Para tanto, a perda de massa deve ser geralmente diminúıda por um

fator ∼ 2 − 5 vezes. Fica óbvio portanto que este efeito pode ser de grande importância na

vida de uma estrela, uma vez que a perda de massa influencia consideravelmente trajetórias

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

Uma outra consequência importante é a redução da eficiência do vento radiativo η =

Ṁv∞/(L/c), que é a razão entre o momento do vento estelar e o momento fornecido pelo

campo de radiação. Como é bem conhecido na literatura, ao invés desse parâmetro ser no
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máximo a unidade, em algumas estrelas seu valor chega a assumir algumas dezenas. Esta

discrepância parece indicar que o vento não deve ser mantido somente por pressão de ra-

diação. Apesar de certos trabalhos (veja por exemplo Lucy & Abbott 1993; Springmann

1994) apresentarem uma explicação alternativa para esta discrepância, é fundamental con-

siderar também a redução de η por Ṁ .

Por último, destacamos que a inclusão de “clumping” pode alterar a relação momento do

vento estelar-luminosidade (Puls et al. 1996). Por consequência, a utilização desta relação

na determinação de distâncias extragaláticas pode ser afetada.

Implementação de “clumping” pelo CMFGEN :

Apesar de não termos ainda uma descrição detalhada acerca da natureza do “clumping”,

diversos trabalhos na literatura levaram Hillier & Miller (1998) a formular as seguintes ex-

pressões :

f(r) = f∞ + (1 − f∞)e−v(r)/vcl , (4.6)

ρ(r) =
Ṁ

4πr2v(r)f(r)
,

A função f(r) é chamada de fator de preenchimento e se relaciona com a equação da

continuidade conforme a última expressão. As funções ρ(r) e v(r) são a estrutura de den-

sidade e o campo de velocidades; f∞ o fator de preenchimento em v∞; vcl 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 ρ(r) é aproximadamente 10 vezes maior que a

densidade de um vento homogêneo ao nos aproximarmos de v∞. A densidade ρ̄ = f(r)ρ(r)

é considerada a densidade média, equivalente a densidade do modelo homogêneo.

Esta descrição têm fornecido ajustes espectrais bem razoáveis para linhas de diferentes

potenciais de ionização (Bouret et al. 2005). Por serem formadas em diferentes partes

do vento estelar, a dependência espacial da equação 4.6 é justificada como sendo uma boa

aproximação a este formidável problema.
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4.7 Parâmetros de entrada e sáıda

Parâmetros de entrada

Os parâmetros de entrada do CMFGEN são basicamente : a perda de massa Ṁ , a velocidade

terminal v∞
8, a luminosidade L, o raio R∗ e as abundâncias qúımicas de cada elemento {Xi}.

A temperatura T∗ da estrela é determinada a partir de L = 4πR2
∗σT 4

∗ , onde σ é a constante

de Stefan-Boltzmann. Como as atmosferas em questão são estendidas, o conceito de tempe-

ratura na verdade é diferente dos casos plano paralelos, onde T∗ é também a temperatura

efetiva Teff
9. Em nosso caso, definimos Teff onde a profundidade ótica de Rosseland é igual

a 2/3.

Conforme apresentamos na seção 4.2, as populações de todos os ńıveis, de todos os ı́ons

presentes, devem ser especificadas. Contudo, diferentemente dos parâmetros de entrada, que

são fixos, as populações são iteradas pelo CMFGEN. Dito de outra forma, as populações ini-

ciais são modificadas de modo a satifazer as equações de transporte, de equiĺıbrio estat́ıstico

e radiativo, para o conjunto de parâmetros {Ṁ, v∞, L, R∗, Xi} escolhido.

Para darmos uma idéia prática de como o código funciona, descreveremos abaixo os

principais arquivos de entrada :

• VADAT → onde entram os parâmetros de entrada {Ṁ, v∞, L, R∗, Xi}; parâmetros con-

trolando a convergência; o intervalo espectral de interesse; os processos f́ısicos especiais

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

• MODEL SPEC → no qual entram as espécies atômicas, ou seja, o número de ńıveis e

super-ńıveis considerados para cada ı́on, e também a quantidade de pontos na atmosfera

(levada em conta na discretização da mesma);

• XyZ IN → populações iniciais do ı́on XyZ. São vários arquivos para cada espécie pre-

sente (p.e. CIII IN, CIV IN, etc.);

• IN ITS → onde é determinado o número de iterações. Pode ser alterado durante a

execução do programa.

8o campo de velocidades v(r) é uma lei β (com β = 1) em todos os modelos desta tese.
9utilizaremos esta notação por toda a tese (oriunda da abreviação do inglês “effective”).
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Geralmente criamos um diretório para cada modelo, e então, com os arquivos acima

presentes (e alguns outros de menor importância que não entraremos em detalhes aqui),

basta executar um simples arquivo do tipo “shell” do LINUX. Através dele, será executado

o código CMFGEN (CMFGEN DEV.EXE), que se localiza em outro diretório.

Parâmetros de sáıda

Ao terminar sua execução, o código CMFGEN cria diversos arquivos de sáıda. Alguns de-

les têm como finalidade apenas a confirmação da convergência. Uma outra parte apresenta

a solução do problema, ou seja, o espectro teórico e as populações atômicas (arquivos do

tipo CIIIOUT, FeVIIOUT, etc.). Com relação a convergência, ela pode ser checada pela

conservação da luminosidade em cada ponto da atmosfera, pela recuperação do equiĺıbrio

termodinâmico local (ETL) ao nos aproximarmos do raio R∗ da estrela, além de outras ma-

neiras. A fig. 4.9 mostra um exemplo para dois ńıveis do C III : 1s22s2 (1So) (fundamental)

e 1s22s 3s (1So) (excitado). Conforme esperado, o coeficiente do desvio do ETL (b) se apro-

xima da unidade ao chegarmos próximos à R∗. Isto pode ser verificado para todos os ńıveis

de todos os ı́ons.

Figura 4.9: Coeficiente de desvio do equiĺıbrio termodinâmico local (b) em função da distância r para o

estado 1s22s2 (1So) (fundamental) e 1s22s 3s (1So) (excitado) do C III. Próximo à estrela, este coeficiente se

aproxima da unidade indicando a convergência do modelo.
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É bastante importante ressaltar que o espectro teórico só pode ser comparado com as

observações ao passarmos do referencial co-móvel do fluido para o referencial do observador.

Para tanto, após a execução do programa CMFGEN DEV.EXE devemos utilizar um outro

código auxiliar : CMF FLUX.EXE. Este programa dura em média 1 hora e fornece dois

arquivos : o espectro final (obs fin) e o espectro do cont́ınuo (obs cont).



Caṕıtulo 5

Modelos Teóricos e Comparação com

Dados Observacionais

‘‘Se esta máquina te desse de súbito a verdade,

n~ao a reconhecerias, porque teu coraç~ao n~ao estaria

purificado por uma prolongada interrogaç~ao.’’

Pêndulo de Foucault, Umberto Eco

Conforme discutimos na primeira parte de nosso trabalho, no caṕıtulo 2, a identificação

de linhas espectrais, assim como a medida e comparação de suas larguras equivalentes, são in-

suficientes para respondermos algumas das questões mais importantes a respeito da evolução

das estrelas centrais deficientes em hidrogênio. Para tanto, faz-se necessário o uso de mo-

delos de atmosferas em expansão em equiĺıbrio termodinâmico não-local (não-ETL). Uma

vez estabelecida a base teórica necessária a tais modelos nos caṕıtulos 3 e 4, apresentamos

neste caṕıtulo os resultados da análise espectral quantitativa feita com o código CMFGEN

das seguintes estrelas centrais : BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905. Inicialmente

discutiremos trabalhos anteriores a respeito desses objetos, onde ficará claro as motivações

do presente estudo. Depois, apresentaremos os dados observacionais utilizados e a estratégia
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adotada para a obtenção dos espectros teóricos. Em seguida, apresentaremos a análise quan-

titativa detalhada para cada estrela desde o ultravioleta distante até a parte ótica do espectro

eletromagnético.

Antes de prosseguirmos, é importante deixar claro que todas as estrelas estudadas aqui

são do tipo espectral [WR]. De acordo com o caṕıtulo 2 e o sistema de Crowther et al. (1998),

as estrelas BD+303639 e NGC 40 são do tipo [WC9] e [WC8], respectivamente. Já a estrela

NGC 5315 é 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 análise de estrelas [WELS], PG 1159 e de anãs brancas

deficientes em hidrogênio requer a utilização de outro tipo de modelos de atmosferas ou uma

adaptação de códigos de atmosferas em expansão (a base da atmosfera deve ser descrita de

maneira apropriada, ou seja, coerente com a situação de equiĺıbrio hidrostático).

É 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

razão para essa escolha diz respeito ao alto custo computacional, que como deixamos claro no

caṕıtulo anterior, se deve a f́ısica atômica robusta levada em conta pelo CMFGEN. Mesmo

com poucos objetos, conseguimos atacar importantes questões encontradas na literatura.

Elas serão discutidas em mais detalhes no caṕıtulo 6. Por agora, nos limitaremos principal-

mente na reprodução teórica dos espectros observados.

5.1 Modelos anteriores para estrelas [WR] -

motivações de nosso trabalho

Entre cerca de 75 estrelas [WR] conhecidas na Galáxia, 24 foram analisadas por modelos

de atmosferas em expansão1 (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; Stasińska et al. 2004), com um

código que resolve a equação de transporte radiativo no referencial co-móvel com o fluido

em expansão de maneira similar ao CMFGEN. Todavia, todos os modelos utilizados por

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

1na Grande Nuvem de Magalhães existem somente duas [WR] estudadas : uma [WC] e uma [WN]
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consideraram o fato das atmosferas poderem ser não homogêneas (“clumping”). Um outro

ponto que merece a atenção é que os modelos atômicos eram bastante simples. O foco da

análise foi a parte ótica do espectro com o ajuste principalmente das linhas do He, C e O.

Dada as limitações da época, elementos mais pesados como o Fe também não foram levados

em consideração, comprometendo muitas vezes a análise do ultravioleta. As exceções são os

trabalhos mais recentes de Hamann et al. (2003) e de Stasińska et al. (2004), dedicados a

duas estrelas na Grande Nuvem de Magalhães. Nesses dois trabalhos, o ńıvel de sofisticação

utilizado é equivalente ao nosso.

O código CMFGEN também já foi utilizado na análise de estrelas [WR]. De Marco &

Crowther (1998;1999) analisaram três estrelas do tipo [WCL], porém ainda sem a inclusão

dos dois efeitos supracitados. Mais recentemente, também com o CMFGEN e com a mesma

versão utilizada aqui, Herald & Bianchi (2004b) analisaram uma estrela [WC] na Grande

Nuvem de Magalhães (a mesma estudada pelo grupo de Potsdam) e Crowther et al. (2005)

apresentaram uma comparação 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 caṕıtulo 4, a inclusão de “line-blanketing” e “clumping” têm

consequências importantes na determinação dos parâmetros f́ısicos de uma estrela. Por um

lado, este último 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 modificação na estrutura de

ionização da atmosfera e na intensidade de algumas transições como o C III λ5696 e o C IV

λλ5801, 12 (Hillier & Miller 1998).

O fato de levarmos em conta os efeitos “line-blanketing” e “clumping”, uma f́ısica atômica

robusta, vários ı́ons de várias espécies diferentes e um amplo intervalo espectral, são as

principais motivações de nosso estudo. Sem dúvida, até o presente momento, podemos

concluir que os modelos a serem apresentados nas próximas seções fornecem a descrição

mais reaĺıstica dispońıvel da atmosfera das estrelas de nossa amostra. Por consequência,

algumas questões importantes na literatura puderam ser investigadas. Elas serão descritas

no caṕıtulo seguinte.
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5.2 Dados observacionais

Para a determinação dos parâmetros f́ısicos e das abundâncias qúımicas das estrelas de nossa

amostra, reunimos dados desde o ultravioleta distante até a parte ótica do espectro. Existem

várias vantagens de se ter um amplo intervalo espectral para uma análise espectroscópica

quantitativa. Algumas delas são :

• a distribuição de energia do espectro estelar é melhor vista;

• com um número maior de transições dispońıveis, novas linhas diagnóstico podem ser

encontradas;

• temos a chance de identificar novos elementos no espectro.

Todos esses fatos permitem uma análise mais confiável, já que o número de caracteŕısticas

espectrais a serem reproduzidas pode aumentar considerávelmente.

Os dados na parte ótica do espectro das estrelas BD+303639 e NGC 5315 foram obti-

dos no telescópio de 1.52m do ESO, em La Silla, no Chile. Os detalhes observacionais já

foram apresentados anteriormente na seção 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 telescópio Isaac Newton (INT), de 2.5m, em

La Palma, Espanha. Neste caso, o intervalo espectral é de ∼ 3600 − 6800Å. A resolução é

∼ 1.5Å para a estrela NGC 40 e ∼ 3Å para a NGC 6905. Mais detalhes podem ser vistos

em seu trabalho, Crowther et al. (1998).

Com relação ao ultravioleta, utilizamos dados de baixa e alta resolução de dois satélites

espaciais : IUE (“International Ultraviolet Explorer”) e FUSE (“Far Ultraviolet Spectros-

copic Explorer”). Todos eles foram obtidos através do MAST2 e são de domı́nio público.

A cobertura dos dados do IUE é ∼ 1100 − 3200Å. Já nos dados FUSE a cobertura é de

∼ 1087 − 1182Å para as estrelas BD+303639, NGC 40 e NGC 5315, e, no caso da estrela

NGC 6905, temos ∼ 980−1182Å. A tabela 5.1 mostra todos os arquivos utilizados. Os dados

do FUSE possuem uma resolução de ∼ 0.1Å. Os arquivos do IUE marcados com asteŕısticos

apresentam uma resolução de ∼ 0.2Å e os demais ∼ 6Å. Outros detalhes observacionais

podem ser vistos no MAST.

2
Multimission Archive at Space Telescope - http://archive.stsci.edu/
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Tabela 5.1: Dados do ultravioleta distante e próximo.

