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SUMMARY

This work presents a model for the structure of a radiatively
driven wind in the meridional plane of a rapidly rotating star
Simulation of viscous forces and rotation effects such as gravity
darkenning and distortion were included in the motion equations.
The line force is considered with the inclusion of the finite disc

correction and it varies according to the stellar latitude.

An application to a typical B1V star leads to total mass loss
rates of the order of 1[Zl'8 to 5 x 10-8 Me(yr while the equatorial
mass flux may be 70-100 times greater than the polar one. Qur
_envelope modeis are flattened fowards_tﬁe equator and the wind
terminal velocities in that region are rather hiéh (1000 km/s).

However near the photosphere of the star the equatorial velocity

field is dominated by rotation.



SUMHARY

This work presents a model for the structure of a radiatively
driven wind in the meridional plane of a rapidly rotating star.
Simulation of viscous forces and rotation effects such as gravity
darkenning and distortion were included in the motion equations.
The line force is considered with the inclusion of the finite disc

correction and it varies according to the stellar latitude.

An application to a typical B1V star leads to total mass loss
rates of the order of 10°° to 5 x 107 M_/yr while the equatorial
mass flux may be 70-100 times greater than the polar cne. QOur
'envelope modeis are flattened fowards_tﬁe equator and the wind
terminal velocities in that region are rather hiéh (1000 km/s).

However near the photosphere of the star the equatorial velocity

field is dominated by rotation.
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APRESENTACAO

A teoria dos ventos mantidos pela forg¢a mecanica da radiagédo
passou por significativos avangos nos 1ultimos anos. " Diversas
aproximacdes presentes nos trabalhos iniciais e que limitavam de
forma severa a aplicagido doé mﬁdelos foram analisadas e, em muitos
casos, substituidas por expressdes mais realisticas. Em especial,
a verificagdo da importadncia de se levar em conta o tamanho da
fonte de radiacio (a estrela), permitiu que fosse alcangado um
muito melhor acordo entre teoria e observagdes. Por outro lado,
ainda hoje quase todos oé modelos sdo restritos ao céso de
simetria esférica.

A observacdo de linhas com perfis claramente assimétricos no
espectro ultrav;oleta demonstrou de forma conclusiva a existéncia
de ventos em estrelas Be. Posteriormente, essa verificacgéo foi
ainda reforgada pela presenga, fréquente, de componentes discretas
deslocadas para menores comprimentos de onda. Algumas tentativas
foram feitas de entender esse vento no contexto de modelos
radiativos. No caso das Be’s porém, varias observacdes na faixa
6tica sugerem fortemente que ocorre uma concentragdo preferencial
de massa na regido do equador. Consequentemente, uma modelagem de
sua envoltéria deve abandohar a simetria esférica adotando, no
maximo, uma simetria axial.

Nesta tese é apresentado o desenvolvimento de um modelo de
vento radiativo axi-simétrico e a aplicagdo desse modelo a uma

estrela Be "tipica". A motivacdo original para este trabalho



partiu de uma idéia ja bastante antiga. Em 1924 von Zeipel mostrou
que em objetos girantes ndo apenas a gravidade superficial mas
também a luminosidade varia com a latitude estelar. Procuramos, de
inicio, «calcular explicitamente como a forga radiativa se
comportaria em fungdo dessa variagao da luminosidade. Esse
primeiro procedimento ndo se revelou muito produtivo. Decidimos
entdo partir para um estudo mais cuidadoso das equagdes da
hidrodinamica fora da simetria esférica, trabalhando com as trés
equacdes de movimento e introduzindo uma simulagdo de forcas
viscosas. Esse tratamento nos permit:‘u.i, por exemplo, verificar que
trabalhos anteriores, restfitos ao plgno equatorial de objetos
girantes, frequentemente adotavam hipétéses pouco consistentes. Os
resultados encontrados nesse estudo, que na verdade ¢ uma versdo
inicial do modelo exposto nesta tese, estdo na publicacgédo
"Radiatively driven winds with azimuthal symmetry: application to
Be stars" (Araujo e Freitas Pacheco, 1989).

No entanto, no trabalho citado acima ainda fizemos uso da
aproximagdo de fonte pontual que é sabidamente pouco realista.
Assim, passamos em seguida a incorporar a corregdo de disco
finito, que procura corrigir a expressdo da forga radiativa para
dar conta do tamanho do objeto. Mesmo assim, os resultadoa
alcangados deixaram a desejar pois nd@o conseguimos obter um
contraste entre polo e equador taoc significative quanto
esperavamos. Neste periodo surgiram na literatura sugestdes de que
o vento nas regides proéximas ao equador de uma Be pudesse ser
sustentado ndo por linhas de ressondncia mas sim por numerosas

linhas metdlicas mais fracas. Decidimos explorar essa sugestdo, o



que representou, de certa forma, um retorno a idéia original.
Trabalhamos com uma forqa'ﬁariével em latitude, expressando essa
dependéncia por uma variagdo dos parametros da forga radiativa. Os
detalhes deste modelo, sua aplicagdo as estrelas Be e o confronto
dos resultados com as observagdes constituem o objeto desta tese.

No capitulo L, fazemos um apanhado geral dos diversos modelos
de ventos sustentados pela radiagdo. Separamos as hipéteses
geralmente usadas nqs‘ yérios tratamentos entre aquelas
relacionadas com a hidfodinémica do escoamento e as que dizem
respeito a forga das linhas. Procura-se mostrar que os maiores
avancos foram conseguidos na expresség da forga radiativa. Por
fim, discutimos a aplicagdo dos modelos a varias classes de
objetos. r ‘

O capitulo II apresenta o desenvolvimento do nosso modelo
hidrodinamico, cujas cafacteristicas principais sdo as seguintes:
trabalhamos com as trés' equacbes de movimento, simulamos uma
viscosidade .turbulenta permitindo a transferéncia de momento
angular rotacional da eétrela para o vento, incluimos os efeitos
de distorgdo do objeto e escurecimento gravitacional provocados
pela alta rotagfo, consideramos o tamanho do objeto na expressao
usada para a aceleracdo das linhas e introduzimos uma dependéncia
em latitude para essa forga. Ao final do capitulo, um apéndice
desenvolve o método e as expressdes-usados na solugdo da equacgdo
da componénte radial (de expansido) da velocidade.

No capitulo III pode ser encontrada uma revis@o atual das

estrelas Be. Dividimos &essa revisdo em trés segdes: as

caracteristicas das estrelas ‘“centrais", as observagbdes da



envoltéria circunstelar e os principais modelos (empiricos ou
fisicos) existentes na literatura. O ponto alto do capitulo é a
sistematizacgdo dos principais tépicos observacionais, apontando os
consensuais e os duvidosos. Um ponto sobre o qual persiste a
controvérsia diz respeito a geometria do vento. Apresentamos nossa
contribuigdo particular a esse tdépico no apéndice ao capitulo III.

Os capitulos IV e V sd@o os mais iﬁportantes do trabalho. A
primeira segfo do cap. IV discute os valores dos parametros usados
na aplicagdo do modelo. Essa discussdo & significativa pois os
resultados sao relativamente dependentes desses parametros. A
segdao IV.2 apresenta os resultados gerais e procura explicitar
como eles variam em fungdo de rotagdo, viscosidade, perfil de
temperatura etc. No capitulo V confrontamos as.taxas de perda de
massa, as velocidades terminais, as leis de expansdo; os perfis de
densidade encontrados com aqueles derivados observacionalmente. E
verificado que podemos reproduzir razoavelmente bem a estrutura da
eﬁvoltéria circunstelar (ou pelo menos uma estrutura proposta, ja
que néol existe um pleno acordo) mas. precisamos de uma alta
rotagdo. De qualquer modo, pensamos ter desenvolvido o modelo
fisico que melhor reproduz as caracteristicas observacionais.
Finalmente, a conclusdo procura fazer uma avaliagdo critica do

trabalho e as perspectivas de desenvolvimentos futuros.



CAPITULO I

0S VENTOS ESTELARES RADIATIVOS

A presenca de intensos ventés estelares em praticamente todas
as classes de objetos da regiéb quente do diagrama H-R, esta
atualmente firmemente estabelecida. Estrelas do tipo OB - da
sequéncia principal ou evoluidas - , estrelas Wolf-Rayet, Be’s e
Blel's, variaveis superlpminosas e outras, apresentam perfis de
linhas indicativos de uma envoltéria em expansdo. Sdo perfis tipo
P-Cygni, assimétricos ou deslocados do comprimento de onda de
repouso que inclusive em muitos casos revelam velocidades
superiores as de escape, denunciando aséim de maneira inequivoca a
perda de massa. A medida em que se consolidavam as evidéncias da
existéncia generalizada de ventos em estrelas quentes ( para o que
foram decisivas as observacgdes advindas da regifdo ultravioleta )
foi sendo desenvolvida uma teoria aéequada para explicar as
observagdes. Sabe-se hoje que esses ventos sio impulsionados
essencialmente pela pressdo de radiacdo, gragas a grande
luminosidade dos objetos.. Tais modelos tém sido sucessivamente
refinados nos ultimos anos e sdo capazes de reproduzir bastante
bem as taxas de perda de massa e as velocidades de expansdo, pelo
menos no caso das estrelas Of e supergigantes azuis.

Uma descricido simples do mecanismo fisico responsavel por
essa forcga radiativa pode ser feita como a seguir. Quando um féton
do campo de radiagdo interage com um ion do gas ocorre uma
transferéncia de momentum da radiagdo para o gas. Como a absorgdo

liquida é radial e a emissd@o isotrépica, esses ions sdo entdo



acelerados para fora" e ao sofrerem colisdes com outras
particulas do meio repartem o momentum adquirido, acelerando dessa
maneira o material como um todo. Estando a atmosfera em movimento,
o féton sera ressonante com uma linha cuja frequéncia é diferente
da sua, de acordo com o efeito Doppler. Por esse mecanismo uma
expansdo poderia ser iniciada e/ou mantida dependendo da
intensidade da aceleragdo transmitida ao gis. Em um trabalho
pioneiro, Lucy e Solomon (1970) concluiram que a forga devida a
uma unica linha ressonante no UV podé provocar um vento em
estrelas luminosas OB. Posteriormente Abbott (1979) mostrou que o
diagrama H-R esta dividido em trés regiﬁes :

(1) uma regido na qual uma atmosfefa estatica é dinamicamente
instavel, isto &€ , os ventos radiativos séo auto-iniciantes,

(ii) uma regido intermediaria na qual tanto uma atmosfera estatica
quanto um vento estelar podem ser estéveis,

(iii) uma regido na qual um vento nio pode ser iniciado e nem ao
menos mantido pela forga radiativa das linhas.

Em particular, estrelas B e Be nido gigantes se -localizariam na
regido intermediaria.