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 análise

Os parâmetros de entrada básicos do CMFGEN são3 : {L, R∗, Ṁ, v(r), Xi}. Como o espaço

de parâmetros é bastante grande, nós adotamos uma estratégia em nossa análise. A lei de

velocidades v(r) considerada é uma lei β simples, com β = 1 em todos os modelos (veja

seção 4.1). O valor da velocidade terminal v∞ é determinado a partir de perfis P-Cygni não

saturados ou é adotado a partir de estudos anteriores. Tal escolha para v(r) é devida a falta

de informações observacionais para restringirmos melhor a sua forma e por não resolvermos

o problema acopladamente com a hidrodinâmica. A luminosidade L foi fixa em 5000L⊙

em todos os modelos. Este valor é aproximadamente o esperado após a evolução de uma

estrela de ∼ 3M⊙ da Sequência Principal até a fase de estrela central de nebulosa planetária

(Blöcker 2001;Althaus et al. 2005). Em geral adotamos um valor arbitrário inicial para a

perda de massa Ṁ . O raio da estrela R∗ é então estimado e mudado para que através da

expressão L = 4πR2
∗σT 4

∗ nos dê a temperatura estelar T∗ que possa reproduzir razões de

3denotamos Xi como sendo a abundância qúımica.
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linhas espećıficas (p.e. O V e O VI). Depois, a perda de massa é mudada até chegarmos

a um espectro teórico satisfatório. As mudanças nas abundâncias qúımicas são o último

passo em nossa análise. O hidrogênio não é considerado em nenhum de nosso modelos.

Inicialmente adotamos frações de massa arbitrárias para os elementos He, C e O (βHe, βC ,

βO). Depois, determinamos βHe e βC mais precisamente utilizando as linhas do He II λ5412 e

C IV λ5470, embora em alguns casos tenhamos tido a necessidade de nos apoiarmos também

em outras transições (p.e. C III λ5696). Já para determinarmos βO, utilizamos a linha O III-

V λ5593 e as transições do O III no intervalo ∼ 2900− 3100Å, no ultravioleta. Inicialmente

começamos com modelos atômicos simples, considerando somente ı́ons 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 não foram identificadas, como o P V e o Al III no ultravioleta.

Levamos em conta que as atmosferas não são homogêneas em todos os modelos (i.e.,

utilizamos “clumping”). O fator de preenchimento f∞ foi fixado em 0.1 e consideramos o

“clumping” importante a partir de 100 km s−1. É bastante importante ressaltar que se não

considerarmos este efeito e aumentarmos a perda de massa por um fator 1/
√

f∞, o espectro

resultante é praticamente o mesmo, salvo algumas linhas que são senśıveis a ele. Desta

forma, se a presença de “clumping” é confirmada em alguns objetos (como de fato acontece

nas estrelas BD+303639 e NGC 40), utilizamos a perda de massa Ṁ com f∞ = 0.1. Do

contrário, podemos utilizar a perda de massa sem “clumping”, Ṁnc (=Ṁ/
√

f∞), com os

mesmos demais parâmetros.

No que diz respeito a distância d, uma vez a luminosidade estando fixa, nós utilizamos

valores que reproduzissem o cont́ınuo observado. Nossos parâmetros todavia, podem sempre

ser transformados para uma eventual nova distância d′ pelas relações encontradas em Hillier

& Miller (1999) :

L′ = L

(

d′

d

)2

,

R′
∗ = R∗

d′

d
,

Ṁ ′ = Ṁ

(

d′

d

)3/2

,
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que são fácilmente obtidas ao impormos ao novo espectro o mesmo fluxo observado e o

mesmo raio transformado RT (veja apêndice C), deixando fixos os valores de v∞ e T∗, que

são independentes da distância.

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

taremos nas próximas seções os resultados encontrados para cada estrela.

5.4 BD+303639

A nebulosa planetária BD+303639 é sem dúvida uma das mais importantes e estudadas na

Galáxia4. Trabalhos recentes têm mostrado aspectos interessantes sobre este objeto : ela

emite raios-X, apoiando a idéia de que ela pode ter sido formada pela interação de ventos

estelares (veja seção 1.3 e os artigos de Arnaud et al. 1996; Kastner et al. 2000; Maness

et al. 2003), apresenta simultâneamente envelopes de poeira rica em oxigênio e carbono

(Waters et al. 1998) e apresenta também estruturas simétricas em expansão como nunca

antes observadas (com uma velocidade de ±50km/s, em forma de jatos), com emissões de

monóxido de carbono (Bachiller et al. 2000). Apesar de todos os esforços para entender sua

natureza e evolução, poucos trabalhos foram feitos tendo como objetivo sua estrela central5.

Leuenhagen et al. (1996) foram os primeiros a utilizarem modelos de atmosferas em

expansão para analisar a BD+303639. No entanto, conforme discutido previamente, seu

modelo não levou em conta “line-blanketing” e nem “clumping”, e o modelo atômico con-

siderado era bastante simples, com ı́ons apenas dos elementos H, He, C e O. Portanto, a

análise do ultravioleta se restringiu apenas ao cont́ınuo. Por essas razões, o nosso modelo

apresenta uma superioridade considerável. É 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 comparação com a BD+303639

é feita pelo fato de as duas pertencerem a mesma classe espectral.

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

intervalo de valores de 1 − 2.8kpc. O valor que nós utilizamos para ajustar o cont́ınuo 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 à estrela central.
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1.2kpc, que é o mesmo obtido por Li et al. (2002) a partir da expansão nebular inferida (a

partir de observações separadas por ∼ 6 anos) com o telescópio espacial Hubble.

O modelo atômico utilizado em nossa análise se encontra na tabela 5.2. Ao todo, 4428

ńıveis foram inclúıdos, que com o uso de superńıveis, foi reduzido para 1391. Isto corres-

pondeu a um total de 79756 transições. A memória computacional necessária para o modelo

final foi de 3.5Gb RAM.

5.4.1 Ótico

Mostramos na fig. 5.1 o espectro ótico 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 dif́ıcil observar somente

a estrela central. Elas foram identificadas como : Hδ, Hγ, [O III] λ4959, λ5007, [N I] λ5199,

[Cl III] λ5538, [N II] λ5754 e He I λ5876 (contaminando a linha estelar). Em alguns casos

como o He I λ5876, podemos ter o perfil como sendo a soma da linha estelar e nebular, i.e.,

vemos uma base larga com uma emissão estreita no centro, respectivamente. Uma resolução

melhor que 2Å é necessária para separar as diferentes contribuições.

No intervalo 4000 − 5000Å o modelo apresenta um bom acordo com o espectro estelar

observado. No entanto, tivemos dificuldades em reproduzir o perfil em λ4650Å, que é for-

mado principalmente por C III e também C IV, e o perfil teórico é menos intenso que o

observado. Uma transição importante que merece destaque é o Si IV λ4089, que permite

obter a abundância do siĺıcio (discutiremos este fato no caṕıtulo 6). Por outro lado, nosso

ajuste à região 5000 − 6000Å é excelente, apresentando poucas discrepâncias.

É importante ressaltar que o perfil da linha C III λ5696 é melhor reproduzido após a

inclusão de “clumping”. Isto é mostrado na fig. 5.2. Em um modelo homogêneo, a asa do C

III λ5696 é maior do que a observada, o que se deve a influência do espalhamento eletrônico.

Conforme demonstrado pela primeira vez por Hillier (1991), a inclusão de “clumping” implica

em uma redução desta asa e pode permitir um melhor ajuste às observações. De fato, a

presença 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 interpretação

desses autores é que essa variabilidade representa aglomerações de matéria (“clumps”) se

movendo em direção ao meio interestelar.
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Tabela 5.2: Modelo atômico para a BD+303639.

Íon Número de ńıveis Número de superńıveis

He I 39 27

He II 30 13

C II 338 104

C III 243 99

C IV 64 49

O II 111 30

O III 349 267

O IV 72 30

O V 91 31

O VI 19 13

Ne II 48 14

Ne III 71 23

Ne IV 52 17

Mg II 45 18

Al II 58 38

Al III 45 17

Si II 80 52

Si III 45 25

Si IV 38 27

P V 62 16

S III 14 11

S IV 23 19

S V 22 21

S VI 19 17

Ar III 36 10

Ar IV 61 19

Ar V 36 18

Ca II 46 17

Ca III 110 33

Ca IV 193 34

Ca V 121 45

Ca VI 108 47

Fe III 477 61

Fe IV 1000 100

Fe V 182 19

Fe VI 80 10
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Figura 5.1: Espectro ótico observado da estrela BD+303639 (telescópio ESO/1.52m) e o nosso modelo

teórico (linha azul ou mais escura).
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Figura 5.2: Efeito do “clumping” na asa da linha C III λ5696. Linha vermelha (ou cinza) : espectro

observado. Linha pontilhada : espectro teórico sem “clumping”. Linha azul (ou mais escura) : espectro

teórico com “clumping”.

5.4.2 Ultravioleta próximo e distante

O espectro ultravioleta de alta resolução do telescópio IUE e o nosso modelo são 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 não permite o ajuste de todo o cont́ınuo. No ótico e entre 1000−1500Å

nós utilizamos um valor levemente diferente, E(B-V) = 0.40. Acreditamos que erros na

calibração em fluxo possam ser a razão principal desta pequena diferença.

Com relação ao intervalo ∼ 1100−2000Å, as linhas mais proeminentes são : Si IV (λ1394,

λ1403), C II (λ1335) e C III (λ1246, λ1308, λ1909 e λ1923). A grande quantidade de linhas no

intervalo de ∼ 1400−1900Å merece destaque. Na fig. 5.5 mostramos dois espectros teóricos

: um com todas os ı́ons presentes e outro somente com a contribuição do Fe IV. Verifica-se

que praticamente todas as transições nessa região são devidas a este ı́on. É importante ter

em mente que somente nos últimos anos alcançamos o ńıvel de aperfeiçoamente necessário

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 abundância.

Devido a alta resolução do espectro IUE, verificamos que o espectro logo após ∼ 1850Å
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Figura 5.3: Espectro ultravioleta observado da estrela BD+303639 (telescópio espacial IUE) e o nosso

modelo teórico (linha azul ou mais escura).
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Figura 5.4: Espectro ultravioleta observado da estrela BD+303639 (telescópio espacial IUE) e o nosso

modelo teórico (linha azul ou mais escura).
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Figura 5.5: Espectro teórico com todos os ı́ons (linha pontilhada) e outro com somente o Fe IV (linha azul

ou sólida).

pôde apenas ser reproduzido após a inclusão do Al III, o que deu origem às transições λ1855

e λ1863 (3p 2P o - 3s 2S). A linha C III λ1909 não foi bem reproduzida. Porém, lembramos

que é posśıvel uma contaminação nebular nesta mesma transição, como foi visto no caso da

estrela NGC 5315 e NGC 6905, a ser mostrado mais adiante.

Infelizmente, a razão sinal-rúıdo da região ∼ 2000 − 3100Å não é tão boa se comparada

com o intervalo ∼ 1100 − 2000Å. Mesmo assim, várias linhas puderam ser identificadas,

como por exemplo : C III (λ2010, λ2092, λ2163, λ2297 e λ2726), C IV (λ2405, λ2524, λ2530,

λ2698) e duas linhas do He II (λ2511 e λ2733). O intervalo ∼ 2900−3100Å apresenta linhas

importantes do O III e foi usado para a determinação da abundância do oxigênio, como será

visto adiante.

Analisamos o espectro FUSE da BD+303639 por meio de modelos de atmosferas pela

primeira vez. Esse telescópio espacial possui quatro espelhos (canais) que cobrem diferentes

intervalos de comprimento de onda. Em nossa análise, utilizamos somente observações feitas

pelo canal LiF2A (correspondentes a 1087− 1182Å), que foram adicionadas para o aumento

do sinal-rúıdo. O software utilizado para tanto foi o IRAF. No caso da BD+303639, os

outros canais apresentam espectros com fortes absorções de H2 interestelar. Apesar de ser
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uma pequena região, ela foi bastante útil em nossa análise. Na fig. 5.6 mostramos o nosso

ajuste.

Figura 5.6: Espectro observado no ultravioleta distante (telescópio espacial FUSE) e o nosso modelo teórico

(linha azul ou mais escura). As transições marcadas correspondem ao P V λ1118 e λ1128 (3p 2P o - 3s 2S).

Inicialmente, o ajuste obtido entre ∼ 1100 − 1130Å não foi satisfatório, pois as linhas

em P-Cygni em 1118Å e 1128Å não foram reproduzidas. Esta discrepância foi corrigida ao

adicionarmos o elemento fósforo ao modelo atômico. As transições 1118Å e 1128Å foram

então identificadas com o ı́on P V (3p 2P o - 3s 2S). Assim como o siĺıcio, o fósforo tem uma

importância particular no contexto da nucleosśıntese que ocorre quando as estrelas estão no

ramo AGB. Voltaremos a este assunto mais tarde. Além do P V, identificamos também nesta

região o C III λ1165, C IV λ1169 e C III λ1176.

Mostramos por último na fig. 5.7, por completeza, o cont́ınuo teórico e todos os espec-

tros observados. Junto com as figuras anteriores, podemos ter uma boa compreensão das

principais caracteŕısticas da estrela central BD+303639.

5.4.3 Parâmetros f́ısicos e abundâncias qúımicas

Os parâmetros f́ısicos e as abundâncias qúımicas para a BD+303639, obtidas a partir dos

ajustes mostrados na seção anterior são :
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Figura 5.7: Todos os espectros observados (ESO 1.52m + IUE + FUSE) da estrela BD+303639 e o cont́ınuo

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

R∗ = 1R⊙

T∗ = 48060K, Teff = 46720K

Log Ṁ = −6.30, Log Ṁ/
√

f = −5.80

v∞ = 700 km s−1, η = 3.5

Log Q0 = 47.45, Log Q1 = 45.89, Log Q2 = 34.28

[βHe, βC , βO] = [43, 51, 6] (% massa)

RT = 14.6 R⊙.
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Além dos parâmetros básicos {T∗, R∗, Ṁ , v∞, Xi}, mostramos também a perda de massa6

de um modelo homogêneo (=Ṁ/
√

f), a eficiência do momento radiativo η (= Ṁ v∞ c/L) e

o raio tranformado RT . Para esses dois últimos parâmetros, o “clumping” é levado em con-

sideração. Uma vez que o CMFGEN calcula o espectro teórico desde o ultravioleta extremo

até o infravermelho, podemos calcular também como subproduto dos nossos resultados, o

fluxo ionizante para potenciais de ionização importantes. Portanto, mostramos também o

número de fótons por segundo após 912Å (Q0), 504Å (Q1) e 228Å (Q2). Estes comprimentos

de onda correspondem aos potenciais de ionização do H I, He I e He II, respectivamente.

Cada fator Q é calculado a partir de :

Qi = 4πR2
env

∫ ∞

νi

4πJν

hν
dν,

onde Renv é o tamanho da atmosfera em expansão, que é 200R∗ em todos os modelos.

A incerteza estimada na determinação dos parâmetros f́ısicos básicos, para todos os mo-

delos desta tese, é de no máximo ∼ 20% (a não ser para as abundâncias qúımicas e em certos

casos descritos expĺıcitamente). Preferimos não quantificar a incerteza de cada parâmetro

individualmente devido ao enorme custo computacional que seria envolvido. Esta estimativa

é baseada na experiência durante o processo de modelagem de cada estrela até a obtenção

do modelo final. Conforme dissemos anteriormente, a determinação da temperatura é feita

através de mudanças no raio R∗, uma vez que a luminosidade L é fixa. Para esta estrela, ela

é obtida a partir de razões de linhas do C III e C IV. Com relação à perda de massa, nem

sempre dispomos de linhas diagnósticos espećıficas e muitas vezes olhamos para o espectro

como um todo. Geralmente, aumentando (diminuindo) o valor deste parâmetro, aumentamos

(diminúımos) a intensidade de várias linhas.

Nossos resultados apresentam algumas diferenças comparados aos de Leuenhagen et al.

(1996) (o grupo de Potsdam)7. É importante notar que as nossas definições de temperatura

da estrela (T∗) e temperatura efetiva (Teff) são diferentes das utilizadas por esses autores.

A nossa Teff é definida onde a profundidade de ótica de Rosseland (τRoss) é 2/3. Nesta

profundidade ótica, eles derivaram ∼ 42000K enquanto nós obtemos ∼ 47000K. Já a nossa

6as perdas de massa estão sempre na unidade de M⊙ ano−1

7uma tabela com o sumário de nossos resultados para todas as estrelas de nossa amostra e também com

resultados de trabalhos anteriores se encontra na seção 5.8
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temperatura estelar (T∗) é definida onde a profundidade de ótica 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 relações em Hillier

& Miller (1999; apêndice C) nos resultados de Leuenhagen et al. (1996), de onde obtivemos

R∗ = 1.49 R⊙, L = 10282 L⊙ e Ṁ = 4 × 10−6 M⊙ yr−1. 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 são um pouco diferentes dos encontrados por Crowther et

al. (2005), que como nós, também usaram o CMFGEN. No entanto, dadas as incertezas na

determinação dos parâmetros, podemos concluir que os resultados são compat́ıveis.

A abundância qúımica derivada é βHe = 43%, βC = 51% e βO = 6%, o que corresponde

a C/He = 0.4 e O/He = 0.035 (abundância relativa em número). Para determinarmos

a incerteza nesta determinação, 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 abundância de oxigênio foi determinada a partir das linhas do O III no

intervalo ∼ 2900− 3100Å. Inicialmente esta região não era reproduzida por nossos modelos.

Um número maior de ńıveis e superńıveis para o O III resolveu este problema. Depois,

notamos ainda que uma abundância menor do que a préviamente utilizada melhorou ainda

mais o ajuste. Isto está mostrado na fig. 5.8. Outras partes do espectro permaneceram

essencialmente as mesmas.

Além de He, C e O, procuramos identificar também nitrogênio (N) no espectro observado.

Este elemento nem sempre está presente nas estrelas [WR]. Algumas apresentam emissões

claras (p. e. N V λ1239 em Sand 3; Koesterke & Hamann 1997a) e outras nenhum ind́ıcio.

O motivo de tal fato ainda não é bem explicado. No caso da BD+303639, não encontramos

nenhuma linha no espectro observado. Se presente na atmosfera, a abundância de nitrogênio

é βN ≤ 0.2%.

Um outro elemento que merece uma atenção especial é o ferro (Fe). Modelos evolutivos

para estrelas de massa baixa e intermediária têm previsto que a captura de nêutrons na fase

AGB (e pós AGB) é eficiente para transformar o Fe em elementos mais pesados, resultando

em uma abundância menor que a solar (Herwig et al. 2003). Por consequência, uma estrela

central deve mostrar esse material deficiente em Fe em sua atmosfera em expansão. Moti-

vados por esses estudos, geramos três modelos com as seguintes abundâncias (em massa) :
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Figura 5.8: Espectro observado e o nosso modelo (linha azul ou mais escura). Topo : Modelo atômico

inicial com 50 ńıveis, 50 superńıveis e abundância O/He = 0.1. Meio : Modelo atômico mais recente, com

349 ńıveis e 267 superńıveis, ainda com O/He = 0.1. Embaixo : Idem, mas com O/He = 0.035.
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βFe = 0.136% (solar), βFe = 0.034% (25% da solar) e βFe = 0.00816% (6% da solar). Eles

são mostrados na fig. 5.9. Fica claro que se a abundância do ferro for a solar, as linhas

são em geral mais intensas do que as observadas. Da mesma forma, uma abundância de 6%

da solar é incompat́ıvel com as observações. A nossa conclusão é que a estrela BD+303639

apresenta uma deficiência em Fe, mas seu valor exato é dif́ıcil de determinar. O nosso modelo

final utiliza a abundância βFe = 0.034% (25% da solar).
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Figura 5.9: Abundância de ferro (em massa) na estrela BD+303639. Espectro teórico (linha azul ou mais

escura) e espectro observado pelo IUE. Topo : βFe = 0.136% (solar). Meio : βFe = 0.034% (25% da solar).

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

A estrela central da nebulosa planetária NGC 40 é classificada como uma [WC8] (Crowther

et al. 1998). Seus parâmetros f́ısicos foram determinados por modelos de atmosfera em

expansão por Leuenhagen et al. (1996). Ressaltamos novamente que, assim como no caso

da BD+303639, o modelo atômico levado em conta por esses autores era bastante simples e

“clumping” e “line-blanketing” não 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 análise de espectros IUE. Já Leuenhagen et al. (1996) derivaram ∼ 46000K onde

a profundidade ótica de Rosseland é 2/3 (nossa definição de Teff ), e ∼ 78000K para T∗. Por

outro lado, sua nebulosa planetária é de baixa excitação (p.e. [O II] λ3727/[O III] λ5007

>> 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

não 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 existência de

uma cortina de carbono presente entre o vento estelar e a nebulosa. O efeito principal desta

cortina seria a diminuição de fótons ionizantes da estrela central, fazendo com que a mesma

apareça com uma temperatura menor.

A nossa análise detalhada do ultravioleta distante até o ótico da estrela NGC 40 é apre-

sentada abaixo. O problema exposto acima, além de outros, são discutidos tendo em vista

os novos parâmetros f́ısicos obtidos. O modelo atômico utilizado é bastante parecido com o

da BD+303639 e se encontra na tabela 5.3.

5.5.1 Ótico

Na fig. 5.10 mostramos nosso modelo final para a NGC 40 e o espectro ótico observado.

Como pode ser visto no painel superior dessa figura, o acordo é excelente. A distância

utilizada em nossa análise é de 1.4kpc. Para o avermelhamento interestelar, utilizamos E(B-

V) = 0.41. Felizmente, a contaminação da nebulosa é pequena. As únicas linhas nebulares

presentes são [O II] λλ3726, 29 e Hγ. Algumas transições proeminentes são : C III λ4650,

He II λ4686, He II λ5412, C IV λ5470, C III λ5696 e C IV λλ5801, 12. Em particular, o C
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Tabela 5.3: Modelo atômico para a NGC40.

Íon Número de ńıveis Número de superńıveis

He I 39 27

He II 30 13

C II 338 104

C III 243 99

C IV 64 49

O II 111 30

O III 349 57

O IV 72 30

O V 91 31

O VI 19 13

Ne II 48 14

Ne III 71 23

Ne IV 52 17

Mg II 45 18

Al II 58 38

Al III 45 17

Si II 80 52

Si III 45 25

Si IV 38 27

P V 62 16

S III 14 11

S IV 23 19

S V 22 21

S VI 19 17

Ar III 36 10

Ar IV 61 19

Ar V 36 18

Ca II 46 17

Ca III 110 33

Ca IV 193 34

Ca V 121 45

Ca VI 108 47

Fe III 477 61

Fe IV 1000 100

Fe V 182 19

Fe VI 80 10
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III λ4650 é o mais intenso em todo o espectro. Nesta estrela, a intensidade do C IV começa

a se comparar com a do C III (veja por exemplo C III λ5696 e C IV λλ5801, 12) e o C II é

fraco (λ4267) ou ausente. O mesmo não acontece com a BD+303639, onde o C III domina o

espectro. Somente este fato qualitativo já sugere que a NGC 40 tem uma temperatura mais

alta do que 48kK (o valor da BD+303639), e, portanto, não favorece valores mais baixos

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

5.5.2 Ultravioleta próximo e distante

Na fig. 5.11 mostramos nosso modelo final e o espectro ultravioleta obtido pelo IUE. Algumas

das linhas mais importantes no intervalo ∼ 1100− 2000Å são : C IV λ1549, He II λ1640, Si

IV λ1722, C III λ1909 e C III λ1923. A abundância do siĺıcio pode ser determinada a partir

da linha do Si IV, o que será discutido posteriormente.

É importante notar que o C IV λ1549 não foi bem reproduzido. Inicialmente, como a

extremidade do perfil teórico (parte vermelha) é mais intensa do que a observada, nós natu-

ralmente tentamos um aumento do efeito de “clumping”. De fato, a presença de “clumping”

para a NGC 40 foi apresentada por Grosdidier et al. (2001) através do estudo de substrutu-

ras no topo da linha C III λ5696. No entanto, verificamos que mesmo decrescendo f∞ de 0.1

para 0.03, a discrepância permanece. Testes envolvendo a temperatura efetiva também não

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 λ5696 e λ4650). Optamos

finalmente por manter o valor f∞ = 0.1, mesmo não tendo conseguido um bom ajuste.

O nosso ajuste ao intervalo ∼ 2000 − 3000Å é mostrado na fig. 5.11 (embaixo). A re-

solução desse espectro do IUE é baixa e por isso degradamos a resolução de nosso modelo

para ∼ 6Å. A linha C III λ2296 é mais intensa do que a observada. Nenhuma mudança

nos parâmetros de entrada resolveu esta diferença, que também já foi encontrada em ou-

tros trabalhos (veja por exemplo Hillier & Miller 1999). Em nossa opinião este problema

está relacionado com os dados atômicos, que nem sempre estão livres de incertezas e são

cont́ınuamente atualizados. O restante do espectro é reproduzido razoavelmente bem. A li-

nha do O III perto de ∼ 3250Å não é observada provavelmente por se encontrar no extremo

do espectro IUE, e não deve significar uma discrepância de nosso modelo.
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Figura 5.10: Espectro ótico observado da estrela NGC 40 (telescópio INT/2.5m) e o nosso modelo teórico

(linha azul ou mais escura).
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Figura 5.11: Espectro ultravioleta observado da estrela NGC 40 (IUE) e o nosso modelo teórico (linha

azul ou mais escura).
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Figura 5.12: Espectro da estrela NGC 40 observado no ultravioleta distante (telescópio espacial FUSE) e

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

Felizmente, os espectros do FUSE também estão dispońıveis para este objeto. Assim como

no caso da BD+303639, nenhum estudo quantitativo foi feito sobre esta região anteriormente.

O nosso ajuste é mostrado na fig. 5.12. Mesmo possuindo uma temperatura mais elevada

do que a BD+303639, o fósforo novamente se faz presente através das transições P V λ1118

e P V λ1128. Outras linhas identificadas com a ajuda de nossos modelos são : C III λ1175,

C IV λ1108 (provavelmente contaminada por linhas interestelares ) e C IV λ1169.

Por último, mostramos na fig. 5.13 todos os espectros observados e o nosso cont́ınuo

teórico.

5.5.3 Parâmetros f́ısicos e abundâncias qúımicas

Os parâmetros f́ısicos e as abundâncias qúımicas derivadas para a NGC 40 se encontram

abaixo :

R∗ = 0.43R⊙

T∗ = 73310K, Teff = 70840K
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Figura 5.13: Todos os espectros observados (INT 2.5m + IUE + FUSE) da estrela NGC 40 e o cont́ınuo

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

Log Ṁ = −6.25, Log Ṁ/
√

f = −5.75

v∞ = 1000 km s−1, η = 5.5

Log Q0 = 47.56, Log Q1 = 46.91, Log Q2 = 36.79

[βHe, βC , βO] = [43, 51, 6] (% massa)

RT = 7.4 R⊙.

Os resultados de Leuenhagen et al. (1996) transformados para a nossa distância são :

L = 7450L⊙, R∗ = 0.46R⊙ e Ṁ ∼ 4×10−6M⊙ ano −1. 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 à utilização

de modelos mais sofisticados.

O nosso resultado para a temperatura efetiva da NGC 40 não resolve o problema men-

cionado anteriormente da baixa excitação de sua nebulosa, ou seja, ainda é incompat́ıvel

com seu estado de ionização. Porém, definitivamente exclui valores mais baixos da ordem

de ∼ 40kK obtidos a partir de métodos nebulares e também os valores por volta de 90kK

conforme encontrado por Feibelman (1999) e Bianchi & Grewing (1987). A incerteza em

nossa determinação é de ±10kK e foi derivada a partir de linhas do C III e do C IV tanto

no ótico como no ultravioleta. Alguma delas são : C IV λ1549, C III λ4650, He II λ4686,

C III λ5696 e C IV λλ5801, 12. Apesar de não ter sido resolvido, o problema agora está

mais claro, uma vez que a nossa temperatura é mais precisa do que as determinações feitas

em estudos anteriores. Futuramente, seria muito interessante analisar a nebulosa com um

modelo de fotoionização que considerasse o nosso fluxo ionizante como um parâmetro de

entrada. Com esse tipo de análise podeŕıamos verificar se a estrela central realmente é vista

como se tivesse uma temperatura mais baixa.