O tratamento que abriu caminho para um modelo que seja
auto-consistente e possibilite uma confrontagdo quantitativa com
as observagdes foi sem divida o de Castor; Abbott e Klein (1975,
daqui em diante simplesmente CAK). Eles.pbtiveram a solugao para
as equagdes da hidrodindmica incluindo a forga radiativa de um
nimero grande de linhas. Para isso fizeram usoc do chamado
"multiplicador de forga", uma parametrizégéo que desde entdo tem

se revelado bastante Gtil. Na verdade esta é a quantidade crucial



nos modelos de ventos radiativos. Apesar das inumeras e drasticas
aproximacdes presentes em CAK, sua contribuigdo foi decisiva.
Basta notar que a maioria dos trabalhos posteriores consistiu em
introduzir melhoramentos e modificagﬁes nas aproximagbes feitas.
Sendo assim, pareceu-nos natural tomar esse trabalho como ponto de
partida e, a partir. dele, discutirmos os varios aspectos e
desenvolvimentos dos modelos.

A grosso modo podemos fazer uma separagdoc em dois grandes
grupos nas hipbéteses necessarias ao tratamento do problema.
Aquelas mais propriamente relacionadas com a hidrodinamica da
matéria em expansdo e aquelas relacionadas com a forga radiativa
das linhas. Comegaremos por discutir a hidrodinémica dos ventos.

CAK considerou uma éescriqéo "um-fluido" de um eécoamento
esfericamente simétrico, radial, estacionario, nao-viscoso e com
um perfil de temperatura especificado a priori. Ignorou ainda os
efeitos de roﬁaqéo e a possivel presenca de um campo magnético.
Todas essas hipéteses ja foram algumas vezes alvo de criticas e
comentarios embora em muitos casos-de uma maneira qualitativa. E
bem conhecido, por exemplo, que os ventos de estrelas quentes néo
sdo estacionarios. Contudo, . acreditamos que mesmo para estrelas
com ventos fortemente variaveis ocorram periodos de quiescéncia e
gque uma teoria estacionaria possa descrever as caracteristicas
médias mais estavels dessa componente de fundo. De qualquer
maneira naoltemos conhecimento do desenvolvimento até .agora de
modelos consistentes dependentes do tempo. Além disso, uma boa
teoria estacionaria pode servir também para uma analise da

estabilidade dos ventos estelares, levando assim a um melhor



entendimento da variabilidade. A descri¢ido "um-fluido" pode ser
justificada comparando-se a velocidade de escoamento do fluxo com
a velocidade de arrasfe dos ions que abscorvem o momentum radiativo
(Mihalas, 1978 ; ver também Morgan, 1975). A auséncia de efeitos
dissipativos causados por forgas viscosas internas do fluido ¢
também discutida nesses dois trabalhos. Por outro lado ndo deve
ser descartada a hipotese de transporte de momento angular por
algum agente viscosc seja magnética ou turbulento.

A maioria das estrelas quentes apresenta velocidades de
rotagdo relativamente elevadas (Conti e Ebbets, 1977). No caso das
Be’s a rotagdo alcanga uma fracgdo .significativa da velocidade
critica (Slettebak, 1982). E natural eﬁtéo que os efeitos causados
pela rotagdc estejam entre os mais estudados. Se incluimos a
rotagdo simplesmente adicionando um termo de forga centrifuga nas
equagdes apresentadas por CAK ., obtemcs velocidades terminais
menores mas a perda de massa ndc € significativamente alterada
(Castor, 1979). A partir de um estudo analitico, Marlborough e
Zamir (1984) chegaram a conclusdes similares. Posteriormente,
porém, verificou-se que -esses resultados nd3o s3do corretos,
ocorrendo apenas quando se trata a fonte de radiagdo como pontual
(Pauldrach, Puls e Kudritzki, 1986 daqui em diante PPK ; Friend e
Abbott , 1986). Por outro lado a rotagdo rapida & um mecanismo que
provoca uma anisotropia na expansdao embora mantendo simetria
axial. Consequentemente, modelos que incorporem a rotacdo deveriam
também a rigor abandonar a descrigdo unicamente radial, proépria da
simetria esférica. Entretanto, os modelos desenvolvidos até este

presente trabalho restringiram-se ao plano equatorial dos objetos



girantes ( como wusual consideramos plano equatorial aquele
perpendicular ao eixo de rotagao ) e procuraram apresentar as
solucdes dos modelos na auséncia de rotagdo como apropriadas para
as regides polares (Marlborough e Zamir, 1984 ; Poe e Friend ,
1986). Em adicgdo, varios trabalhos existem que conjugam os efeitos
da rotagio com um campo magnético (por exemplo Friend e MacGregor,
1984 ; Poe e Friend, 1986). A pertinéncia desses trabalhos pode
ser questionada pois n3do se observam tais campos ( Barker e
outros, 1985 e citagdes 14 apresentadas ). Todavia é por vezes
argumentado que campos magnéticos pouco intensos - abaixo do nivel
de detectabilidade - quando combinados com altas taxas de rotacéo
podem influenciar a estrutura do vento. Em nossa opinido, a
modificagdo no comportamenio da yelocidade azimutal ( quai seja o
afastamento da conservagdc do momento angular ) é maié
provavelmente causada por um outro mecanismo fisico como a
viscosidade turbulenta.

Como expresso. no proprio artigo original o trabalho de.CAK
supde um perfil de temperatura especificado a priori, por exemplo
uma envoltéria isotérmica, ou uma distribuiciao coerente com o
requisito de equilibrio radiativoe. De qualquer modo & um modelo de
"vento frio" (temperatura eletrénica da ordem da Teff},.da mesma
forma que a maioria dos modelos de ventos radiativos. No entanto,
a observagdo de linhas de ressonancia de espécies altamente
ionizadas como OVI , ﬁV e CIV - fenbmeno até ha pouco
impropriamente denominado de superionizagdo - fez com que
surgissem alternativas. Lamers e Morton (1976) sugeriram o que

podemos denominar de " vento morno " (Te ~ 2 - 3 * 10°> K) e Olson



e Castor (1981) entre outrcs supuseram a existéncia de uma coroa
fina, com temperatura na ordem do milhdo de graus. O trabalho de
Pauldrach (1987) - através de um tratamento adequado do equilibrio
estatistico que sera discutido mais adiante - parece indicar que ¢é
possivel compatibilizar a existéncia de quantidade significativa
de tais ions com temperaturas eletrénicas "baixas" (30 - 40 * 10°
K). E importante ressaltar que em todos esses casos a temperatura
é tratada de uma maneira "ad hoc"lpois ainda n3o se conseguiu um
tratamento rigoroso para a equagdo de conservagdo da energia. Por
outro lado, a solucdo da equagdo de movimento parece ndo ser muito
sensivel ao perfil de temperatura ado@ado (CAK, PPK).

Vamos agora examinar o.problema dalforqa radiativa devida as
linhas. Entre as varias aproximacgdes _presentes em CAK a menos
realistica ¢ provavelmente considerar a estrela como uma fonte
pontual de radiagdo. Essa hipétese, que implica em assumir que a
interagdo dos fétons com os ions se da exclusivamente segundo a
diregdo radial, superestima grandemente a aceleracido radiativa nas
regides proéximas a fotosfera e a subestima a maiores disténcias.
Se consideramos uma hipétese mais adequada como um disco uniforme,
introduzindo a chamada correcgido de diséo finito, o novo perfil da
forga conduzirda a valores significativamente mais elevados nas
velocidades terminais e reduzirad as taxas de perda de massa. Esses
importantes resultados foram obtidos independentemente por
Pauldrach, Puls e Kudritzki ( 1986, "PPK" ) e por Friend e Abbott
(1986).

Para o calculo apropriado da aceleragdo & crucial também o

problema da transferéncia radiativa. No que diz respeito a
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opacidade das linhas um avango significativo foi realizado por
Abbott (1982). Nesse trabalho a opacidade é calculada usando uma
lista completa para os elementos desde o H até o Zn nos estagios
de ionizagdo I até VI, mas o bqlanqo de ionizagdo leva em conta
apenas ionizagdo e recombinagdo a partir e para o nivel
fundamental e a excitagdo em equilibrio termodinadmico local. Com
esse tratamento Abbott obteve que um grande numero de linhas
ressonantes e metaestaveis é necessario para uma boa
parametrizagdo do multiplicador de forga. Obteve também que
aproximadamente metade da aceleragdao é <causada por linhas
oticamente espessas ao passo que a contribuigdo restante é devida
as mais numerosas linhas oticamente f}nas. Além disso , obteve
dependéncias adicionais da forga com a densidade e metalicidade. A
aceleragdo cresce com a-metalicidade o que é razoavel , tendo em
vista que os metais s3@o os principais absorvedores de momentum .
Cresce também com a densidade uma vez que o numero de linhas
contribuindo aumenta com densidades maiores. Um passo adiante foil
realizado por Pauldrach-+ (1987) que abandonou as hipbteses
restritivas presentes no trabalho de Abbott e determinou os
nimeros de ocupac¢doc com um-tratamento inteiramente fora do ETL.
Gragas a isto é obtido um forte deslocamento no sentido de
estdgios de ionizagdo mais elevados : NV é facilmente produzido em
estrelas 09.5V enquanto OVI estaria claramente presente em objetos
tipo 04f embora ndoc seja tio significativo em 09.5V . Isto

indicaria que o problema da superionizacdo " pode ser entendido
sem necessidade de fontes adicionais de aquecimento.

Duas outras hipoéteses presentes no trabalho de CAK foram
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sujeitas a critica : ¢ espalhamento Unico dos fétons e o uso da
aproximagido de Sobolev. Essa Ultima aprm—:imagf&o € vdlida apenas
para velocidades supersénicas e grandes,K gradientes de velocidade.
Portanto, a rigor ndo seria aplicavel nas regides internas da
envoltéria, onde a velocidade €& subsdnica e possivelmente também
nio a grandes distancias, onde a velocidade praticémente Jja
atingiu seu valor terminal (ver Weber, 1981 e Leroy e Lafon,
1982). Todavia, comparando-se os resultados obtidos através de um
tratamento rigoroso da transferéncia radiativa - que utiliza um
sistema de referéncia comével - verifica-se que a aproximagdo de
Sobolev é bem aceitavel ( PPK ). Por outro lado, Puls (1987)
mostrou que os efeitos provocados por interagdes com varias linhas
podem ser importantes. Esses processos eﬁistem pela possibilidade
que um féton seja absorvido e reemitido mais que uma vez em
diferentes linhas devido ao efeito Dopplér. Diferentes trabalhos -
Panagia e Macchetto (1981), Friend e Castor (1983) , Abbott e Lucy
(1985) - wusaram diferentes métodos para descrever a possivel
influéncia de interacgdes multiplas. No'entanto essas investigacgdes
trataram os eventos como espalhamentos puros, o que ndo €
verdadeiro. Os modelos auto-consistentes desenvolvidos por Puls
(1987) que se baseiam no tratamento da opacidade de Pauldrach
discutido anteriormente, levam a cdncluééo que o espalhamento
unico superestima a forga radiativa. Na ;erdade seu valor, quando
levamos em conta os efeitos de varias linhas € apenas 70% - 90% do
obtido no caso aproximado. E preciso ressaltar porém, que tal
resultado &€ valido no caso de estrelas O, para as quais o maximo

do fluxo coincide com a regido ha qual a densidade de linhas é
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alta. Para estrelas tipo B por exemplo tal efeito seria menos
pronunciado.