A abundância qúımica de nosso modelo final é βHe = 43%, βC = 51% e βO = 6%, o que

corresponde a C/He = 0.4 e O/He = 0.035 (em número). Se observarmos a transição C IV

λ5470 na fig. 5.10, somos inclinados a tentar um valor menor para a razão C/He. De fato,

ao fazermos isso, o ajuste dessa linha melhora mas o C III λ5696 por exemplo, começa a

ficar muito mais fraco do que o observado. Muitos estudos na literatura usam o par He II

λ5412 e C IV λ5470 para a determinação da razão C/He (inclusive o grupo de Potsdam).

Devemos enfatizar que não é razoável conseguir um bom ajuste para essas linhas a qualquer

custo, i.e., devemos tê-las como guias e olhar também outras partes do espectro. A nossa

incerteza na determinação do C/He é de ∼ ±0.2. A abundância de oxigênio foi novamente

derivada a partir das transições entre ∼ 2900 − 3100Å e pelo O III λ5593.

Procuramos novamente identificar a presença do nitrogênio. Assim como no caso da

BD+303639, não existe nenhuma transição evidente no espectro observado. Incluindo N

III-V nos modelos com a abundância solar, verificamos que a linha N IV λ1718 aparece ao

lado do Si IV λ1722, mas não é observada. Se presente na atmosfera, seu valor deve ser

βN < 0.1%.

No que diz respeito ao ferro fica dif́ıcil concluir se este objeto é deficiente. Embora algumas
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mudanças possam ser vistas no intervalo ∼ 1300− 1700Å ao variarmos sua abundância, não

temos uma evidência clara como no caso da BD+303639. Isto é mostrado na fig. 5.14,

onde temos o espectro observado e três modelos teóricos. Algumas linhas marcadas indicam

uma posśıvel deficiência. O perfil do CIV λ1549 é bastante alterado, mas não pode ser

utilizado como diagnóstico porque não é bem reproduzido. O modelo intermediário (com

βFe = 0.025%) foi considerado o nosso modelo final.
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Figura 5.14: Abundância de ferro (em massa) na estrela NGC 40. Espectro teórico (linha azul ou mais

escura) e espectro observado pelo IUE. Topo : βFe = 0.136% (solar). Meio : βFe = 0.025% (18% da solar).

Embaixo : βFe = 0.00136% (1% da solar).
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5.6 NGC 5315

A nebulosa planetária NGC 5315 é compacta (4”), aproximadamente esférica e já 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 caṕıtulo 2 e Acker & Neiner 2003). Até agora, ela nunca foi analisada por meios de

modelos de atmosferas em expansão. Mesmo assim, alguns trabalhos estimaram alguns de

seus parâmetros f́ısicos. Através de uma análise qualitativa dos dados do IUE, Feibelman

(1998) por exemplo, obteve uma temperatura estelar de ∼ 80000K e uma velocidade terminal

de 3600 km s−1. 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−1.

Por outro lado, Pottasch et al. (2002) derivaram uma temperatura menor de ∼ 66000K

baseados no método Zanstra e na ausência de linhas nebulares do He II.

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

ao da BD+303639 e da NGC 40. As únicas diferenças são o número de ńıveis e superńıveis

de alguns ı́ons.

5.6.1 Ótico

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 ∼ 5805Å na

fig. 2.18), indicando velocidades terminais altas (∼ 1000 − 3500 km s−1) e perdas de massa

intensas. Este fato complica bastante a sua análise, uma vez que um perfil pode ser a soma

de várias linhas espectrais. Modelos de atmosferas podem ser bastante úteis nesse caso, pois

as contribuições individuais dos ı́ons podem ser determinadas. Por exemplo, mostramos na

fig. 5.15 um perfil teórico em ∼ 4650Å. Com a ajuda do CMFGEN, no intervalo deste perfil

identificamos várias transições. Algumas das mais importantes são :

• C III : λ4615.82, λ4630.44 , λ4647.42, λ4650.25, λ4651.47, λ4663.64 e λ4670.87;

• C IV : λ4646.04, λ4658.88, λ4666.68, λ4676.65, λ4681.17, λ4684.52 e λ4689.28;

• He II : λ4685.70.
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Tabela 5.4: Modelo atômico para a NGC 5315.

Íon Número de ńıveis Número de superńıveis

He I 39 27

He II 30 13

C II 338 104

C III 243 99

C IV 64 49

O II 296 53

O III 349 97

O IV 72 30

O V 91 31

O VI 65 65

Ne II 48 14

Ne III 71 23

Ne IV 52 17

Mg II 45 18

Al II 58 38

Al III 45 17

Si II 80 52

Si III 45 25

Si IV 38 27

P V 62 16

S III 14 11

S IV 23 19

S V 22 21

S VI 19 17

Ar III 36 10

Ar IV 61 19

Ar V 36 18

Ca II 46 17

Ca III 110 33

Ca IV 193 34

Ca V 121 45

Ca VI 108 47

Fe III 477 61

Fe IV 280 21

Fe V 182 19

Fe VI 80 10
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Figura 5.15: Contribuições de diferentes ı́ons para a formação de um perfil largo. Modelo teórico de uma

estrela [WR] com v∞ = 2400 km s−1 e Ṁ = 1.5 × 10−6M⊙ ano−1 (sem “clumping”).

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

A distância utilizada em nossa análise é de 2.5kpc e o avermelhamento interestelar é

E(B-V) = 0.37 (Pottasch et al. 2002). O espectro ótico observado e o nosso modelo final

são mostrados na fig. 5.16.

Conforme vimos na fig. 5.15, o perfil em ∼ 4650Å é formado por contribuições do C

III, C IV e He II. A linha em ∼ 5805Å é devido puramente ao C IV λλ5801, 12. Pelo

fato da nebulosa ser compacta, várias linhas nebulares também foram detectadas em nossas

observações. Elas foram identificadas como : Hγ, [OIII] λ4363, He I λ4388, He I λ4472, [Mg

I] λ4571, [Ar IV] λ4740, [O III] λ4959, [O III] λ5007, [N I] λ5199, [Cl III] λ5518, 5538, [N II]

λ5754 e He I λ5876. Apesar dessa contaminação, a determinação dos parâmetros f́ısicos e da

abundância qúımica não foi impedida, embora no ultravioleta tenhamos enfrentado algumas

dificultades como veremos a seguir.

5.6.2 Ultravioleta próximo e distante

Para a análise do ultravioleta utilizamos espectros de baixa resolução do telescópio IUE

(∼ 6Å). Nosso modelo final e as observações se encontram na fig. 5.17. As linhas nebulares
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Figura 5.16: Espectro ótico observado da estrela NGC 5315 (telescópio ESO/1.52m) e o nosso modelo

teórico (linha azul ou mais escura).
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também estão presentes nesta região e foram identificadas como : C III] λ1909, C II] λ2327

e [O II] λ2470. A linha Ly α aparece muitas vezes nos espectros do IUE e se trata de uma

emissão geocoronal. As principais linhas estelares são : O IV λ1344, O V λ1371, C IV λ1549,

C III λ1620, He II λ1640, C III λ2296, C IV λ2405 e C IV λ2530. A linha C IV λ1549 é menos

intensa do que a observada. Esta dificuldade também foi encontrada na análise de outras

estrelas do tipo WC4 (mas de alta massa) por Crowther et al. (2002). Feibelman (1998)

identificou a linha λ2296 como sendo uma transição nebular, mas nosso ajuste descarta esta

possibilidade.

Como pode ser notado, o cont́ınuo após ∼ 2500Å é subestimado pelo nosso modelo. Uma

explicação posśıvel é uma contribuição do cont́ınuo da nebulosa somado ao cont́ınuo estelar,

o que o CMFGEN não 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′′ × 20′′ apóia esta hipótese.

Como sabemos, os processos de recombinação do H+, He+, He++ e a emissão-2γ do H

são contribuintes importantes para a emissão total do cont́ınuo da nebulosa (Osterbrock

1987). Embora seja dif́ıcil concluir que a discrepância tenha definitivamente origem nebular,

o cálculo mostrado a seguir permite considerar esta possibilidade.

Ignorando a emissão livre-livre (importante para o infravermelho e a região rádio) a

emissividade total do cont́ınuo nebular pode ser escrita como :

jtot = jλ(H+) + jλ(He+) + jλ(He++) + jλ(2γ)

Considerando agora que o hidrogênio domina esta emissão, que a densidade de prótons

Np é aproximadamente a densidade de elétrons Ne e que a emissão-2γ é despreźıvel, temos

a seguinte emissão mı́nima :

jtot ∼ jλ(H+) =
1

4π
N2

e α(H0, T, λ),

onde α(H0, T, λ) é chamado de coeficiente de emissão. Para a NGC 5315, Ne ∼ 17500

cm−3 e T ∼ 10000K segundo Pottasch et al. (2002). Para o comprimento de onda 2600Å, o

coeficiente α(H0, T, λ) = 5.39× 10−40 ergs cm3 seg−1 Hz−1 (veja a tabela 4.7 em Osterbrock

1987). Portanto, temos :

jtot(λ = 2600Å) ∼ 1.31 × 10−32ergs cm−3 Hz−1 s−1 sterr−1.
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Figura 5.17: Espectro ultravioleta observado da estrela NGC 5315 (telescópio espacial IUE) e o nosso

modelo teórico (linha azul ou mais escura).
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Sabendo agora que a nebulosa tem um diâmetro aproximado de 4′′ e com a distância de

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

r =
dθ

2
∼ 0.02pc.

A luminosidade da emissão do cont́ınuo pode ser escrita como :

lν = 4π

∫

jνdV ∼ 4πjν
4πr3

3
.

Podemos escrever paralelamente que :

lν = 4πd2fν ,

onde fν é o fluxo aqui na Terra e d = 2.5kpc. Temos então :

fν =
4π

3

(r

d

)2

rjν ,

o que nos fornece :

fν = 2.16 × 10−25ergs cm−2 Hz−1 s−1.

Mudando a unidade para Å−1, temos :

fλ = 9.6 × 10−14ergs cm−2 Å−1 s−1

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

= 0.37, temos o seguinte fluxo observado f obs :

f obs
λ = fλe

−2.3 ∼ 9.6 × 10−15ergs cm−2 Å−1 s−1.

A contaminação que precisamos para justificar nossa hipótese neste comprimento de onda

é da ordem de 10−14 ergs cm−2 s−1 e o resultado acima é perfeitamente compat́ıvel. Para

o comprimento de onda 3122Å, o mesmo cálculo fornece ∼ 3 × 10−14ergs cm−2 Å−1 s−1.

Embora para 2600Å nós tenhamos conseguido um bom acordo, para 3122Å nós precisamos

de uma contaminação duas vezes maior. Mesmo assim, podemos notar que a contaminação

aumenta com o comprimento de onda, assim como a nossa discrepância. Naturalmente
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Figura 5.18: Espectros da estrela NGC 5315 observados com as aberturas 10′′×20′′ e 3′′×3′′, no telescópio

espacial IUE. Nota-se uma alteração do fluxo e também da forma do cont́ınuo após ∼ 2500Å, o que pode ser

uma contaminação do cont́ınuo da nebulosa.

existem incertezas na determinação da distância e nos parâmetros nebulares, o que pode

acabar alterando esses resultados. Devemos lembrar também que consideramos somente a

recombinação do hidrogênio, sendo estes valores apenas limites inferiores. A nossa conclusão

é que uma contaminação pelo cont́ınuo da nebulosa não deve ser desconsiderada.

O telescópio IUE apresenta um outro modo de observação com uma abertura de 3′′ × 3′′.

Se realmente existe uma contribuição do cont́ınuo nebular, os espectros de abertura larga

devem ser diferentes dos espectros dessa abertura, já que o diâmetro da nebulosa é ∼ 4′′.

Mostramos na fig. 5.18 os espectros IUE com as aberturas de 10′′ × 20′′ e 3′′ × 3′′. De fato,

podemos observar que os espectros são diferentes. A forma do cont́ınuo após ∼ 2200Å muda

significativamente, o que pode ser um ind́ıcio da contaminação. Além dessa diferença, o

espectro de abertura mais larga apresenta um cont́ınuo superior em todos os comprimentos

de onda. É importante ressaltar que o cont́ınuo do espectro do FUSE (que descreveremos a

seguir) perto de ∼ 1200Å é incompat́ıvel com o espectro do IUE de abertura pequena. Isto

nos leva a especular que com a abertura pequena, parte da radiação 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 (telescópio espacial FUSE)

e o nosso modelo teórico (linha azul ou mais escura).

amostra, e está mostrado na fig. 5.19. Novamente, a presença de fósforo é indispensável.

Mais ainda, notamos que para a NGC 5315 uma abundância de fósforo 4 vezes a solar

apresenta uma melhor reprodução dos perfis P V λ1118 e P V λ1128. Este resultado é

interessante e será discutido no próximo caṕıtulo. Além do P V, as seguintes transições

puderam ser identificadas : C IV λ1108, C IV λ1169 e C III λ1175. Lembramos que essa

região apresenta inúmeras absorções do meio interestelar (p.e. H2), o que não levamos em

conta no CMFGEN.

Por último, mostramos na fig. 5.20 os espectros observados (desde o ultravioleta até

o ótico) juntamente com o cont́ınuo de nosso modelo. Mais uma vez, fica evidente a dis-

crepância com o espectro do IUE a partir de ∼ 2500Å.