E pertinente comentar agora como a teoria dos ventos
radiativos com seus desenuolvimentos recentes confronta com as
observagdes. Antes de mais nada é necessario precisar de que
maneira pode ser feita essa comparagido. O procedimento mais usual
até o momento consiste em confrontar estimativas observacionais e
predigbes tedricas para. classes de objetos. O principal alvo
dessas comparagdes tem sido as estrelas OB luminosas. Desde ha
algum tempo existem observagdes que indicam que nesses objetos a
velocidade terminal é proporcional a velocidade de escape ( ver
por exemplo Abbott , 1978 ) e que a perda de massa depende da
luminosidade segundo uma felaqﬁo proposta entre outros pof Abbott,
Bieging e Churchwell (1981). Vale ressaltar que do ponto de vista
observacional, a determinagdo da velocidade terminal é mais
precisa Ido que a da taxa de perda de massa. De qualquer modo
pode-se afirmar que em geral essas relagdes sdo bem reproduiidas
pela teoria (por exemplo PPK, Friend e Abbott, 1986).

Recentemente os valores das velocidades terminais foram
reexaminados por Groenewegen e outros (1989). Eles encontraram
valores observacionais que sdo menores do que os preditos
teoricamente por cerca de 30%. Contudo, esses valores
observacionais sdo sistematicamente menores do que os
anteriormente determinadoé ( em torno de 400 km/s mais baixos ) e
os valores preditos fizeram wuso de expressbes analiticas
aproximadas desenvolvidas por Kudritzki e outros (1989). Além

disso a incerteza nos parametros estelares (M, L, Teff, R) ainda é
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de tal ordem que ndo permite uma comparagdo quantitativa mais
acurada. Por exemplo, a discrepancia acima citada pode ser sanada
se adotadas massas mehores, determinadas espectroscopicamente, ao
invés dos valores derivados das trajetérias evolucionarias. Um
outro teste importante pode ser obtido através da comparacido entre
os objetos luminosos das Nuvens de Magalhdes e os da Galaxia. &
bem conhecido que as Nuvens apresentam uma menor metalicidade e
foil possivel determinar observacionélmente (Garmany e Conti, 1985)
que suas velocidades terminais s3do menos elevadas. Kudritzki e
outros (1987) foram capazes de reproduzir esses resultados
desenvolvendo modelos de diferentes metalicidades.

O procedimento alternativo consiste em tentar reproduzir as
taxas de perda de massa e velocida@es terminais de objetos
individuais para os quais essas grandezas sdo relativamente bem
determinadas. PPK encontrou um. bom acordo em um estudo de 7
objetos que incluia 3 estrelas 0OV, 2 estrelas O evoluidas e 2 B
supergigantes. Seu método porém, ainda ndo poderia ser considerado
auto-consistente uma vez que os parametfos do multiplicador de
forga sd@o escolhidos a priori. J& Pauldrach (1987) e Puls (1987)
desenvolveram modelos auto—ccnsistenteé para { Pup ( OIVf ) e =
Sco ( 09.5V ). Seus resultados, principalmente aqueles que levam
em conta os efeitos de varias linhas, reproduzem quantitativamente
as observagdes. No entanto, o grau de concordidncia depende uma vez
mais dos parametros estelares adotados. Em conclusdo, para as
estrelas luminosas OB "normais" a teoria atual ultrapassou o
estdgio de comparacgdes qualitativas e mesmo de estimativas de

ordens de grandeza. Trata-se hoje de obter um acordo quantitativo

14



o mais preciso possivel. Para tanto é fundamental por um lado
obter melhores determinagdes dos parametros estelares e, por outro
lado, desenvolver o maior numero possivel de modelos
auto-consistentes de objetos individuais.

A situagdo €& menos clara, tanto do ponto de vista teérico
como observacional, para as estrelas centrais de nebulosas
planetarias. Acredita-se que tais objetos sejam remanescentes de
gigantes vermelhas que expeliram sua envoltéria exterior.
Observa-se que algumas estrelas centrais possuem ventos enquanto
outras ndo. Cerruti-Sola e Perinotto (1985) concluiram que este é
um efeito de gravidade : para os objetos de baixa gravidade os
ventos estariam presentes. Posteriormgnte Mendez e outros (1988)
mostraram que o fator decisivo € a luminosidade ou ém outras
palavras a distancia ao limite de Eddington. Tal cenario indica
que os ventos sdoc mantidos basicamente pela radiagido. Além disso a
velocidade terminal cresce com a Teff ao longo de uma trajetéria
evolutiva de luminosidade constante (Pauldrach e outros , 1988].
Os modelos tedricos baseados na forga radiativa confirmam esse
comportamento e levam a uma massa média para as estrelas centrais
em torno de 0.6 Me’ que é:o valor comumente adotado. Por outro
lado, no que concerne a perda de massa o quadro é ainda menos
claro. Cerruti-Sola e Perinotto (1989) encontraram taxas que sio
extensbes da relacgdo ﬁ - L (Abbott e outros , 1981) para
luminosidades mais baixgs mas Hutsemekers e Surdej (1989 )
derivaram valores que sdo superiores por pelo menos uma ordem de
grandeza. Existem inumeras incertezas nesses cdlculos, a principal

delas sendo as hipdteses a respeito da fragdo de ionizacdo do ion

15



considerado e também a abundancia relativa da espécie no vento,
Freitas Pacheco e outros (1990), em uma anadlise de uma amostra de

S ECNP com espectro WC encontraram razdes elementais He e C bem
H He

maiores do que as normalmente consideradas e taxas de perda de
massa "altas". Esses resultados podem indicar um caminho a ser
explorado na busca de um melhor entendimento do problema.

Vamos comentar wum pouco agora em que ponto esta a
confrontagdo teoria-observacdes no.caso das estrelas Wolf-Rayet.
Esses objetos possuem ventos extremamente densos, com forte perda
de massa - taxas tipicas entre 1 - 8 * 10_5 M@/ano - e velocidades
termiqais que chegam a atingir SDQU km/s. Esses valores
caracterizam o bem conhecido problema do fluxo de momentum (Barlow
e outros, 1981 ; Abbott e outros, 1986) : o produto MVoo é bem
maior do que o permitido teoricamente ( para ventos mantidos
unicamente por transferéncia de momentum radiativo ) mesmo que
seja levado em conta a possibilidade de espalhamentos multiplos.
Assim, € comumente questionado se a forga radiativa das linhas é
suficiente para produzir esses véntos. massivos. No entanto
acreditamos que tal questdad depende de forma vital dos valores dos
parametros estelares, em particular da.luminosidade estelar. Além
disso, também neste <caso (Wolf-Rayet) existem importantes
incertezas nas abundancias de cada espécie e nos perfis de
ionizagdo ao longo da envoltéria.

Pauldrach e outros (1985) foram capazes de desenvolver um
modelo puramente radiativo que reproduz em ordem de grandeza as
caracteristicas do vento da componente WN da binaria V 444 Cygni.

Para esse fim, tiveram que aceitar um valor extremamente alto para
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a luminosidade, colocando o objeto bem préximo ao limite de
Eddington- Tal valor foi derivado observacionalmente a partir de
uma analise detalhada das curvas de 1luz para o intervalo de
comprimento de onda 2460 A - _3.5 um (Cherespashchuk e outros,
1984). Contudo, as luminosidades obtidas recentemente por Schmutz
e outros (1989) através de uma analise das linhas do Hélio em 30
objetos sdo bem menores, inclusive para V444 Cyg. Do mesmo modo a
relacio massa-luminosidade consistente com os modelos evolutivos
de Maeder (1983) também implica em valores abaixos do de
Cherespashchuk e outros. O conjunto desses resultados parece
indicar que ¢é preciso adotar um valor pouco realistico de
luminosidade se pretendemos manter um modelo de vento puramente
radiativo.

Uma alternativa para entender os ventos das W-R foi proposta
mais proximamente por Poe e outros (1989). Seu modelo, que faz uso
do valor usual da luminosidade, inclui além da pressdo de radiagéo
os efeitos da rotagdo e um campo. magnético. Esses fatores
proporcionam a transferéncia de parte do momento angular
rotacional da estrela para o vento ocasionando dessa maneira um
acréscimo de perda de massa. Todavia, em um vento esfericamente
simétrico sdo obrigados a adotar, além de uma taxa de rotagido
bastante préxima (854 - 90%4) do wvalor «critico, um campo
extremamente intenso (da ordem de 10 kG). Um campo de tal
magnitude faria com que a estrela perdesse seu momento angular em
uma escala de tempo muito reduzida. Para superar esse problema é
proposto um modelo que arbitra a existéncia de duas componentes

distintas : uma pouco densa e em expansdo bastante rapida (polos)
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e outra bastante densa mas menos veloz (equador). Esse
procedimento permite, dentro de certas consideragdes, um razoavel
acordo com as observagdes fazendo uso delum campo magnético pouco
intenso. E verdade que nio podemos descartar observacionalmente um
campo magnético mas é também certo que ndo existem outros indicios
que comprovem sua existéncia. Em nossa opinido até o momento
existem duas alternativas pouco conclusivas : ou adotamos um valor
bem questionavel da luminosidade ou somos obrigados a aceitar a
existéncia de um campo magnético e alta roiaqéo. Uma sugestdo que
nos parece valida €& o desenvolvimento de modelos que trabalhem de
maneira coerente fora da simetria esférica e que prescindam de
~campos magneticos.

Para compor o quadro geral dos ventos radiativos e suas
aplicagtes falta comentar neste capitulo a situagdo das estrelas
Be, tanto as Be ‘"classicas" como as Biel supergigantes. Na
verdade, o objetive do presente trabalho é o desenvolvimento de
modelos que se apliquem a estes objetos. Sendo assim, vamos.
discuti-los em detalhe em capitulos  posteriores. Entretanto,
faremos a seguir, por razdes de completeza, uma descricdo sucinta
de maneira anadloga a que apresentamos para outras classes de
objetos.