5.6.3 Parâmetros f́ısicos e abundâncias qúımicas

Os parâmetros f́ısicos e a abundância qúımica 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 cont́ınuo

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

T∗ = 76420K, Teff = 74590K

Log Ṁ = −6.33, Log Ṁ/
√

f = −5.83

v∞ = 2400 km s−1, η = 11

Log Q0 = 47.58, Log Q1 = 47.15, Log Q2 = 37.46

[βHe, βC , βO] = [43, 51, 6] (% massa)

RT = 13.9 R⊙.

Estes valores não são tão diferentes dos obtidos para a estrela NGC 40, que é uma [WC8].

A principal razão 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−1 enquanto que na NGC 5315 seu valor é 2400 km

s−1. Com relação à temperatura e ao raio por exemplo, esses dois objetos têm 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 ∼ 3900 L⊙ e um raio R∗ = 0.31R⊙, implicando em uma

temperatura maior (∼ 82700K). A maneira pela qual de Freitas Pacheco et al. obtiveram

seus parâmetros foi através da comparação de larguras equivalentes teóricas 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 vários aspectos.

Valores da ordem de 3600 km s−1 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 − 150kK (Koesterke 2001). Portanto, nosso resultado para a NGC 5315

é um tanto surpreendente. Por outro lado, através da análise de 6 estrelas de alta massa do

tipo WC4 na Grande Nuvem de Magalhães, Crowther et al. (2002) encontraram na média

T∗ ∼ 87kK e Teff ∼ 70kK, mais próximo de nossos valores. Discutiremos essa questão mais

adiante nesta tese.

A abundância qúımica encontrada é a mesma para a BD+303639 e para a NGC 40, βHe =

43%, βC = 51%, βO = 6%, o que corresponde a C/He = 0.4 e O/He = 0.035 (em número).

Como já mencionamos, a razão βC/βHe encontrada para as estrelas [WR] do tipo inicial é

menor que a das outras classes e está em conflito com as predições dos modelos evolutivos

(Herwig 2001). Nossa razão é βC/βHe ∼ 1.2, e, a prinćıpio, não é tão discrepante. No entanto,

como veremos mais adiante, a determinação da abundância para os nossos dois objetos do

tipo [WR] inicial é sujeita a incertezas consideráveis. Para determinar a abundância do

oxigênio, utilizamos dessa vez apenas a linha em 5593Å, que consiste principalmente de O

III λ5592 e O V λ5598. Novamente, não encontramos nenhuma evidência da presença de

nitrogênio. Estabelecemos então o limite superior : βN ≤ 0.1%.

Assim como na BD+303639, encontramos uma deficiência em ferro neste objeto. Isto

é mostrado na fig. 5.21. Entre ∼ 1400 − 1500Å, podemos ver uma melhora no ajuste se

considerarmos uma abundância menor que a solar. Outras linhas de outros ı́ons apresentam
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modificações devido ao efeito de “line-blanketing” (p.e. C III λ1620) ou pelo simples fato

de estarem superpostas às linhas do Fe V (p.e. O IV λ1344). No painel inferior desta

mesma figura, se encontram os dois modelos teóricos dos painéis superiores. Como pode

ser visto, o Fe V realmente tem uma influência considerável no intervalo ∼ 1400 − 1500Å.

Dados observacionais nesta região de alta resolução e de alto sinal-rúıdo poderiam precisar

a determinação da abundância. O nosso modelo final utiliza βFe = 0.0136% (10% do valor

solar).
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Figura 5.21: Abundância de ferro (% massa) na estrela NGC 5315. Espectro teórico (linha azul ou mais

escura) e espectro observado pelo IUE. Topo : βFe = 0.136% (solar). Meio : βFe = 0.0136% (10% solar).

Embaixo : os dois modelos teóricos dos painéis superiores, mas com alta resolução. 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 planetária NGC 6905 é a mais quente de nossa amostra. Isto é

evidenciado em seu espectro, que é composto principalmente por emissões intensas dos ı́ons

C IV, He II e O VI. A sua classificação espectral é [WO1] segundo Crowther et al. (1998) e

[WO2] de acordo com Acker & Neiner (2003), o que significa um dos estágios de ionização

mais elevados entre as estrelas [WR].

Koesterke & Hamann (1997b) apresentaram o primeiro modelo para este objeto baseado

em uma atmosfera em expansão. Todavia, seu trabalho não incluiu os efeitos de “clumping”

e nem “line-blanketing”. Um outro estudo importante, mas com relação à nebulosa pla-

netária, foi feito por Peña et al. (1998). Através de um modelo de fotoionização, algumas

caracteŕısticas nebulares como a temperatura eletrônica e a estrutura de ionização puderam

ser reproduzidas. É importante ressaltar que o fluxo ionizante neste trabalho é o fornecido

por Koesterke & Hamann (1997b), de modo que a análise foi autoconsistente. Mesmo assim,

algumas discrepâncias importantes foram encontradas. O fluxo em Hβ por exemplo, é menor

que o observado, o que sugere a necessidade de uma estimativa melhor dos parâmetros da

estrela central.

Feibelman (1996) também estudou este objeto. Através de uma análise qualitativa dos es-

pectros IUE várias identificações de linhas foram feitas e duas velocidades terminais puderam

ser determinadas : 3800 km s−1 pelo C IV λ1549 e 2700 km s−1 pelo O V λ1371.

O modelo atômico considerado para a NGC 6905 está na tabela 5.5. Devido a sua alta

temperatura, alguns ı́ons presentes nos outros objetos de nossa amostra foram exclúıdos e

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

5.7.1 Ótico

Na fig. 5.22 mostramos o espectro ótico observado e o nosso modelo final para a NGC 6905.

A distância 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

III] λ3868, [Ne III] λ3969, Hδ, Hγ, He II λ4686, Hβ, [O III] λ4959, [O III] λ5007 e He II

λ5412. Ambas as linhas nebulares do He II contaminam a linha do vento estelar.

Uma transição importante nesta região é a O VI λ3811, 34. Modelos na literatura nunca
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Tabela 5.5: Modelo atômico para a NGC 6905.

Íon Número de ńıveis Número de superńıveis

He I 39 27

He II 30 13

C III 243 99

C IV 64 49

O IV 72 30

O V 91 31

O VI 65 65

Ne III 71 23

Ne IV 52 17

Ne V 166 37

Ne VI 202 36

Mg II 45 18

Mg III 201 29

Al II 58 38

Al III 45 17

Si III 45 25

Si IV 38 27

Si V 71 33

P V 62 16

S IV 23 19

S V 22 21

S VI 19 17

Ar III 36 10

Ar IV 61 19

Ar V 36 18

Ca III 110 33

Ca IV 193 34

Ca V 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 (Peña et al. 1998). O nosso ajuste é bastante razoável e, embora um pouco mais

fraco que o observado, resulta de nosso compromisso com a linha O V λ1371 (e com outras

linhas do O VI nos espectros do FUSE) ao determinarmos a temperatura.

A linha em ∼ 4660Å resulta das contribuições do C IV λ4658, C IV λ4684 e He II λ4686.

Ao contrário de outras estrelas de nossa amostra, o C III não se encontra presente neste

objeto. Outras linhas intensas são : O VI λ5291, He II λ5412, C IV λ5470 e C IV λ5801, 12.

5.7.2 Ultravioleta próximo e distante

Na fig. 5.23 mostramos os espectros observados de baixa resolução do IUE e o nosso modelo

teórico. No intervalo de ∼ 1200 − 2000Å existem somente três linhas oriundas da estrela

central : O V λ1371, C IV λ1549 e He II λ1640. A linha em ∼ 1909Å foi identificada como

C III] λ1909, de origem nebular. Surpreendentemente, o ajuste à linha He II λ1640 não é

satisfatório. No entanto, Feibelman (1996) salienta que existe uma contaminação nebular

desta mesma linha e que sua intensidade pode estar mudando com a posição da fenda do

IUE. Geralmente, por possuir uma estrutura atômica simples, o hélio é bem reproduzido

pelos modelos.

O ajuste ao intervalo ∼ 2000− 3200Å apresenta algumas discrepâncias. As únicas linhas

que se aproximam dos perfis observados são : O VI λ2070, C IV λ2529 e C IV λ2905.

Todavia, se seguirmos as identificações dadas por Feibelman (1996), veremos que várias

linhas nessa região são devidas ao Fe II, O III, [Ar V], [Mg V] e [Ne IV-V] (veja sua tabela

4). Como o Fe II e o O III não são vistos em nossos modelos (devido a alta temperatura) e

as outras transições são proibidas, conclúımos que a diferença se deve principalmente a uma

contaminação nebular. Vale ressaltar que em paralelo adicionamos outros ı́ons (p.e. Cl, Cr,

Mn, etc.) aos modelos e nenhuma transição que melhorasse o ajuste a esta região foi obtido.

Os espectros do ultravioleta distante do telescópio FUSE são mostrados na fig. 5.24

juntamente com nosso modelo teórico. As linhas identificadas nesta região são : O VI

λ1032, O VI λ1038, O VI λ1081, O VI λ1125, C IV λ1108 e C IV λ1169. As linhas do O

VI foram utilizadas para a determinação da temperatura. Um valor um pouco mais baixo

para E(B-V) (0.15, uma diferença de apenas 0.05) foi adotado para um melhor ajuste do

cont́ınuo.
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Figura 5.22: Espectro ótico observado da estrela NGC 6905 (telescópio INT/2.5m) e o nosso modelo teórico

(linha azul ou mais escura).
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Figura 5.23: Espectro ultravioleta observado da estrela NGC 6905 (telescópio espacial IUE) e o nosso

modelo teórico (linha azul ou mais escura).
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Figura 5.24: Espectro da estrela NGC 6905 observado no ultravioleta distante (telescópio espacial FUSE)

e o nosso modelo teórico (linha azul ou mais escura).

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

cont́ınuo teórico, desde o ultravioleta distante até o ótico.

5.7.3 Parâmetros f́ısicos e abundâncias qúımicas

Os parâmetros f́ısicos e a abundância qúımica derivada para a NGC 6905 se encontram

abaixo :

R∗ = 0.1R⊙

T∗ = 149600K, Teff = 146200K

Log Ṁ = −7.15, Log Ṁ/
√

f = −6.65

v∞ = 1890 km s−1, η = 1.3

Log Q0 = 47.43, Log Q1 = 47.30, Log Q2 = 46.65
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Figura 5.25: Todos os espectros observados (INT 2.5m + IUE + FUSE) da estrela NGC 6905 e o cont́ınuo

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

[βHe, βC , βO] = [49, 40, 10] (% massa)

RT = 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 são bem diferentes. Na NGC 5315, ainda vemos C III e o 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 ∼ 150kK enquanto que esses autores derivaram ∼ 141kK. A nossa determinação é a

mais precisa entre as estrelas de nossa amostra e se baseia principalmente nas transições : O

V λ1371, O VI λλ1032, 38 e O VI λλ3811, 34. Mostramos na fig. 5.26 três espectros teóricos

para ilustrar a sensibilidade dessas linhas com relação a mudanças de temperatura. Como

pode ser verificado, o O V λ1371 segue tendência oposta às linhas do O VI, garantindo uma

boa determinação. Outras transições como o C IV e o He II são um pouco menos senśıveis.
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O modelo com Teff ∼ 146kK (T∗ ∼ 150kK) é o mais próximo de nosso modelo final. Esta

figura também mostra que a incerteza na determinação da temperatura chega a ser menor

que 10%.

Como no trabalho de Koesterke & Hamann (1997b) não está expĺıcito a distância consi-

derada, o único parâmetro adicional que pode ser comparado é o raio transformado, que em

nosso caso é 4.9 R⊙ sem o uso de “clumping”, enquanto eles derivaram 3.4 R⊙.

A abundância qúımica do nosso modelo final é βHe = 49%, βC = 40% e βO = 10%, o

que corresponde a C/He = 0.27 e O/He = 0.05 (em número). Esta determinação para uma

estrela [WR] do tipo inicial é importante e será discutida posteriormente. Com relação ao

nitrogênio, ele não é visto no espectro observado e, se presente na atmosfera, sua abundância

é βN < 0.1%.

Por se tratar de um objeto muito quente, para analisarmos a abundância do ferro tivemos

que incluir os estágios de ionização Fe VII-VIII. Verificamos que abundâncias menores que a

solar (p.e. βFe = 0.0136%) produzem um espectro teórico na região do FUSE com pequenas

diferenças. Estas, por serem sutis, não são 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 dif́ıcil de determinar.
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Figura 5.26: Sensibilidade das linhas do O V-VI à mudanças de temperatura. Linha tracejada : Teff =

126500K. Linha cinza (ou vermelha) : Teff = 146300K. Linha escura (ou azul) : Teff = 161000K.
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5.8 Sumário dos resultados obtidos

Para termos uma melhor visualização dos resultados obtidos, os parâmetros f́ısicos e as

abundâncias qúımicas das estrelas centrais BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905

são mostrados novamente nas tabelas 5.6 e 5.7. Para fins de comparação, mostramos também

trabalhos anteriores sobre esses objetos. Lembramos que com a exceção de Crowther et al.

(2005), todos os modelos de atmosferas são do grupo de Potsdam e não levaram em conta

o ferro (além de diversos outros elementos), “line-blanketing”, “clumping” e se restringiram

principalmente na análise do ótico. É importante ressaltar também que os parâmetros de

de Freitas-Pacheco et al. (1986;1993) não foram obtidos através de ajustes aos espectros

observados. Esses autores utilizaram a teoria de Sobolev, consideraram um vento isotérmico

e fizeram uma comparação entre larguras equivalentes teóricas e observadas de algumas

transições do C e do He.

Os valores entre parênteses na tabela 5.6 para a eficiência do vento estelar η e para o raio

transformado RT levam em conta “clumping”. As abundâncias βHe, βC , βO e βN na tabela

5.7 estão em frações de massa (%). Já os valores para C/He e O/He são frações em número.

Mostramos ainda na tabela 5.8, o fluxo ionizante dos nossos modelos finais a partir de

912Å (Q0), 504Å (Q1) e 228Å (Q2). Tais comprimentos de onda correspondem aos potenciais

de ionização do H I, He I e He II. Para termos uma idéia de como esses fótons são absorvidos

pelo vento estelar, os valores de Q foram calculados na parte interna (Qint) e na parte externa

do envelope (Qext), conforme as seguintes expressões :

Qint = 4πR2
∗

∫ ∞

ν

4πJν(R∗)

hν
dν

Qext = 4πR2
env

∫ ∞

ν

4πJν(Renv)

hν
dν,

onde Renv é o raio do envelope, que é fixo em 200R∗ em todos os modelos. É interessante

notar que no caso da estrela NGC 6905 a diferença entre Q2 na parte interna e externa do

envelope é bem menor do que para as outras estrelas. Isso se deve ao alto grau de ionização

deste objeto, o que faz com que o envelope se torne óticamente fino para estes fótons.
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Tabela 5.6: Sumário dos parâmetros f́ısicos obtidos.

Estrela T∗ (K) R∗/R⊙ Teff (K) log Ṁ log Ṁ/
√

f v∞ (km s−1) RT /R⊙ η

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 -5.55 700 3.9 (8.5) 16.2 (5.1)

NGC 40 (esta tese) 73310 0.43 70840 -6.25 -5.75 1000 3.4 (7.4) 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 (-) -



160

Tabela 5.7: Sumário das abundâncias qúımicas obtidas.

Estrela βHe βC βO βN C/He O/He

BD+303639 (esta tese) 43 51 6 < 0.2 0.40 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 < 0.1 0.40 0.035

Leuenhagen et al. (1996) 40 50 10 - 0.42 0.062

NGC 5315 (esta tese) 43 51 6 < 0.1 0.40 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 Qint
0 → Log Qext

0 Log Qint
1 → Log Qext

1 Log Qint
2 → Log Qext

2

912Å (H I) 504Å (He I) 228Å (He II)

(fótons s−1) (fótons s−1) (fótons s−1)

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 cont́ınuo teórico de todos os

nossos modelos finais corrigidos com os respectivos valores de E(B-V). Os comprimentos de

onda a partir dos quais são calculados os fatores Q estão 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 ∼ 300Å decresce consideravelmente, o

que explica os valores baixos de Qext
2 para esses objetos mostrados na tabela 5.8.

Por completeza, mostramos ainda nas figuras 5.28, 5.29 e 5.30 a estrutura de ionização

dos elementos mais abundantes na atmosfera das estrelas estudadas, i.e., do hélio, do carbono

e do oxigênio. No eixo horizontal a distância é dada em raios estelares e no eixo vertical a

abundância de um ı́on é dada em frações da espécie considerada. Várias informações úteis

podem ser obtidas a partir destes gráficos. Algumas que merecem destaque são :

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

espectros serem bastante diferentes !

• na NGC 6905 o hélio está praticamente todo ionizado. Isto explica o porquê de termos

na tabela 5.8 os fatores Q2 na parte interna e externa não tão diferentes como nas

outras estrelas. Os fótons com comprimentos de onda menores que 228Å não são mais

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

• se considerarmos a sequência evolutiva da literatura [WCL] → [WCE] → [WO], essas

figuras podem ser consideradas (do topo para baixo) como sendo a evolução temporal

da estrutura de ionização de uma estrela [WR].

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

rentes com os espectros estudados até aqui.
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Figura 5.27: Cont́ınuo teórico dos modelos das estrelas BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905.
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Figura 5.28: Estrutura de ionização do hélio (He).
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Figura 5.29: Estrutura de ionização do carbono (C).
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Figura 5.30: Estrutura de ionização do oxigênio (O).
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Caṕıtulo 6

Discussão 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 razão βC/βHe nas estrelas [WR]

Conforme discutimos no caṕıtulo 1, existem três cenários1 para a produção de estrelas cen-

trais deficientes em H : AFTP, LTP e VLTP. Todos eles são baseados em pulsos térmicos

(Herwig 2001). No AFTP, a estrela se torna deficiente em H no final da fase AGB, apresen-

tando uma abundância (% em massa) [βH ,βHe,βC ,βO] ∼ [17,33,32,15]2. No LTP, a estrela

se encontra na trajetória pós-AGB, quando sua luminosidade se encontra constante, e após

1sem considerar a possibilidade da evolução em binárias
2Herwig (2001) ressalta que a abundância obtida pelo caso AFTP depende da massa residual de hidrogênio

(MH) na estrela antes do pulso térmico. No caso mostrado, MH = 4 × 10−3M⊙.
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Classe β̄He (%) β̄C (%) β̄O (%) β̄C/β̄He

[WCL] (13) 43 ± 3 50 ± 4 6 ± 3 1.16 ± 0.12

[WCE]-[WO] (11) 66 ± 9 23 ± 6 11 ± 4 0.35 ± 0.10

[WC]-PG 1159 (3) 40 ± 7 44 ± 5 14 ± 2 1.10 ± 0.23

PG 1159 (13) 50 ± 17 39 ± 14 10 ± 6 0.78 ± 0.39

Tabela 6.1: Abundâncias qúımicas médias do He, C e O (em frações 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 h́ıbridas

não foram consideradas.

o pulso térmico sua abundância é [βH ,βHe,βC ,βO] ∼ [2,37,40,18]. Já no VLTP, a estrela se

encontra na fase de resfriamento das anãs-brancas quando um pulso térmico tardio faz com

que a estrela retorne para próximo do ramo AGB com uma abundância t́ıpica [βHe,βC ,βO]

∼ [38,36,22]. Ao contrário dos outros cenários, o VLTP elimina todo o H.

Em todos esses modelos, as quantidades de He e C derivadas são praticamente as mesmas,

i.e., βC/βHe ∼ 1. Todavia, os modelos de atmosferas do grupo de Potsdam encontraram para

11 estrelas [WR] do tipo inicial ([WCE]-[WO]) uma média de βC/βHe ∼ 0.35 (Koesterke &

Hamann 1997a,b). Para as estrelas [WCL],[WC]-PG 1159 e PG 1159, essa razão é próxima

da unidade, ou seja, é coerente com a previsão dos cálculos evolutivos. Este fato é mostrado

na tabela 6.1 para todas as estrelas [WR] analisadas pelo grupo de Potsdam e também para

as estrelas [WC]-PG1159 ([WELS]) e PG 1159. Os erros mostrados não são as incertezas na

determinação da abundância, eles dizem respeito na verdade ao intervalo de valores medido

em cada classe espectral. Os números entre parênteses indicam a quantidade de estrelas

consideradas. Como pode ser visto, a razão βC/βHe 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 são 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 variação da abundância de He e C nas linhas He II λ5412 e C IV λ5470. As

abundâncias mostradas estão em fração de massa (%).

A determinação de βHe e βC nas estrelas do tipo Wolf-Rayet (WR e [WR]) é baseada

tradicionalmente nas linhas He II λ5412 (7 → 4) e C IV λ5470 (10 → 7). Existem várias

razões para esta escolha : essas transições estão próximas em comprimento de onda; são

formadas pelo mesmo mecanismo f́ısico (recombinação e cascata para ńıvel inferior); são

formadas geralmente em uma mesma região do vento estelar; possuem potenciais de ionização

próximos e geralmente são senśıveis à variações da abundância do hélio e do carbono. Na fig.

6.1 mostramos um exemplo simples de três modelos com diferentes razões βC/βHe. Quando

estes dois perfis ajustam as linhas observadas, os valores de βHe e βC são considerados a

abundância de hélio e carbono da estrela.

Verificamos em nossos modelos que um bom ajuste das linhas He II λ5412 e C IV λ5470

nem sempre é posśıvel. 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 abundâncias

qúımicas diferentes para cada objeto : um com βC/βHe ∼ 0.35, que é a razão média vista na

tabela 6.1 para as estrelas [WCE]-[WO], e outro com esta razão próxima da unidade. Para

a NGC 5315, nenhum dos dois modelos reproduz bem essas linhas. Diminuindo βC e βHe

a custa de um aumento em βO melhora a qualidade do ajuste, mas as linhas do oxigênio

começam 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 βC/βHe ∼ 0.8 é um pouco melhor do que o de βC/βHe ∼ 0.35. Vale

ressaltar que a abundância utilizada no último painel é a mesma utilizada por Koesterke

& Hamann (1997b). É muito importante notar que os ajustes mostrados não são perfeitos.

A determinação do cont́ınuo, assim como a contribuição nebular do He II λ5412 (veja o

caso da NGC 6905) são fatores que complicam a análise. A nossa conclusão, pelo menos a

partir de nossos resultados, é que não é claro se as estrelas [WR] do tipo inicial realmente

possuem a razão βC/βHe mais baixa do que as outras classes. Uma amostra maior, com

uma razão sinal-rúıdo e resolução maiores deve ser cuidadosamente analisada. Antes disso,

achamos prematura qualquer conclusão a respeito da discrepância mencionada na literatura.

Devemos ter em mente também um compromisso com outras partes do espectro ao tentarmos

reproduzir a linha He II λ5412 e C IV λ5470. Óbviamente, não é razoável reproduźı-las a

qualquer custo, i.e., degradando o ajuste de outras transições.
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Figura 6.2: Espectros observados das estrelas NGC 5315 e NGC 6905 e modelos teóricos (linha tracejada)

com diferentes razões βC/βHe.
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6.2 Diagrama Log RT× Log T∗

Uma maneira de discutir nossos resultados no contexto da sequência 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 evolução das

estrelas centrais deficientes em H de um ponto de vista diferente do fornecido pelo diagrama

HR. Sua maior vantagem é ser independente da distância, 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 RT× Log T∗ para os nossos resultados e para

todas as estrelas [WR] analisadas pelo grupo de Potsdam3 (Koesterke 2001). Somente 4

estrelas PG 1159 estão presentes porque elas são as únicas que apresentam perdas de massa

em sua classe (Koesterke et al. 1998). A sequência evolutiva parte das [WCL] em direção

as [WCE]-[WO], quando o RT decresce enquanto a temperatura aumenta. Isto sendo o

resultado da contração do raio da estrela central e do aumento da perda de massa. Depois,

a evolução prossegue em direção as estrelas [WELS] e PG 1159, onde a perda de massa

decresce abruptamente (aumentando RT ) ao se chegar próximo a fase das anãs-brancas.

A razão deste fato ainda não foi bem esclarecida. Koesterke et al. (1998) especulam que

ao alcançar temperaturas muito elevadas (≥ 150kK) o vento estelar se torna tão ionizado

que a eficiência na transferência de momento radiativo seria reduzida consideravelmente,

diminuindo a perda de massa. No entanto, não acreditamos que isto é visto no diagrama

porque as estrelas [WCE]-[WO] apresentam temperaturas similares às [WELS]-PG 1159. É

interessante notar que com relação ao espectro, perto da fase das pré-anãs brancas o número

de linhas em absorção começa a sobrepujar o número de linhas em emissão.

As conclusões principais obtidas a partir de nossos resultados são :

• Se o “clumping” está presente em todas as estrelas uniformemente, ou seja, se elas

puderem ser descritas pela mesma função f(r), as perdas de massa serão diminúıdas

por um fator de ∼ 3 (para f∞ = 0.1). Poderá 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 exceção, e foi analisada por de Freitas Pacheco et al. (1986;1993).
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Figura 6.3: Diagrama Log RT× Log T∗. Os triângulos indicam as estrelas [WCL], os quadrados as estrelas

[WCE]-[WO], as estrelas [WELS] são denotadas por cruzes e as PG 1159 por ćırculos. Śımbolos preenchidos

indicam os resultados do grupo de Potsdam e os nossos resultados são representados por śımbolos não

preenchidos. Linhas tracejadas unem os modelos do grupo de Potsdam aos nossos modelos sem “clumping”

e com “clumping” (indicados por (c)), respectivamente.
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proporcional à perda de massa :

RT = R∗

(

v∞/(2500km/s)

Ṁ/(10−4M⊙/ano)

)2/3

.

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

BD+303639 e NGC 40.

• Como pode ser visto, comparado com os modelos homogêneos do grupo de Potsdam

(com a exceção 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

tendência de aumento do raio transformado de ∼ 0.1− 0.2 dex com relação 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 último grupo “clumping” não for importante ou não estiver

presente;

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

inicial. Esta fato surpreendente será discutido posteriormente;

• Todas as estrelas de nossa amostra foram deslocadas horizontalmente com relação a

resultados anteriores. No entanto, não houve uma mudança sistemática das tempera-

turas que permitisse qualquer conclusão acerca da sequência evolutiva. Este resultado

não é óbvio, visto que a inclusão 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 g× Log T∗

Uma maneira eficiente para se estabelecer e analisar conexões evolutivas entre estrelas de

diferentes classes espectrais é através do diagrama HR. Devemos lembrar no entanto, que

ao utilizá-lo, encontramos uma dificuldade fundamental : a incerteza na determinação da

distância aos objetos. Isto afeta diretamente a determinação da gravidade superficial4 g,

que depende do raio da estrela (que depende da distância). As linhas em absorção em

estrelas PG 1159 podem ser utilizadas para contornar este problema, determinando-se uma

gravidade superficial espectroscópica. Porém, o mesmo não é posśıvel para as estrelas [WR],

que possuem um espectro rico em linhas em emissão. Ao analisarmos os nossos resultados,

devemos ter sempre em mente esta incerteza.

No caso espećıfico das estrelas centrais deficientes em H existe também uma outra di-

ficuldade que diz respeito as trajetórias evolutivas. A maioria das trajetórias utilizadas

na literatura para comparação com os resultados obtidos pelos modelos de atmosferas são

apropriadas apenas para estrelas centrais ricas em hidrogênio. 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 f́ısica apropriada para a formação e evolução desses obje-

tos. Somente recentemente isto têm sido superado. Destacamos em particular o trabalho de

Althaus et al. (2005). Estes autores disponibilizaram na literatura5 uma trajetória evolutiva

completa para uma estrela de 2.7M⊙ desde a Sequência Principal até a fase de anã-branca

(rica em H). Depois, após um pulso térmico tardio (VLTP), com a estrela já deficiente em

H, o seu modelo se estendeu até as estrelas pré-anãs brancas (PG 1159) e finalmente, até

a região das anãs brancas DO, DB e DQ. Até onde sabemos, esta trajetória evolutiva é a

mais completa em termos dos processos f́ısicos necessários à formação destes objetos e a

mais apropriada atualmente para comparação com os resultados fornecidos pelos modelos de

atmosferas.