As Be’s tém sido alvo de inumeros-estudos (observacionais na
maioria das vezes) ha varias décadas.  Nos dultimos anos as
observagdes ultravioleta adicionaram novas informacdes a respeito
da envoltéria desses objetos. Atualmente é bem estabelecido que as
linhas o6ticas e o excesso de infravermelhﬁ sao formados em uma

regido densa ao passo que as -linhas de espécies altamente
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ionizadas do ultravioleta seriam produzidas em uma regido mais
rarefeita caracterizada por altas velocidades de expansdo. A
existéncia de duas regides bastante distintas levou a grandes
discrepancias nas estimativas de perda de massa. Taxas da ordem de
1077 a 107"} Mo/ano foram derivadas das assimetrias das linhas UV
( Snow, 1981; Freitas Pacheco, 1982) enquanto Waters e outros
(1937) obtiveram valores cerca de duas ordens de grandeza
superiores a partir do excesso de infravermelho. Além disso
existem varias evidéncias, tais como <correlagdes entre a
polarizacdo intrinsica e v sen i (Poeckert e Marlborough, 1976) ou
entre meia largura da linha Hax e v sen i (Andrillat, 1983; Dachs e
outros, 1986) que indicam uma concentrapéo preferencial da regido
densa no equador. Lamers e Waters (1987) concluiram que um cendario
"tipo disco" implica em taxas de perda de massa totais entre 1077
e 107° Me/ano e razdes entre os fluxos de massa equatorial e polar
na faixa de 10 a 104. Dois outros aspectos observacionais
apresentam controvérsias na literatura. Muitos trabalhos propdem
que a regido equatorial rdensa seja caracterizada por baixas
velocidades radiais (por exemplo Poeckert e Marlborough, 1978). No
entanto sabe-se que em muitos casos as asas de Ha revelam
velocidades que podem atingir a 1000 km/s (Andrillat e Fehrenbach,
1982; Andrillat, 1983). Damineli (1988) sugeriu que o perfil de
velocidades desta regido seja dominado pela rotagio nas partes
proximas a fotosfera e pela exﬁanséo nas partes mais externas. A~
outra controvérsia diz respeito a geometria da regido de baixas

densidades e altas velocidades. Enquanto alguns autores (Selvelli

e Aradjo, 1984 ; Marlborough e Peters, 1986) encontram correlagdes
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que podem indicar um afastamento da simetria esférica outros
trabalhos (Barker e outros, 1984 ; Grady e outres, 1987) nio
confirmam tais resultados. O apéndice ao final do capitulo III
desta tese é dedicado a essa questdo. .

Do ponto de vista tedérico algumas poucas tentativas foram
feitas para entender a matéria circunstelar das Be's no contexto
de ventos mantidos radiativamente (além desses existem inumeros
modeloé empiricos que nio serao cémentados agora). Como as Be's
sdo objetos que giram rapidamente, ¢é introduzido um termc de
aceleracdo centrifuga na equagdo de movimento . Marlborough e
Zamir (1984) desenvolveram um estudo analitico sem de fato obter a
sclucédo da equagdoc. Comparando a localizagdo do ponto critico nos
casos com rotacdo (equador) e sem ?otaqéd (polos) obtiveram
qualitativamente que o vento seria mais denso na regido
equatorial. Posteriormente Poe e Friend (1986) propuseram um vento
radiativo (com a corregdo de disco finito) que além da rotacéo
incluia também um campo magnético. Esse modelo, que é o mesmo que
depois foi aplicado as W-R (Peoe e outros,.19891 & também restrito
ao plano equatorial e simula as regides polares pela auséncia de
rotagdo. De qualquer modo consegue obtér estimativas razoaveis da
perda de massa mas o fluxo de massa equatorial &, no caso mais
favoravel, apenas cinco vezes mais forte que o polar. Em adiqéo,
as velocidades terminais preditas sdo um pouco mais elevadas (2-3
vezes) que as observadas. Pode-se concluir que a aplicagdo da
teoria dos ventecs mantidos radiativamente as estrelas Be ainda se
encontra pouco desenvolvida e que modificagdes precisam ser

introduzidas a fim de conseguirmos modelos mais realisticos. O
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trabalho que apresentamos anteriormente ( Aratjo e Freitas
Pacheco, 1989 ) & uma versdo inicial do modelo exposto nesta tese.
Resumidamente podemos adiantar que, gragas a um tratamento
adequado das equagdes da hidrodinamica na auséncia da simetria
esférica, sem a necessidade de incluir um campo magnético mas
permitindo uma simulagdo de forgas viscosas €& obtido naquele
trabalho um contraste um pouco maior (10 vezes) entre os fluxos de
massa equatorial e polar e velocidades terminais no equador na
faixa entre 900 e 1300 km/s.

Por sua vez as estrelas Ble]l supergigantes tem sido estudadas
de forma sistematica apenas nos ultimos anos. Sua principal
caracteristica é o espectfo hibrido. Enquanto no 6tico observamos
linhas de emissdo, estreitas, permitidas ou proibidas, de
elementos de baixa excitaqéo, no UV estdo presentes linhas de
absorgao alargadas de elementos de alta excitagdo. Além disso
apresentam um grande excesso no infravermelho (ver Zickgraf e
outros, 1985 ; 1986; Wincler e Wolf, 1989). S3o objetos
superluminosos que, apesar de ndo sofrerem de variabilidade
intensa guardam bastante semelhanga com as estrelas variaveis tipo
S Doradus.

O desenvolvimento de um modelo fisico ainda se encontra em
fase bem preliminar. Até o momento praticamente s6 existe a
sugestdo (ver trabalhos citados acima) de um esquema semelhante ao
das Be cléassicas : um vento Iem duas componentes (equatorial e
polar). Ao contrario das Be classicas porém, é possivel que uma
pequena rotagao possa gerar uma estrutura desse tipo tendc em

vista que as Blel's s8o superluminosas e portanto a gravidade
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efetiva é reduzida. Tal cenario ganhou refgrqo recentemente com a
verificagdo da existéncia de polarizagdo no continuo (Zickgraf e
Schulte-Ladbeck, 1989). Bem recentemente- Boyd e Marlborogh (1590}
desenvolveram o Unico modelo fisico que temos conhecimento para
esses objetos. Eles calcularam a polarizagio por espalhamento
eletrénico em um vento radiativo distorcido pela roiacao. A,
polarizag¢ic obtida, mesmo nos casos extremos, é cerca de duas
ordens de grandeza inferior aos valores observados. Entretanto
este modelo considera uma mesma forga radiativa nas duas regides.
Acreditamos que um modelo que leve em conta uma dependéncia em
latitude da forga, como o que apresentamos nesta tese, possa
- conduzir a resultados mais adequados.

Podemos resumir o que discutimos neste capitulo da seguinte
maneira. Existem atualmente modelos que tratam a microfisica da
interacdo entre os fétons e a matéria com bastante detalhe : o
tratamento do equilibrio estatistico é in£eiramente nao-ETL, sdo
considerados os efeitos provenientes da interagdo com varias
linhas e é levado em conta o tamanho fiﬁito (ndo pontual) da fonte
de radiagdo. Por outro lado, a parte um tratamento bastante
simplificado dos efeitos da rotagdo, a hidrodindmica é ainda a
mesma do trabalho de CAK : escoamento totalmente ndo viscoso,
esfericamente simétrico, independente do ;éhpo e com um perfil de
temperatura adotado a priori. No que concerne a aplicacdo desta
teoria encontramos um bom acordo com as observacdes no caso das
estrelas luminosas OB. Para outros objetos persistem grandes
discrepancias. E sintomatico que no caso de objetos cuja matéria

circunstelar mais provavelmente apresenta desvios da distribuigdo
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esférica, os resultados sejam ainda bastante preliminares. Nosso
trabaiho procura apresentar uma contribui¢do nesse sentido.
Adotamos um tratamento mais completo da rotagdo, abandonando a
simetria esférica e operando com as trés equagdes de movimento.
Incluimos também uma simulagdo de forgas viscosas turbulentas.
Desta maneira podemos obter modelos com transporte de momento
angular e que ndo sao restritos ao plano equatorial mas ao
contrario levam naturalmente a diferentes cenarios fisicos em
diferentes latitudes de objetos girantes. Como uma primeira
aplicagdo enderegamos tal modelo as estrelas Be cléassicas.

Concretizamos detalhadamente essas idéias nos capitulos seguintes.
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CAPITULO II

O MODELO HIDRODINAMICO

O objetivo final de um mddelo' de vento é a descricéb da
estrutura e da dinamica da envoltéria estelar. Isso equivale a
dizer que pretende-se obter os perfis de densidade, velocidade e
temperatura em funcdo da posigdo r e do tempo t, considerando os
diversos fendmenos fisicos envolvidos. Nossas hipdteses iniciais
consistem em aceitar qué a matéria circunstelar pode ser tratada
como um continuo e que é& suficiente uma descricdo "um-fluido". Um
tratamento geral do problema requer a solugdo simultdnea das

equagdes para a conservagdo da massa, momentum e energia :

dp + div (pv) =0 (I1.1)

at

p|lov+v.gradv |+gradP+F+f=0 CI1:2)
at

I

5 = L (I1.8)

8E + v . grad E - [E + P] 8p + v . grad p

at p at

Necessitamos também de uma equacgdo de estado; por simplicidade

adotamos a de um gas perfeito :

]

P aap ol [11.4]

24



Nas equagles acima p € a densidade, v a velocidade e P a pressio
do gas; F é a forga volumétrica ("body force") total por unidade
de volume e f a forca dissipativa de contato ("boundary force")
total por unidade de volume agindo em um elemeﬁto do fluido. E é a
energia interna do gas por unidade de volume e G e L sdo
respectivamente as taxas de ganho e perda de energia por unidade
de volume enguanto a é a velocidade isotérmica do som. Tendo em
vista que para um gas perfeito E = cv T (cv é o calor especifico a
volume constante) as equagdes (II.1), (II.2), (II.3) e (II.4)
constituem um conjunto de 6 equagdes independentes para as 6
variaveis p, v, P e T desde que F, f, G e L ndo introduzam novas
variaveis. A rigor, ocorre a situagdo oposta e o problema pode se
tornar impossivel de ser tratado. Por exemplo, se a forga
radiativa tem uma contribuicio importante e/ou devemos levar em
conta perdas e ganhos de energia por radiagdo, precisamos acoplar
a equagdo de transferéncia radiativa e um conjunto de equacgdes de
equilibrio estatistico que detérminem.asf populagdes dos niveis
atémicos. E mais, a presenga de um campo magnético implica em
introduzir as equagbes de M%xwell do eletromagnetismo. Obviamente,
torna-se indispensavel adotar hipéteses simplificadoras. Em
particular, a forga radiativa das linhas deve ser desacoplada das
equacdes de movimento. Esse desacoplamentﬁ, introduzido por CAK
por meio do "multiplicador de forga", permite tornar o problema
mais tratavel. |

Vamos estabelecer o sistema de coordenadas esféricas usual
(r,e,¢), estando o centro da estrela emr = 0 e o plano equatorial
definido por 6 = T2, 0 objeto giré em torno do eixo perpendicular

ao plano equatorial e o angulo azimutal é medido no mesmo sentido
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que a rotacdo. Consequentemente o problema ndoc apresenta simetria
esférica mas mantem a simetria axial. Nossa outra hipétese de
trabalho consiste em considerar um estado estacionario. Fazemos
isto com o entendimento discutido no capitulo anterior: os ventos
devem possuir uma componente regular, razoavelmente estavel, e
superpostos a esta ocorrem fendémencs episdédicos fortemente
variaveis. Esperamos descrever a componente mais estavel.