Motivados pelos fatos descritos acima, mostramos na fig. 6.4 a trajetória evolutiva de

Althaus et al. juntamente com os nossos modelos. As novas estrelas PG 1159 encontradas

no trabalho de Hügelmeyer et al. (2005) e todas as estrelas [WR] analisadas pelo grupo de

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

4não utilizaremos o diagrama HR em termos da luminosidade.
5http://www.fcaglp.unlp.edu.ar/evolgroup/
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Figura 6.4: Diagrama HR em termos de Log g× Log T∗. A trajetória evolutiva é de Althaus et al. (2005),

de 0.5885 M⊙, apropriada para estrelas centrais deficientes em hidrogênio. Os resultados obtidos a partir de

modelos de atmosferas em não-ETL (estáticos e em expansão) são representados por : triângulos (estrelas

[WCL]), quadrados (estrelas [WCE]-[WO]), cruzes (estrelas [WELS]) e ćırculos (estrelas PG 1159). Śımbolos

não preenchidos indicam resultados da literatura. Os nossos resultados são representados por śımbolos

preenchidos e linhas sólidas os ligam a resultados anteriores.
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adotamos uma massa de 0.6M⊙. As barras de erro verticais mostradas ilustram um erro na

determinação da distância por um fator 2, que é também a incerteza t́ıpica na determinação

do Log g por Hügelmeyer et al. (2005). As barras de erro horizontais ilustram uma incerteza

de 10% na determinação de T∗.

Algumas informações úteis que podem ser retiradas a partir deste diagrama são :

• Não existe uma transição 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, não existem estrelas centrais deficientes em H observadas com

temperaturas (T∗) entre ∼ 80kK e ∼ 110kK;

• A posição da estrela NGC 5315 novamente não coincide com a posição das outras

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

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

um pouco antes da região das estrelas PG 1159;

• A posição das estrelas [WELS] é incoerente com a sequência 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 discrepância seja

confirmada;

• Os deslocamentos das estrelas BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905 com

relação a resultados anteriores são indicados por linhas sólidas. Não encontramos

nenhuma mudança sistemática com relação aos trabalhos que não trataram o efeito

“line-blanketing”.

Para termos certeza da sequência evolutiva [WCL] → [WCE] → [WO] → [WELS] →
PG 1159 chegamos a conclusão 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 relação as demais [WCE]-[WO].
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Por último, salientamos que seria bastante útil fazer este mesmo tipo de análise, mas

levando em conta os outros pulsos térmicos AFTP e LTP, assim como trajetórias evolutivas

para estrelas de diferentes massas iniciais na Sequência Principal.

6.4 A estrela NGC 5315

A temperatura (T∗) encontrada para a estrela NGC 5315, de ∼ 76kK, é significativamente

menor do que as temperaturas determinadas para outras estrelas [WR] do tipo inicial, que

estão no intervalo de ∼ 120− 150kK. Isto se torna evidente nos diagramas nas figuras 6.3 e

6.4, onde ela se encontra bastante deslocada com relação a outras [WCE]-[WO]. Este fato nos

levou a verificar as classificações espectrais das estrelas no trabalho do grupo de Potsdam.

Segundo Koesterke (2001), as 11 estrelas analisadas são dos tipos [WC2-4]. No entanto,

conforme mencionamos anteriormente, os novos sistemas de classificação de Crowther et al.

(1998) e de Acker & Neiner (2003) substituiram as classes [WC2-3] (e às vezes também a

[WC4]) pelas classes [WO1-4], porque nesses objetos as linhas do oxigênio passam a dominar

o espectro. Verificamos que das 11 estrelas [WR] do tipo inicial listadas em Koesterke (2001),

9 são classificadas agora como [WO1-3] (Acker & Neiner 2003; Crowther et al. 1998) e 2

como [WO4] (Crowther et al. 1998).

A nossa classificação para a NGC 5315 é duvidosa. Conclúımos no caṕıtulo 2 que ela é

uma [WC4] ou uma [WO4]. No entanto, a presente discussão nos leva a crer que ela é na

verdade a única estrela analisada de sua própria 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 Magalhães. A média na temperatura encontrada foi de T∗ ∼ 87kK e Teff ∼ 70kK.

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

vai ajudar a discutir o cenário evolutivo.
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6.5 Nucleosśıntese do Si, P e Fe

Vimos na introdução desta tese que quando uma estrela se encontra na fase AGB, vários

elementos qúımicos são sintetizados em seu interior6. Se as estrelas centrais deficientes

em H são descendentes das estrelas AGB, é de se esperar que suas atmosferas estendidas

apresentem essencialmente essas regiões mais internas, mas com algumas modificações na

abundância causadas pelo pulso térmico responsável pela origem da deficiência em H (VLTP,

AFTP ou LTP). De fato, isto é o previsto quantitativamente por modelos evolutivos (veja por

exemplo, Herwig 2005). Desta forma, a análise dessas estrelas com códigos como o CMFGEN

permite testar diretamente essas previsões, colaborando para um melhor entendimento da

nucleosśıntese ocorrida nas fases AGB e pós-AGB.

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

nucleosśıntese do siĺıcio, do fósforo e do ferro. Eles serão apresentados a seguir.

Siĺıcio :

O siĺıcio apresenta uma repulsão coulombiana muito forte para que haja uma reação nuclear

com as temperaturas encontradas nas estrelas AGB. Portanto, a única reação posśıvel para

mudar sua abundância é a captura de nêutrons. Todavia, o 28Si é convertido basicamente

em 29Si e 30Si, de modo que a abundância após a fase AGB pode ser considerada aproxima-

damente a solar (Werner & Herwig 2005). Em contraste com esta previsão, Leuenhagen &

Hamann (1998) (grupo de Potsdam) derivaram uma abundância βSi ∼ 0.5− 3% (em massa)

para uma amostra de 6 estrelas [WCL]. Este intervalo de valores corresponde até 40 vezes

a abundância solar, que é βSi⊙ ∼ 0.07%, apresentando uma grande discrepância. Motivados

por esse achado, procuramos identificar e medir o siĺıcio em todos os 4 objetos de nossa

amostra.

Somente identificamos linhas do siĺıcio nas estrelas BD+303639 e NGC 40. Na BD+303639,

encontramos as transições Si IV λ1394, Si IV λ1403 e Si IV λ4089. Todas foram razoavel-

mente bem reproduzidas com uma abundância solar (veja as figs. 5.1 e 5.3). A incerteza

nesta determinação é de no máximo um fator 2, ou seja, a abundância do siĺıcio não desvia

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

6sendo 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: Abundância de siĺıcio na estrela BD+303639. Topo : βSi = 2× βSi⊙ , Meio : βSi = 0.5× βSi⊙ ,

Embaixo : βSi = βSi⊙ . Os modelos são representados pela linha mais escura (azul). Por questão de clareza,

somente a linha do siĺıcio é mostrada no espectro observado.



181

Figura 6.6: Abundância de siĺıcio na estrela NGC 40. Topo : βSi = 4 × βSi⊙ , Meio : βSi = 0.5 × βSi⊙ ,

Embaixo : βSi = βSi⊙ . Os modelos são representados pela linha mais escura (azul).
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No caso da estrela NGC 40, a linha de siĺıcio encontrada foi a Si IV λ1722. Novamente

uma abundância solar resulta em um bom acordo com as observações. A incerteza neste

caso está ilustrada na fig. 6.6. Uma abundância βSi = 2×βSi⊙ não diferiu significativamente

do ajuste utilizando a abundância solar, de modo que o limite superior para a incerteza é

maior, de ∼ 4 × βSi⊙.

Ao contrário dos resultados do grupo de Potsdam, podemos concluir que nossos resultados

estão de acordo com a previsão dos modelos evolutivos, onde a abundância do śılicio não deve

ser muito diferente da abundância solar. Ressaltamos que o modelo atômico utilizado por

Leuenhagen & Hamann (1998) é muito simples se comparado com o nosso. Portanto, para

termos certeza da discrepância encontrada por esses autores seria útil analisar novamente a

amostra de estrelas em seu trabalho.

Fósforo :

No caso do fósforo, os modelos evolutivos encontram um enriquecimento de ∼ 4 − 25 vezes

a abundância solar (βP⊙
∼ 0.0006%), dependendo do modo como a convecção é tratada

(Werner & Herwig 2005).

Conforme descrevemos no caṕıtulo anterior, graças a disponibilidade dos espectros FUSE,

o fósforo pôde ser encontrado na atmosfera das estrelas BD+303639, NGC 40 e NGC 5315.

O intervalo ∼ 1100− 1130Å somente pôde ser bem reproduzido com a inclusão de P V, que

deu origem as linhas λ1118 e λ1128 (3p 2P o − 3s 2S). Na fig. 6.7 mostramos o diagrama de

Grotrian contendo essas e outras transições posśıveis entre 1000 − 3000Å.

Para testarmos o enriquecimento deste elemento conforme previsto pelos modelos evo-

lutivos, variamos sua abundância em cada objeto. Nas estrelas BD+303639 e NGC 40, os

modelos se mostraram bastante insenśıveis a mudança na quantidade de fósforo. 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 reprodução dos perfis do P V ao utilizarmos uma abundância maior que a solar, ou seja,

de ∼ 4×βP⊙
. Isto é mostrado na fig. 6.8. Este resultado é coerente com o enriquecimento es-

perado. Todavia, naturalmente, devemos verificar se o mesmo é encontrado em uma amostra

maior de objetos.
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Figura 6.7: Diagrama de Grotrian para o P V. As transições encontradas nas estrelas BD+303639, NGC 40

e NGC 5315 são P V λ1118 e P V λ1128, que correspondem a 2p63p 2P o − 2p63s 2S (J : 1/2-1/2 e 1/2-3/2).
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Figura 6.8: Abundância de fósforo na estrela NGC 5315. Espectro do FUSE. Linhas mais escuras (azuis)

indicam os modelos. Topo : βP = βP⊙
. Embaixo : βP = 4 × βP⊙

.

Ferro :

Assim como no caso do siĺıcio, o ferro tem sua abundância modificada apenas pela captura

de nêutrons, que o transforma em elementos mais pesados (p.e. 60Ni). Espera-se portanto,

uma deficiência com relação à abundância solar. Modelos evolutivos prevêem abundâncias

no intervalo βFe ∼ 0.03 − 0.08% no fim da fase AGB, o que corresponde a ∼ 20 − 60% do
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valor solar (βFe⊙ = 0.136%), dependendo novamente da forma como a convecção é tratada7.

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 nêutrons. No

entanto, esses autores deixam claro que estimativas numéricas ainda são prematuras e que

modelos mais elaborados são necessários.

O modelo atômico do ferro considerado pelo CMFGEN é bastante completo e permite

uma comparação detalhada com espectros observados no ultravioleta. Isto nos permitiu

verificar se este elemento é deficiente nos objetos de nossa amostra. Conforme mostrado no

caṕıtulo anterior, um resultado positivo foi encontrado para as estrelas BD+303639 e NGC

5315. Para a BD+303639, nosso modelo final utiliza βFe = 0.034% (25% da solar) e na NGC

5315, βFe = 0.0136% (10% da solar). Apesar da incerteza nesta determinação ser grande,

definitivamente exclúımos uma abundância de ferro solar para estes objetos. No caso das

estrelas NGC 40 e NGC 6905 o mesmo não foi posśıvel, i.e., estes objetos podem ter uma

abundância de ferro solar ou subsolar.

A nossa conclusão é que os resultados para a BD+303639 e para a NGC 5315 apoiam

a previsão de que este elemento se torna deficiente como resultado da captura de nêutrons.

Devemos ressaltar que resultados similares foram encontrados em algumas outras estrelas

centrais deficientes em H. Miksa et al. (2002) por exemplo, ao analisarem a ausência 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 deficiência de 1 dex com relação 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) não são conclusivos, permitindo tanto

uma abundância solar como uma subsolar.

7lembramos que estes valores são calculados nas camadas mais internas de uma AGB, e não em sua

atmosfera.
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Caṕıtulo 7

Conclusões

‘‘...salimmo sù, el primo e io secondo,

tanto ch’i’ vidi de le cose belle

che porta ’l 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 planetárias

deficientes em hidrogênio. Motivados pelo fato de apresentarem vários problemas em aberto

tanto com relação à sua origem quanto com relação à sua evolução, investigamos o espectro

desses objetos de duas formas distintas. Primeiro, analisamos uma amostra homogênea de 24

estrelas, sendo 10 da classe [WR] e 14 candidatas a classe [WELS]. Através da identificação

de linhas e da medição 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 divid́ı-las em dois grupos de acordo com o C

IV. Encontramos ainda que duas estrelas consideradas desta classe são na verdade estrelas

[WR] do tipo inicial. Finalmente, comparamos as estrelas [WR] e [WELS] e verificamos um

acordo qualitativo com a sequência [WCL] → [WR] do tipo inicial, seguida talvez de um

decréscimo na temperatura na fase [WELS].
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Na segunda parte de nosso trabalho, visando atacar de maneira mais direta alguns dos

problemas relacionados à origem e evolução dessas estrelas centrais, apresentamos modelos

de atmosferas em expansão para 4 objetos : BD+303639, NGC 40, NGC 5315 e NGC 6905.

Com o uso do código CMFGEN, que leva em conta uma f́ısica atômica robusta e os efeitos

de “line-blanketing” e “clumping”, reproduzimos pela primeira vez o cont́ınuo e as linhas

espectrais desses objetos desde o ultravioleta distante até o ótico, o que permitiu a obtenção

do raio, da temperatura, da perda de massa, da velocidade terminal e da abundância qúımica

(R, T∗, Ṁ , v∞, βi).

Nossos resultados foram comparados com trabalhos anteriores na literatura. Encontra-

mos uma tendência no aumento do raio transformado com relação a resultados anteriores.

Mesmo sem a utilização 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. Conclúımos que

essa tendência é resultado do uso de modelos mais sofisticados. Nosso estudo deixa claro

que a sequência evolutiva mostrada em termos do diagrama Log RT× Log T∗ pode sofrer

mudanças significativas conforme a importância e a descrição 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” não for importante ou não estiver presente

nesta última classe. No que diz respeito a temperatura, não encontramos nenhuma mudança

sistemática com relação a trabalhos anteriores.

Através de uma trajetória evolutiva no diagrama HR apropriada para uma estrela central

deficiente em hidrogênio, conclúımos que para a sequência [WCL] → [WCE] → [WO] →
[WELS] → PG 1159 → anãs-brancas ser confirmada, devemos elucidar principalmente os

seguintes problemas : a falta de estrelas com temperaturas (T∗) entre ∼ 80kK e ∼ 110kK e

o status das [WELS].

Descobrimos que a estrela NGC 5315 ocupa uma posição bem diferente das demais estre-

las [WR] do tipo inicial tanto no diagrama Log RT× Log T∗ como no diagrama HR. De fato,

esta estrela parece ter uma classificação espectral distinta das demais; ela é provavelmente

uma [WC4], enquanto que as outras são do tipo [WO]. A análise de outras estrelas centrais

parecidas com a NGC 5315 pode ter impacto na sequência evolutiva.

Do ponto de vista das abundâncias qúımicas, de acordo com os nossos resultados, não
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é claro se a razão βC/βHe 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 previsão de modelos evolutivos de que a quantidade de ferro diminui com

a captura de nêutrons na fase AGB e pós-AGB. Nas estrelas NGC 40 e NGC 6905, uma

abundância de ferro solar não pôde ser descartada. Sob este mesmo contexto, analisamos a

abundância do siĺıcio nas estrelas BD+303639 e NGC 40. Em contraste com os resultados

do grupo de Potsdam (Koesterke 2001), encontramos que uma abundância solar de siĺıcio

apresenta um bom ajuste das linhas do Si IV, concordando com a expectativa dos modelos

evolutivos.

A presença de fósforo foi detectada e modelada nas estrelas BD+303639, NGC 40 e NGC

5315. Com os espectros FUSE, identificamos as linhas do P V λ1118 e P V λ1128, que cor-

respondem as transições 2p63p (2P o)−2p63s (2S). Uma vez que modelos evolutivos prevêem

um enriquecimento deste elemento de 4 − 25 vezes o valor solar, tentamos determinar sua

abundância em cada objeto. O resultado encontrado para a NGC 5315 favorece o enrique-

cimento esperado. No entanto, nos outros objetos tanto a abundância solar como outras no

intervalo 4 − 25P⊙ são posśıveis.

Embora tenhamos estudado quantitativamente somente 4 estrelas, fica claro que inúmeras

questões podem ser investigadas através de modelos de atmosferas em expansão. Futura-

mente, a análise de estrelas [WELS], assim como de outras parecidas com a NGC 5315,

podem trazer informações preciosas a respeito da origem e evolução desses objetos. Como

mostramos, a previsão da nucleosśıntese ocorrida na fase AGB e pós-AGB pode e deve ser

testada pelos modelos. Gostaŕıamos ainda de lembrar que o papel das estrelas [WN] com

relação a sequência evolutiva se encontra completamente em aberto, merecendo futuras in-

vestigações.
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Apêndice A

O Método de Newton-Raphson

Para expor a idéia básica por trás do método de Newton-Raphson, consideraremos o pro-

blema em uma única dimensão. Seja uma equação do tipo :

f(x) = 0,

no qual queremos achar o valor de x que a satisfaça. O método iterativo consiste em

tentar uma solução x0. Se f(x0) 6= 0, supomos que a estimativa :

x1 = x0 + δx,

seja a solução procurada, onde δx deve ser determinado. Por consequência da nossa

hipótese, x1 = x e então devemos ter f(x1) = f(x) = 0. Se expandimos f(x) em série de

Taylor, teremos :

f(x) = f(x1) = f(x0 + δx) = f(x0) + δx

(

df

dx

)

x=x0

= 0.

Resolvendo esta equação para δx, teremos :

δx = − f(x0)
(

df
dx

)

x=x0

Pode acontecer que f(x1) 6= 0, e neste caso, devemos utilizar o mesmo procedimento :

x2 = x1 + δx1
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onde δx1 deve ser determinado e assim por diante, até a convergência. Na n-ésima vez

teremos a correção δxn :

δxn = − f(xn)
(

df
dx

)

x=xn

No caso do CMFGEN, as populações dos ńıveis atômicos são adotadas inicialmente e

após a obtenção do campo de radiação, todas as variáveis são testadas nas equações de

equiĺıbrio estat́ıstico e radiativo. Se estas não forem satisfeitas, busca-se então as correções

às populações : {δni}.



Apêndice B

Lista de estrelas [WR] conhecidas na

Galáxia

Lista de estrelas [WR] conhecidas na Galáxia ordenada por ascensão reta. Dados reunidos

de Jeffery et al. (1996), Morgan et al. (2001;2003), Parker & Morgan (2003) e Gorny et al.

(2004). As classificações se seguem dessas referências e também desta tese e dos trabalhos

de Crowther et al. (1998) e de Acker & Neiner (2003).

Estrela PN G α2000 δ2000 Tipo

NGC 40 120.0+09.8 00 13 01.0 +72 31 20 [WC8]

IC 1747 130.2+01.3 01 57 35.7 +63 19 19 [WO4]

IC 2003 161.2-14.8 03 56 22.0 +33 52 30 [WC3]?

NGC 1501 144.5+06.5 04 07 00.0 +60 55 00 [WO4]

M 4-18 146.7+07.6 04 25 50.8 +60 07 12 [WC10]

Vo 1 291.3-26.2 06 59 27.4 -79 38 47 [WC10]

NGC 2371-2 189.1+19.8 07 25 35.3 +29 29 36 [WC3]

NGC 2452 243.3-01.0 07 47 26.1 -27 20 06 [WC3]

NGC 2867 278.1-05.9 09 21 25.6 -58 18 48 [WC3]

Continua na próxima página. . .

193



194

Estrela PN G α2000 δ2000 Tipo

PMR 1 09 28 41.0 -49 36 47 [WC4]?

PB 6 278.8+04.9 10 13 16.2 -50 20 01 [WO1]

Pe 1-1 285.4+01.5 10 38 32.5 -56 46 33 [WC4-5]

HEN 2-55 286.3+02.8 10 48 43.0 -56 03.4 [WC3]

PMR 2 11 34 38.0 -52 43 33 [WC9]?

NGC 5189 307.2-03.4 13 33 42.0 -65 58.5 [WO1]

PM 6 13 36 23.05 -59 53 24.4 [WC4]?

HEN 2-99 309.0-04.2 13 52 31.0 -66 23 28 [WC9]

NGC 5315 309.1-04.3 13 53 57.9 -66 30 52 [WC4]

HEN 2-113 321.0+03.9 14 59 54.0 -54 18.1 [WC10]

PM 1-89 324.0+03.5 15 19 08.9 -53 09 50 [WC4]

HEN 2-142 327.1-02.2 15 59 58.2 -55 55 26 [WC9]

SAND 3 16 06 28.3 -35 45 13 [WO1]

PM 5 16 19 40.16 -49 13 59.7 [WN6]

PE 1-7 337.4+01.6 16 30 25.6 -46 02 51 [WC9]

PM 3 16 41 04.35 -53 02 24.6 [WC4]?

K 2-16 352.9+11.4 16 44 49.1 -28 04 05 [WC11]?

PC 14 336.2-06.9 17 06 14.7 -52 29 59 [WO4]

HEN 3-1333 332.9-09.9 17 09 01.5 -56 54 51 [WC10]

NGC 6369 002.4+05.8 17 29 20.8 -23 45 32 [WO3]

M 1-25 004.9+04.9 17 38 30.3 -22 08 38 [WC5]

HB 4 003.1+02.9 17 41 52.7 -24 42 08 [WO4]?

H 1-29 355.2-02.5 17 44 14.0 -34 17.5 [WC4]

M 2-20 000.4-01.9 17 54 25.3 -29 36 09 [WC5-6]

PM 1-188 012.2+04.9 17 54 20.8 -15 55 51 [WC10]

M 3-15 006.8+04.1 17 45 31.7 -20 58 02 [WC4-6]

M 1-32 011.9+04.2 17 56 19.5 -16 29 01 [WO4pec]

Continua na próxima página. . .



195

Estrela PN G α2000 δ2000 Tipo

PM 4 18 02 38.28 -14 42 03.5 [WC8]

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 18 16 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 [WC8]

CN 1-5 002.2-09.4 18 29 11.7 -31 30 00 [WO4pec]

M 1-51 020.9-01.1 18 33 29.0 -11 07.4 [WO4pec]

M 3-30 017.9-04.8 18 41 15.1 -15 33 47 [WO1]

M 1-60 019.7-04.5 18 43 38.1 -13 44 48 [WC4]

PM 7 18 44 07.9 -12 26 54 [WC9]

IC 4776 002.0-13.4 18 45 51.1 -33 20 40 [WC6]?

NGC 6751 029.2-05.9 19 05 55.6 -05 59 28 [WC4]

HEN 2-429 048.7+01.9 19 13 38.0 +14 59 30 [WO4]?

IC 1297 358.3-21.6 19 17 23.0 -39 36.8 [WO3]

HEN 2-436 004.8-22.7 19 32 07.3 -34 12 33 [WC4]

BD+303639 064.7+05.0 19 34 45.2 +30 30 59 [WC9]

PM 1-310 060.4+01.5 19 38 52.3 +25 05 31 [WC11]

HEN 2-459 068.3-02.7 20 13 57.8 +29 33 56 [WC8]

NGC 6905 061.4-09.5 20 22 22.4 +20 06 18 [WO1]

NGC 7026 089.0+00.3 21 06 18.5 +47 51 07 [WO3]

K 3-61 096.3+02.3 21 30 00.6 +54 27 30 [WC4-6]

H 1-47 001.2-03.0 [WC11]?

M 1-37 002.6-03.4 [WC11]?

K 5-3 002.6+05.5 [WC4]

MaC 1-10 005.9-02.6 [WC8]

H 1-67 009.8-04.6 [WO2]?

Continua na próxima página. . .
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Estrela PN G α2000 δ2000 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 2-12 359.8+05.6 [WC11]

M 3-44 359.3-01.8 [WC11]

M 3-17 359.3-03.1 [WC11]?



Apêndice C

Obtenção das leis de transformação

em Hillier & Miller (1999)

Sabemos que a velocidade terminal v∞ e a temperatura estelar T∗ podem ser obtidos in-

dependentemente da distância. No entanto, o mesmo não é verdade para a luminosidade

L, a perda de massa Ṁ e o raio R∗. Se temos um bom acordo entre o espectro observado

e o teórico, o fluxo em todos os comprimentos são equivalentes. Se porventura uma nova

distância d′, digamos menor que o valor anterior, é determinada para o objeto em questão,

podemos ter o exemplo ilustrado na fig. C.1.

Para termos um novo acordo entre espectro observado e teórico, devemos mudar a lu-

minosidade L, pois o fluxo teórico no exemplo mostrado é maior que o observado porque

diminúımos a distância. As luminosidades L e L’ (na nova distância) podem ser escritas

como :

L = 4πd2F (d)

L′ = 4πd′2F (d′).

Se queremos que o fluxo não mude com a nova distância, devemos ter F (d′) = F (d), o

que implica em :

L′

L
=

4πd′2F (d)

4πd2F (d)
,
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Figura C.1: Linha sólida indica o espectro observado. A linha tracejada representa o espectro teórico com

os parâmetros L, R, Ṁ, v∞, T∗ e uma distância d. A linha pontilhada representa o espectro com os mesmos

parâmetros e uma distância menor d′.

e então a nova luminosidade L′ deve obedecer :

L′ = L

(

d′

d

)2

.

Se a temperatura estelar é a mesma, temos :

L′ = 4πR′2
∗ σT 4

∗

L = 4πR2
∗σT 4

∗ ,

e usando a relação de transformação para a luminosidade, temos que o novo raio R′
∗ deve

ser :

R′
∗ = R∗

d′

d
.

Para descobrir a lei de transformação para a perda de massa, devemos utilizar a in-

variância dos perfis espectrais pela conservação do raio transformado RT , descoberta por

Schmutz et al. (1989). A idéia é que se deixarmos RT constante em dois modelos de
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parâmetros f́ısicos diferentes, eles apresentarão linhas com praticamente as mesmas larguras

equivalentes. A razão teórica de tal fato é um tanto complexa e não será 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 recombinação. Uma discussão interessante

pode ser achada em Hamann & Koesterke (1998). A expressão para o raio transformado é :

RT = R∗

(

v∞/(2500km/s)

Ṁ/(10−4M⊙/ano)

)2/3

,

igualando o raio transformado dos parâmetros na distância anterior e nova, teremos :

R′
∗

(

v∞

Ṁ ′

)2/3

= R∗

(

v∞

Ṁ

)2/3

,

e usando a lei de transformação do raio, temos :

Ṁ′ = Ṁ

(

d′

d

)3/2

.

Desta forma, os novos parâmetros L′, R′
∗, Ṁ

′, v∞, T∗ na nova distância d′ também repro-

duzirão o espectro observado.
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[6] Araújo, F. X. de , Marcolino, W. L. F., Pereira, C. B., Cuisinier, F., 2002, AJ, 124, 464

[7] Arnaud, K., Borkowski, K. J., Harrington, J. P., 1996, ApJ, 462, L75

[8] Asplund, M., 2005, Science, 308, 210

[9] Bachiller, R., Forveille, T., Huggins, P. J., Cox, P., Maillard, J. P., 2000, A&A, 353, L5

[10] Beck, S. R., Butler, K., 1992, A&A, 265, 647

[11] Beck, S. R., Butler, K., 1995a, A&A, 294, 215

[12] Beck, S. R., Butler, K., 1995b, A&A, 301, 187

[13] Bernard-Salas, J., Pottasch, S. R., Wesselius, P. R., Feibelman, W. A., 2003, A&A, 406,

165

[14] Bianchi, L., Grewing, M., 1987, A&A, 181, 85

201



202
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[48] Gräfener, G., Hamann, W. -R., 2005, A&A, 432, 633
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