Tendo em vista as incertezas existentes nos processos de
aquecimento e resfriamento e sua extrema complexidade nés
abandonamos a equagdo da energia substituindo-a por uma variagao

da temperatura na envoltéria da forma

T(r,0) = T (8) . T (r) (I1.5)

Mais ainda, consideramos que as correntes meridionais ndo sdo
significativas o que implica em assumir.um campo de velocidades da

forma

v = vr(r,e) ; + v (r,6) a‘ l '{II.6)

¢

E importante ressaltar entéo, que 1iremos obter solugdes
particulares do sistema de equagdes (II1.1)-(I1.4) que satisfazem
as condigdes (II.5) e (II.6). Solugdes mais gerais podem e devem
existir .Mais adiante encontraremos uma dependéncia funcional mais
restrita para a temperatura e discutiremos estas aproximag¢des que
estamos introduzindg agora.

Dentro desse contexto a equagdo da continuidade (II.1) fica
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reduzida a

1 5 [rzpvr] =0 : s I
=g
r ar

que pode ser imediatamente integrada levando a

d(e) = rzpvr . (II.8)

onde ¥(8) é o fluxo de massa por unidade de angulo sélido. A perda

de massa total M sera encontrada pela relagao

M = J $(6) dQ (11.9)

Trabalharemos com as trés equagdtes de movimento, uma para cada

componente da velocidade. Para a componente radial € encontrado

=0 (II.10)

Consideramos que em cada elemento do fluido estdo agindo a forga
gravitacional (da estrela central) e a pressdac de radiagdo (do
continuo e das linhas). Iremos supor que na diregdo radial a forga

f & nula. Assim, podemos escrever

v:i +18P +GMUI-T) - 1.F =0 (11.11)
2 a2
r p ar r p

v v -
il o

ar
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0 segundo termo representa a aceleracgdo .centrifuga, o quarto da a
gravidade efetiva (inclui a atenuagdo devida a forga de radiagédo
por espalhamento eletrdénico) e o ultimo é a aceleragdo originada

pela opacidade das linhas. O parametro I' € dado explicitamente por

' = ce L (I1.12)
4nGMc

Todos os simbolos tém seu significado usual :
ce --opacidade eletrénica por unidade de massa

L - luminosidade estelar

G - constante gravitacional
M - massa do objeto
c - velocidade da luz

Por simplicidade ndo _.incluimos "as transigdes ligado-livre na
opacidade do continuo. Tal mecanismo se torna importante para
estrelas com tipo espectral abaixo de B2.

Devemos introduzir ;gora uma expressdo para a forga radiativa
das linhas. Como discutido no capitulo anterior a aproximagdo de
fonte pontual é pobre e a estrutura do vento é significativamente
alterada quando se considera o tamanho da fonte (PPK, Friend e
Abbott, 1986). Essa correcdo é considerada em nosso tratamento.
Além disso a expressdo que usamos se baseia na aproximagdo de
Sobolev, que parece sef bastante razoavel (PPK). Por outro lado
niao levamos em conta os efeitos de interagdes com varias linhas
mas acreditamos que isso ndo acarrete maiores erros tendo em vista
que estamos interessados em estrelas de tipo espectral B e tal
efeito é mais prornunciado em objetos mais quentes (Puls, 1987).

Nesse contexto a forga é expressa por

28



=ce L M(T) (I1.13)

onde o multiplicador de forga M(T) € dado po;

; -o ne |38 av
M(T) = k (T) e g[r"’r'gr] (II.14)
onde » v
T = o3 A
év /ér
r

O multiplicador é uma parametrizagdo do somatério das opacidades
de todas as linhas que contribuem para o vento (ver CAK). Na
expressdo acima Vs & a velocidade térmica dos ions ao longo da

3) e

envoltéria, ne a densidade eletrdénica (em unidades 1011 cm
W(r) o conhecido fator de diluicio geométrica. k, «, e 8 sdo os
trés parametros da forga radiativa. k nos dd uma medida do nuUmero
total de 1linhas que efetivamente impulsionam o vento; « a
contribuicio relativa entre linhas oticamente espessas e
oticamente finas e & estda relacionado com modificagbes na
estrutura de ionizacdo da envoltéria. Esse Ultimo parametro foi
introduzido por Abbott (1982) e seu valor estda compreendido no
intervalo 0 < & < 0.1 (Kudritzki e outros, 1989). Em nosso
trabalho seguimos o procedimento de Friend e Abbott (1986) e
iremos desprezar os seus efeitos. Entendemos que isto pode ser
particularmente perigoso no caso dos ventos de estrelas centrais

de nebulosas planetarias e Wolf;Rayet. Por outro lado queremos

enfatizar desde logo que em um modelo fora da simetria esférica

29



(como o nosso) ‘a forga radiativa ndo é necessariamente a mesma em
todas as regides do objeto. De fato €& sabido que existe uma
dependéncia com a densidade e com a metalicidade. Sendo assim,
devemos esperar que em objeto; nos quais existem regides com
caracteristicas fisicas distintas a aceleracdo radiativa ndo seja
uniforme. Iremos desenvolver essa idéia quando aplicarmos o modelo
as estrelas Be e veremos que a introdugdo de uma variagdo em
latitude da forga pode conduzir a resultados bastante mais
proximos das observacags: gﬁr,vr,avr/ar) é o fator de correcgido de

disco finito e é dado por (ver CAK, PPK, Friend e Abbott, 1986)

2 2 ) 1+a
gfrv, ) = - [1 } [%] ) [%] {_Vrf.].] (II.15)
ar - 3vr/6r
(1+a) [B.]‘ [ 1 - (v_/r) ]
¥ EPE

Substituindo (II.14) em (II.13) teremos

Fl=¢e L k [ ce pv ) g[r.v .av ] ou

gl th r'ar

p dmer”® Bvr/ar

F! = ce L k [avr]“ g[r,vf,fﬁr] e
= 2 o == ar

p dner” (ce p Vth) 8r

-

substituindo p a partir da equacdo (II.8) e L da (II.12) a

expressdo acima se torna
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Fi = 4 G MKk {:‘2\,'i_c’:‘\-f]_]m g[r,vr,ﬁr]

o =5 o e ar

P r- (ce L $(0)) ar

Definindo -

C1 = rc Mk . (I1.186)

(O‘e vt.h @[B}J

a equagdo sera

vy - v2 + 1 8P + GM(1=T) = C ([t av % glr,v . %) = 0 (r1.17)
O 5 _d - e | L .T r'or
ar r p or T T ar

Devemos notar que o parametro C1 - ou melhor, o fluxo de massa

®(B) - & um auto valor que serd obtido com a solugdo da equacio.

A equagédo para a componente azimutal da velocidade se reduz a

Vr Vet Ve Ve T Ty ‘ (II.18)
ar E

onde f¢ é uma forga do tipo viscosa por unidade de massa. Se f¢=0

entdo a solugdo de (I1.18) seria v¢ r = constante, que expressa a

conservacgdao do momento angular. Em nossa opinido essa suposigdo €
por demais restritiva. Queremos portanto permitir solugdes que
representem um afastamento dessa conservagdo e nesse sentido

admitimos formalmente f, ndo nula. Por outro lado nac sabemos como

@

representar f, visto que ndo existe uma teoria adequada para a

¢

turbuléncia. Assim, adotamos como solucdo de (II.18)
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v¢(r,9] = V1 sen(8) [E]B : . -1=B8=1 (I1.19)
r

Na equacgdo acima V1 € a velocidade equatorial fotosférica e B

serd um parametro variavel. B = 1 corresponde a conservagido do
momento angular por unidade de massa e B = -1 indica rotagdo de
corpo rigido. A equagdo (I1.19) pode ser reescrita

equivalentemente para

1/2
¢

r

v (r,8) = x [ G M (1-T) ] sen(8) [5]3 (I1.20)
R

onde x €& a razdo entre a aceleragdo centrifuga no equador e a
gravidade efetiva e R o raio fotosférico. E importante assinalar
que para valores mais elevados de x , proximos a velocid:;de
angular critica, deve ser considerada a distorcido da estrela pela
rotagdo e portanto a variagio de R com a latitude. Se agora
combinarmos as equa¢des de estado (II.4), da continuidade (II.S8),
componente radial (II.17) e componente azimutal da velocidade

(I1.20) vamos obter

["r i asz-ei]avr = - GM{1-T) [1 - xzsena{BJ[E]zﬂ_l] + 22"
o g T pin
v ar r I‘
r
— aa-.?. + C [rzv av ]a' g[r.v ,-?:r] {11‘21]
1 rr r
ar -2 ar
ar r ar

%
L



E simples a obtengdo de (II.21). De (I1.4) vem

aP = p 8a° +‘a2 ap ou
ar ar ar

1 8P = 8a° + a° &P ;
; r ér e ar

2 2 _
2T1T.p v +r EE Ve +r p Eir =0 ou
ar ar
rv, EE ==-2p v.- TP Eﬁr ou ainda
or ar
16p=-2-1 6vr e finalmente
p or r vrar

0 resultado imediatamente acima, assim como a equagdo (II.Z20)

devem ser transportados para (II.17) levando a
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v.av_ - xz[GM{I—T]-senz(G)[B}aB + 8a® - 2a° - a® av_ + GM(1-T)
ar r L R - 5 ‘ar Z ar | r°
- C (rPv av % g(r,v_,8v =0 ou
7’1 r__: Tr _l‘
r ar “/ ar

r

[vr = an av_ + GM{I—F)[I - xzsenz(a)[R]zshl] + 8a° - 2a°
bl inpt ool

v 48r r ar r
r

[rav av ]a g[r,v , 8v ] =0
e oy
ar ar

c
1

=2

r

que é a equacgdo (II.21)

Vamos agora tratar a equagdo da componente meridional da
velocidade. Mesmo no caso em que negligenciamos as correntes
meridionais esta equacdo leva a uma relacdo entre a velocidade
azimutal e o gradiente da pressido ao longo dos meridianos, a

saber,
- v¢2 cot(8) + 18P =0 (11.22)
p 38

Combinando agora as equagdes de estado (II.4), da continuidade
(II.8), com a anterior (II.22) e a da velocidade azimutal (II.19)

vamos chegar a
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(2]
2(6) = 8(0) v_(r,0) a*(r,0) exp{[ﬂ]zﬁvli[ sen(8)cos(8) aa} (I1.23)

= 2 r 2
vr(r,U) a“(r,e) o 2 (r,e)
A obtengdo de (II.23) é também simples.Substituinde (II.19) e

(II.4) em (II.22) teremos

- V12 sen”(0) [3]23 cot(@) + 1 9 (aap) =0 ou
r ; 28

=3 [ln(azp)]

d a0

[ vi]z sen(8) cos(6) [5]23

a
mas como

p = ®(0) (I1.1) vem

B
rvwv
]

e ' . (2]

a In (a®®(e) =vy? R o sen(8) cos(6) 48
R tor e
0 T ¥y o 2% _

ou, desenvolvendo a primeira integral

In | a%(r,0) @(8) v (r,0) | = vl2 [
a’(r,0) &(0) Gr(r,eJ %

2B o
B] J sen(8) cos(8) ae
0

a“(r,8)

e podemos escrever
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(2]
@(B]az(r,G)Vr(r,0J=¢(0)a2(r,0)vr(.r,9}exp vf[a]asten(e)cos(eJae

E a2(r.e)

0

que é idéntica a (II.23)

Se tomamos agora, em acordo com (II.5) que
a®(r,8) = a_(6) . a_(r)
> 1 2

e substituimos em (I1.23) teremos

6
®(8) = &(0) vr(r,a) a1{0) exp v [5]23 [ sen(B)cos(6) 86
;r(r,o) E;TET a_(r) 0 al[B]

que exige

a (r) = a (R} (II.24a)
: r

v (r,8) =v (8) . v_(r) (II.24b)
T 1 2 .

onde A é uma constante arbitraria. As equagdes (II.24)
caracterizam importantes aspectos de nossa formulagio e serdo
comentadas a seguir.

A equacdo (II.24a) indica gue uma envoltdéria isotérmica seria
representada por B = 0 ao passo que a (II.20) revela que um
escoamento completamente ndo-viscoso implica em B = 1
Consequentemente é inconsistente adotar essas duas hipdteses em

conjunto, procedimento usual em inimeros trabalhos. De fato, os
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trabalhos anteriores sé lidavam com a equagdo da componente radial
da velocidade e ainda restrita ao plano equatorial (0 = w/2) dos
objetos girantes. A inconsisténcia que estamos descrevendo se
torna clara quando se faz um tratamento mais completo, utilizando
as trés equagSes de movimento. Somente se forgarmos a adocio
simultanea de um vento isotérmico ( 8a%/8r = 0 ) e que conserve

momento angular ( B8 =1 ), & que (II.21) se reduz a

——p—

= = r
ar r

[vr - a‘?] dv_ + GM(1-T) [1 - X0 [B] ] = gul

\'
r

= G rzv av 1% glr,v_,é8v =0

o) o)

T ar ar
no plano equatorial. Essa é a equagdo comumente usada (Marlborough
e Zamir, 1984; Friend e Abbott, 1986; PPK etc). Na verdade ao
escolhermos valores para o parametro B devemos fazer um
compromisso entre uﬁ perfil de temperatura que seja razoavel e a
viscosidade ou seja o comportamento da velocidade azimutal v¢
Por exemplo, modelos que adotem a conservacdo do momento angular
acarretam uma queda bastante rapida da temperatura com a distancia
a estrela. No momentoc ndo estamos em condigdes de apresentar uma
Justificativa rigorosa que explique claramente o porque desse
comportamento. Lembramos no entanto que foi imposto, como solucgdo
da equagdo de energié, que o perfil de temperatura €& separavel
segundo as componentes r e 6 . Isso significa que colocamos

restrigbes nos mecanismos de perda e ganho de energia, incluindo

possivelmente vinculos sobre a viscosidade. Mais ainda, foi
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imposto também um campo de.velocidades que despreza a componente
meridional ve , € essa hipétese €& importante na derivacgido de
(I1.24). Por outro lado, é pfeciso insistir que ndo estamos
obtendo as solugdes geréis do problema. Solugdes mais gerais do
gue aquelas que apresentamos, ndo sujeitas as condigdes (II.5) e
(II.6), provavelmente ndo sdo caracterizadas por essa dependéncia.
Contudo, solugdes particulares, como certamente é o caso de uma
envoltéria isotérmica com velocidade unicamente radial, devem

necessariamente respeitar a condigdo encontrada.

Se definirmos
aZ(R,B) = 302(6)

podemos escrever

a2(r,0) = aoz[el [3]23 (II.25)
r

e portanto

8a° = -28&02 1 R _ (11.26)
B ¥ )

ar

Considerando (II.25) e (II.26) e levando em conta a variacgdo da

velocidade térmica dos ions na envoltéria teremos
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[vr - fz [3]23 av_ + GM(1-T) [ 1 = xzsenz(e][a]zﬂ”‘]
v

d ar re r
r
= 2 2B+1 2 o
= Eip (1+B) [%] + E_ziil [r Vrfir] g[r,vr,fir] (1,27
R r ar ar
onde Ba
C= I''GMk ; p(r) = [g]
(ceved(0))® B

e v* € a velocidade térmica na fotosfera.
Essa é a equagdo basica que descrevg o vento. Vamos resolve-la
fixando a latitude 8 e integrando ﬁumericamente na coordenada
radial r , o que é permitido pela eq. (II.24b). Procedendo dessa
maneira para diversos &angulos 6 poderemos obter o perfil da
velocidade radial vr(r,B) e o fluxo del massa em cada latitude
$(6). Retornando, a equacido da continuidade (II.8) nos fornece a
densidade p(r,8) e a equagdo (II1.9) a taxa total de perda de massa
M . |

Para resolver essa equagdo nés seguimos o procedimento

tradicional (ver CAK, PPK etc). Definimos novas variaveis

us==1
w=1 v2
2
w?® = gE [11.2?}
du

h(u) = -GM(1-T) - 2a° - da°
u du
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5(mmw)=[1-£]uuhm)-cmm(wﬁgmmmw
2W .

e a equagido se torna

3 (u,w,w’) =0 (II.28)

A integragdo é feita a partir de um ponto critico r definido

pelas condigdes de singularidade

3y =0 (11.29)

¥ =0 (11.30)

Essas relagdes ddo origem a um complicado sistema de equagdes que
permitem obter a velocidade e sua derivada no poﬁto critico e o
fluxo de massa desde que tenhamos o valor desse raio critico. O
método usual consiste entdo em arbitrar um valor inicial e
integrar a equacio no sentido "para dentro" (para a fotosfera
estelar). Usando a condigdo de contorno adicional que a
profundidade 6tica na fotosfera seja igual a 2/3 , fixamos o raio
critico. Feito isso, desenvolvemos a integracdo no sentido "para
fora" obtendo dessa maneira uma solugdo completa. 0s detalhes
desse método sdo apresentados no apéndice ao final deste capitulo.

Em capitulos posteriores iremos aplicar esse modelo para a

envoltéria das estrelas Be. Para 1isso serda necessaria uma
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discuss@o a respeito dos parametros adotados, tanto aqueles da
estrela como os do vento propriamente dito. Antes porém, faremos
no proéximo capitulo uma revisdo um pouco mais detalhada do

contexto observacional no qual o problema particular das Be's esta

inserido.

41



APENDICE AO CAPITULO II

A SOLUGAO DA EQUAGAO

Nossa equacdo para a velocidade de expansdo é :

———pm——

r

[vr - 9_2 [3]2‘8] gv_ + GM(1-T) [ 1 - xzsenz(a)[ﬁ]z‘e-l] =
.

ar r

_ 2 2B+1 2 a
E 2_30 (1+8) [%] ié 222 4 Vra_vr] g[r,vr.ﬁr] (11.27)
r ar ar
onde C= TFTGMEk ; p(r) = [;]B“
(c_v;e(@)" R
e g[r,vr,avr o3 [ 1 - [5]2 - [3]2 ('vr/r) ]1+a
o o W &
(1+a) [B_]‘ [1 - (v _/r)
: & 7ar

Como vamos resolve-la fixando a coordenada 6 e integrando apenas
em r trocamos 8 por d e Vr por v o que simplifica a notacao.

Reescrevemos a equacdo anterior na forma equivalente

V-2’ dv=- @M(T) [ 1 - KPsen’(0) (R)FTY + 20° - da®
v T r dr

+ C p(r) [rzvg_{]m g[r.v,d_v]
dr dr

Esta equagdo é particularmente dificil de ser tratada por causa do

fator de corregdo g e sua dependéncia adicional em r , v e
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dv. Faz-se necessario entdo um esquema iterativo. No primeiro
dr

passo apenas a dependéncia em r é mantida. Teremos entdo

v -2’ dv = - GM(I=T) [ 1 - x°sen’(0) (R) '] + 22° - ga®
v ar r r dr

by |

+C Plr) révdy) ® (AII.0)
o dr
onde
P(r) = [;]B.“ {1 = fr= (R/r)zl““}
R (1+0) (R/1)°

usando-se as transformacdes indicadas quais sejam

chega-se facilmente a

Slu,w,w’) = [1 - gz]w’ - h(u) -CcPw w)¥*=o0 (AII.1)

2w

onde 5 . 2B 28
h(u) = -GM(1-T) [1-x°sen®(8)R*" 1 (~u)* 1] - 2a°% - da°

du

[

A fungdo F(u,w,w’) definida acima & ndo linear em w’. Dependendo
da regido podemos encontrar nenhum, um ou dois valores de w' que a
satisfagam, para cada par (u,w). A solugdo que nos interessa é
subsénica a pequenos r e deve atingir velocidades
indefinidamente elevadas a grandes distancias. Na verdade a
solugdo deve partir pelo ramo inferior e terminar no ramo

superior, fazendo a passagem no unico ponto de encontro que é o
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chamado ponto critico definide pelas relagdes de regularidade e

singularidade :
8y =0 ; df =0 (AII.2)
aw’ du

Para uma maior discussdo da topologia da equagdao e sua solugao
indicamos por exemplo CAK, Abbott (1980), Marlborough e Zamir
(1984).

A aplicagdo das condigSes (AII.2) nos leva, apés algum

algebrismo a

-1
+2 (dh-hdP(1- 1 W3 (AIL.11)
a du P du 1-a

2 242 2 W
w =1da * 1 da + a (dh - h dP(1 - _1 - o h (AII.12)
4 4 2 Pd

& () = (roMk)*”? (1-a)'® [-1_1]"’“ W (AII.15)
g v

e L]
Ressaltamos que as expressdes acima sdo validas no ponto critico.
Vamos agora detalhar o desenvolvimento algébrico necessario para
encontra-las.

Aplicando a primeira condigdo em (AII.1) vem



portanto essa condigdo sera

-w’ gg? - dh - C{w')agP + g? w’ -0 ou
2w du du du 2 |\w

?(w')? - 1da® w - dh = Cw)%P
2 W du du

por outro lado de (AII.1) vem também

1 - a’)w’ - h(u) = C Pu) w)¥
2w ¢

fazendo a razdo entre as duas ultimas expressdes

2 -
[1 - a ] W h(u) _ p i
A
dP
§2 W’ 2 _ 1d323’ - dh /du
2 |w du w du
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por outro lado de (AII.3) vem

[ § - gz] =aCP (w)*? (AIL.7)

- W ou

[1 = gz] W = hu) _« (AII.8)

@ -1)h=[a’w)®-1da"w -dh P ou
a-1 2 lw 2 du w du dP/du

hdP (1) = a°(w)®-1da®w - dh ou ainda
P du (-1 2 |\w 2 du w du

cuja solugdo é

&
+
o

Y]
fol)
(o

. 3 o 172

w = _1 da“ 1. da™) " = 2 [ dpP 1 (AIL.9)
=y = = =2 R

W 2 du 2a” du a [ du la-1
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Mas de (AII.8) podemos tirar

W o- _:-_1_2 w' = h(u) _a_ ' ou
2| w

Como (AII.9) = (AII.10) vem

@« __h_ =1 da"%| (1 da")"+2 [dn +h
-1 w - a /2 2a" du du “.a du P

que é a primeira expressdo desejada (da velocidade).

Voltando a (AII.10) podemos escrever

que combinada com (AII.11) leva a

a® - «_hz!

- _«_h z" -
1-w

N =
N =
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onde

assim

w =1da®+ [ (1da2)? +a°[dh - h dP (1 )] "% - _« h (AIL.12)
4 2 P 1-a 1-a

que é a segunda expressdo desejada (da derivada da velocidade).

Queremos agora encontrar ®(0) , para isto voltamos a (AII.3)

3 e [1 - gz] (w)'™® = _’[w - 2% w)'
2w B W 2 TP

e substituindo (AII.10) no resultado anterior

C= - _1 hw)¥* (AIL.13)
1-a P

lembrando

C=MFGMka vem
[wcv‘é(ﬂ]]
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& (8) = (reMk)'’%c'7“ (AII.14)

0"e V‘

mas como de (AII.13)

C—i/tx = [ 1 ]‘1/& [_—h-]'ifa rr= {1_‘1]1/0{. [_h]"lfa W'
1- p p

a substituicdo na (AII.14) do resultado imediatamente acima leva

finalmente a

® (6) = (T Mk )™ (1-0)"* (-n) V% w (AII.15)
o v, P
e
Queremos agora retornar as variaveis originais r , v, dv . Ao
dr

fazer isso encontraremos

_a_
[1”“] Yy (AIL.16)

i
-Br = T ¥

Y = g% + 26M (1-T)x°sen’0(1-28) + 4 - 4B(2B8+1) + [;]zﬁ'lvltas—zyz}

B, R (a,°R) (1-0)

~<
11

ZGM{I—F)[I = zzsenzte)[a]as'l] % 4a§R[R]2‘8'1(1+3}

r r

Y, = (1+a) [%]2 [:_ [Bl:]z]a -
“THT
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I

2
r’v dv

[_a_]c;uu-r}[1-xzsenae[g]23"} - aOZR[I_{]zB_iYg (AIL.17)
dr

1- r r

Y =[ 2« + B 4a+ 1) -1Y"2
1« 2| 1-a 2

291+
& (8) = (rcMk)’“ [g]'B[Lm]Uu L= [1'[2] ] révdv  (AII.18)
——— [Rr] |Y 22 dr
Ts '» $ (1+a) (R/T)°

(AII.16), (AII.17) e (AII.18) fornecem a velocidade e sua derivada
no ponto critiqp e o fluxo de massa. Entéo, arbitramos
inicialmente um valor para esse raio critico e integramos a partir
dele no sentido "para dentro". A exigéncia que a profundidade
6tica na fotosfera seja igual a 2/3 nos permite fixar esse valor.
Tendo o ponto critico fixado podemos fazer a integragdo também no
outro sentido ("para fora") e obter a solugdo completa v(r) e a

derivada dv(r) . A seguir é feito um ajuste polinomial para o
dr

fator de corregdo de disco finito

g[r,v,dv] =1 - [ 1 - [g]z . [3]2 (v /r) ]““ =p () =¥ bn[ﬁ]n

dr F ) av zdr :
(1+a) [3]2 [ 1 - (v /1) ]
> EC /dr

e esse ajuste é introduzido na equagdo resultando em
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v - 2% dv = - @M(-T) [ 1 - ¥Psen’(0) (R)P] + 2a° - ga®
v dr & r

+ C p(r) revav)* p (r) (AIIL.19)
r dr @
Teremos entdo que encontrar os novos valores de r v , dv
c Cc d.:I:_-l:
= ®(6) ' O método € o mesmo mas as expressdes em parte se
alteram. Se reescrevermos a (AII.19) como feito abaixo
v - ga dv = - M[%:Fl T = xzsenz[a) 3_26_1 + g_? iz ng
v | dr r T r dr
2 0%
+ Q_Pégl rvdv (AII.20)
r dr

R R

P(r) = [X]Ba pa(r) f [;)Ba Z b Eﬂrl

teremos uma equagdo formalmente idéntica a anterior (primeira
iteracio) sendo que a diferenga é apenas em P(r). Assim as
equagdes (AII.11), (AII.12) e (AII.15) s3o absolutamente idénticas

em ambos os casos. Quando voltamos as variaveis originais € que

surgem algumas diferengas devide a modificagio em P{r).
Encontramos
—a—
v = ao2 [ R ]23 + [1—«] ¥ (AII.21)
I —:E;—E—;— w2
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W = g% + 2GM _(1-T)x°sen0(1-28) + 4 - 4B(2B+1) + [L]zﬁ'wlia.e—zwz]

a, R R Eozmu— 5

X,
I

L g

ZGM(I—I‘)[l 2 xzsenz(BJ[R]zﬁ-l] - 4a§R[R]23"(1+3)

r2v dv = [_a_]Gmu—r)[1—xzsen29[R]28“] : aoza[ﬂ]zﬁ"wa (AIL.22)

dr 1-a ; ;

W3= 20 + B 4o +1) -1
1-a 2| 1-x 2

w‘1/2 ]

R| |Y /2 r dr

o (0) = (roMx)*’* [L]B[ 1—ex]““ [ b [R]" ]”“ r’v dv  (AIL.23)
1

Ue V‘

Depois de feita a integréqéo teremos valores atualizados dos

perfis v(r) e gdv(r) que serdo utilizados para um novo ajuste
dr

polinomial. O procedimento se repete até que os resultados
convirjam adequadamente. Os testes realizados mostraram que 4
iteragdes sdo suficientes. Ressaltamos que todo esse procedimento
é feito para cada angulo 6 . Sendo assim, o fator de corregdo é o

adequado para a latitude considerada.
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CAPITULO III

ESTRELAS Be - UMA VISAO GERAL
INTRODUGAO

Nos capitulos anteriores apresentamos uma breve revisdo do
"status" atual da teoria dos ventos impulsionados radiativamente
(Capitulo 1) e em seguida (Capitulo II), o modelo que foi por nés
desenvolvido. Procuramos enfatizar nossa opinido que recentemente
importantes avangos foram feitos no tratamento da interagdo da
radiaqﬁ; com a matéria , mas por outro lado relativamente pouco se
avangou no modelo hidrodinamico em si. Em particular, a quase
totalidade dos trabalhos fornece uma descrigdo unicamente radial,
esfericamente simétrica do fluxo de matéria. Nosso tratamento, ao
contrario, permite ressaltar as diferencas nas condigdes fisicas
nas diferentes regides da envoltéria circunstelar. Ha varias
décadas que as chamadas estrelas Be figuram entre os mais
interessantes e mais estudados objetos estelares. Ha muito tempo
também é conhecido que esses objetos apresentam elevada rotagido e
acredita-se que a matéria ndo esteja distribuida simetricamente em
sua envoltéria. Ao invés disso, a maioria dos modelos empiricos do
passado arbitrava a existéncia de um anel ou disco restrito ao
equador. Atualmente a grande maioria dos especialistas adota um
cendrio no qual a concentracgido de massa se dia preferencialmente na
regido equatorial, embora ocorra também em todas as regides
circunstelares. Dado o interesse que as Be’s sempre despertaram e
a quase inexisténcia de modelos fisicos que descrevam

razoavelmente suas caracteristicas entendemos que a primeira

53



aplicagdo de nosso desenvolvimento deveria ser a tais objetos.
FPara 1isto & importante um detalhamento maior de suas
caracteristiéas observacionais possibilitando um posterior
confronto com os resultados de nosso modelo.

Antes de mais nada é necessario precisar a quais objetos nos

referimos por estrelas Be. Neste trabalho adotaremos Be como "uma
estrela do tipo B da sequéncia principal ou gigante que apresente,
ou tenha alguma vez apresentado em seu espectro linhas da série de
Balmer em emiss8o, mas nio emissdo de linhas proibidas". Sendo
assim, estamos excluindo por definicdo as supergigantes B que
frequentemente apresentam emissdo em 'Ha, os objetos usualmente
denotados como Ble] e os objetos jovens, pré-sequéncia principal
conhecidos como Herbig Be. Nossa definigdo é portanto mais
restritiva do que a apresentada por Collins (1987). Por outro
lado, mesmo que nfo as tenhamos 1incluido explicitamente na
definigdo , aceitamcs que estrelas 0O de tipo tardio fagam parte
dessa classe, desde que satisfagam as outras condigdes. Tais
objetos devem representar uma extensdo do fendémeno Be para tipos
mais quentes. Muitas vezes, o conjunto que eséamos denominando
simplesmente de Be's é referido na literatura como "Be's
classicas". Os varios levantamentos existentes indicam que cerca
de 18% das estrelas B do campo sejam Be’'s; outro dado importanie é

que apesar de inumeras Be’s fazerem parte de sistemas binarios, a

grande maioria desses sistemas ndo é inter-atuante (Abt, 1987).
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II11.1) AS ESTRELAS "CENTRAIS"

Pode-se dizer que .um sistema Be seja constituido por uma
estrela OB e uma envoltéria extensa ao seu redor. Assim, a
determinacdo dos parametros fundamentais desses objetos é em parte
dificultada pela presenga dessa envdltéria circunstelar. No
entanto, o espectro de uma estrela Be se revela bastante similar
ao de uma B normal, quando a Be perde as suas emissdes, o que tem
sido verificado para varios objetos. A maior diferenca & o grande
alargamento que em média as linhas de absorgdo fotosféricas das
Be's apresentam. Essa é uma caracteristica muito clara das Be’'s
apresentam velocidades de rotacdo bastante superiores, em geral,
as B normais sendo que o valor médio da velocidade rotacional
projetada (< v sen i>) estda entre 200-250 Km/s (Slettebak, 1982).
Struve (1931), propdés o primeiro modelo conhecido para as Be's : a
rotagdo extremamente elevada (na verdade a velocidade critica)
induziria um fluxo de massa equatorial que formaria a envoltéria.
Contudo, as evidéncias s8o cada vez mais conclusivas no sentido de
que a velocidade de rotagdo nio atinge o valor critico, no qual a
aceleragdo centrifuga equilibra as forgas gravitacionais. Sendo
assim & necessario um outro mecanismo fisico que explique a ejegdo
de matéria. De qualquer modo o modelo de Struve tem a importante
caracteristica de relacionar a presenga de uma envoltéria extensa
com uma propriedade da estrela central. Hoje em dia praticamente
ndo existe duvida que a rotag@o rapida tem um papel significativo
(embora provavelmente ndo exclusivo) no fendémeno Be.

A rotagdo provoca dois efeitos principais em um objeto



estelar : distor¢ido na sua forma geométrica e reducgio da
luminosidade total. Esses e outros efeitos ocasionam dificuldades
adicionais ndo apenas na determinagcdo dos parametros estelares
fundamentais mas também na prépria definigdo de tais parametros.
Conceitos como luminosidade, temperatura efeliva e outros tém
significado ambiguo fora da simetria esférica (para discussio
detalhada ver Collins, 1987). Mesmo assim é fundamental ter uma
idéia dos valores dessas grandezas. Tendo em vista que uma estrela
Be sem emisstes tem a aparéncia de uma B normal admite-se que os
parametros de uma B sejam uma boa aproximagdoc para as Be's. Para
uma estrela B da sequéncia principal_ a massa varia entre os
valores de 16M0 (BO) a 3.5M0 (B8) ao passo que o raio esta na
faixa de TRO (BO) a 2.7Ro (B8). Ja a temperatura efetiva é da
ordem de 30000 K para os tipos mais quentes e de 12000 K para os
mais tardios. No que concerne a posigdo no diagrama H-R as Be's
sao majoritariamente encontradas em torno de uma magnitude acima
da sequéncia principgl mas podem se localizar em toda uma banda
que val desde a sequéncia principal até a regido das gigantes
(Slettebak, 1987). No entanto, €& possivel que mais uma vez a
rotagdo rapida esteja mascarando um comportamento, no caso um
pseudo efeito evolutivo.

Desde ha bastante tempo € conhecido que as Be's podem
apresentar forte variabilidade. Seus espectros tém revelado
variagbes em escalas de tempo desde dias ou semanas até anos ou
décadas. Nos Ultimos anos porém foil possivel detectar em um numero
crescente de objetos uma variabilidade rapida com escala de tempo
de 0.2 a 2 dias (Percy, 1987). Ao contrario das variagdes de longo

periodo, que devem refletir modificacgdes na envoltéria

S6



circunstelar (ver por el:-cemplo Dachs e Rohe, 1990), essa
variabilidade rapida parece estar associada com caracteristicas da
estrela central. Essa variabi-lidade rapida aparece tanto em
medidas fotométricas (‘com amplitudes tipicas de 0.01 a 0.1
magnitudes) como espectroscopicamente. A linha A 6678 A do Hel tem
sido o principal alvo desses estudos. Dois mecanismos tém sido
principalmente invocados na tentativa de entender essa
variabilidade : pulsagdes ndo-radiais (ver artigo de revisido de
Baade, 1987) e rotagdo de uma superficie com distribuigdo ndo
homogénea de brilho ("manchas", Balona e Engelbrecht, 1986).

Um outro aspecto importante que diz respeito as estrelas
propriamente ditas é a presenga ou ndo de campos magnéticos.
Barker (1987), apresentou uma revisio do tépico e apontou duas
principais conclusdes. Nenhum campo magnético fol ainda detectado
nas Be’s mas tal resultado n3o coloca restigdes claras nos
possiveis modelos a serem desenvolvidos. Isso porque campos
superficiais relativamente intensos poderiam escapar a detecgdo,
dependendo de sua geometria e orientagdo (ver também Barker e
outros, 1985). Em adigdo, segundo Poe e Friend (1986) mesmo campos
fotosféricos radiais fracos , da ordem de 100G, podem influenciar
a estrutura de um vento radiativo, ao provocar um aumento na
velocidade angul.ar. Por outro lado, alguns estudos teodricos
indicam que em objetos que giram rapidamente um campo magnético
superficial deve ser intenso ( B > 10 KG) ou entdo serd nulo
(Strittmatter e Norris, 1971). Em nossa opinido as observagdes nio
descartam a existéncia de campos magnéticos mas também ndo lhes
ddo suporte . Assim, nos parece preferivel o desenvolvimento de

modelos que ndo tenham necessidade de inclui-los.
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ITI1.2 - PRINCIPAIS CARACTERiISTICAS OBSERVACIONAIS

DA ENVOLTO6RIA CIRCUNSTELAR

Obviamente, a caracteristica marcante do espectro o6tico das
Be’s sdo as emissdes que aparecem na série de Balmer e em varios
casos também nas linhas de alguns metais (particularmente Fell) e
de Hel, para os tipos espectrais mais quentes. Outro tipo de linha
por vezes encontrado é o chamado espectro "shell“. Sdo linhas
bastante estreitas e profundas em absorgido podendo ou nio
apresentar asas em emissio. Ressaltamos que usamos o termo shell
para descrever um determinado tipo de linha e ndo um objeto cujo
espectro é formado numa shell. Ou seja, ndo estamos pressupondo um
cenirio ao usarmos este termo. E importante também citar que tanto
as linhas em emissio como as shell podem ser mais ou menos
acentuadas, variando de um objeto para outro e mesmo variando - e
muito - num Utnico objeto em diferentes épocas. Na verdade casos
existem (Underhill e Doazan, 1982) em que o espectro de um objeto
se modifica por completo passando de emissdes para linhas shell,
ou vice-versa, podendo em seguida simular uma estrela B normal.
Essas variagbes monumentais sdo chamadas variagdes de fase.
Inimeros estudos e publicagdes relacionadas cem o espectro visivel
das Be's foram feitos ao longo de anos e décadas. Fugiria
completamente ao espirito do presente trabalho pretender comentar,
mesmo gque de maneira incompleta, esses trabalhos. Vamos nos
referir apenas a alguns, relativamente recentes, que estdo mais
diretamente ligados ao nosso objetivo que_é a aplicagd@o para as

Be’'s de um modelo de vento radiativo.
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A linha Hz, por ser certamente a que apresenta uma emissdo

mais intensa, é sem duavida a mais estudada. Hanuschik (1986)

analisou perfis obtidos com alta resolugdo e alta relagdo
sinal/ruid; de 24 estrelas Be. Ele mostrou que existem dois tipos
principais de perfis. O primeiro, caracteristico da maioria dos
objetos, apresenta duas componentes (uma estreita, com pico duplo

e outra alargada com asas que se estendem a velocidades elevadas)

AV(KmS™)

Fig.III.1 Exemplos de perfis da He;

enquanto o segundo, tipico de um numero pequeno de objetes
apresenta uma  estrutura claramente assimétrica. Exemplos
desses perfis sdo mostrados nas figuras abaixo, tiradas do
trabalheo citado de Hanuschik.
6
HR 2825 HR 2787
4F
2k
L 1 ] 0 L 1 1
-800 0 800 -800 0 800
AV(KmS™1) AV(KmS™)
12
S Cen HR3237
8F
4=
i z 1 0 1 1 i
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AV(Km ™)

no alto lemos perfis tipo 1

(duas componentes) e em baixo perfis tipo 2 (assimétricos).



0 grande alargamento das asas de Ha ja havia sido notado
anteriormente (por exemplo Andrillat e Fehrenbach, 1982; Dachs e
outros, 1986). Geralmente esse alargamento ¢é atribuide a
movimentos turbulentos ou espalhaments Thompson (Poeckert e
Marlborough, 1979). Tal interpretagido no entanto & discutivel.
Damineli (1988) sugeriu a possibilidade de uma expanséo rapida ser
responsavel pelas asas extensas. Além disso, desde ha muito
existem estudos que procuram correlagdes entre a velocidade
rotacional projetada, v sen i, e diversos parametros que podem
caracterizar a largura de uma linha (como largura equivalente,
largura total, largura a meia altura e separagdo entre os picos).
Dentre os trabalhos mais recentes citamos : Andrillat (1983),
Dachs e outros (1986; neste trabalho é mostrade que a largura a
meia altura de Ha é linearmente correlacionada com v sen i para
linhas de mesma largura equivalente) e Hanuschik (1986). Hanuschik
e outros (1988) em um estudo gque incluiu também as linhas HB e Hy
encontraram novamente correlages entre larguras das linhas e v
sen i. A existéncia de tais correlagdes tém sido usualmente
interpretada como evidéncia de uma distribuicdo assimétrica
(preferencial nas regides proximas ao equador) da envoltéria
circunstelar.

A parte &s linhas de Balmer, as emissdes mais comuns no
espectro das Be’s s8o linhas do Fell. Em geral correspondem a
transicdes entre niveis eletronicos a cerca de S ev do nivel
fundamental e cutros cerca de 2 ev menos energéticos. E possivel
que sejam devidas a recombinagio do Felll mas ainda nd3o esta
firmemente estabelecido o mecanismo de formagdo dessas linhas.

Recentemente fol verificado que os perfis de Fell podem também ser
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classificados em dois tipos basicos : um perfil regular, com duplo
pico - mas que ao contrario do que acontece para Ha ndo revela
duas compoqentes - e outro bastante assimétrico (Hanuschik, 1987).
Tal estudo verificou também que as 1linhas, apesar de néao
apresentarem asas estendidas, tem uma largura total em geral maior
do que 2 v sen i e que os varios parametros que descrevem a
largura das linhas sdo correlacionados com a velocidade rotacional
projetada. E mais, parece existir um limite minimo para a largura
equivalente em Ha, abaixo do qual um objeto ndo apresentaria
emissao de Fell, e a largura entre os picos de Fell &
sistematicamente menor do que a de Ha. Essa ultima informagdo
poderia indicar que a regido onde se dd a emissdo de Fell deve
provavelmente coincidir com as regides interiores do envelope de
Hee.

O continuo de uma Be também apresenta particularidades tanto
no visivel como no infravermelho. A maloria mostra um
avermelhamento intrinseco devido a um excesso de fluxo na faixa de
comprimentos de onda do vérmelho e infravermelho préximo (Goraya,
1984; Goraya e Gurn, 1987). O excesso no infravermelho sera
discutido em detalhe mais éaiante. Por sua vez a discontinuidade
de Balmer frequentemente apresenta dois saltos, sendo um em
emissdo. Kaiser (1989) observou esse comportamento em 20 dentre 26
objetos. Encontrou também que o salto em emissdo parece estar
correlacionado com a emissdo em Ha. A distribuicdo de energia tém
sido usada com frequéncia na obtencdao dos parametros fisicos das
envoltérias. Dachs e outros (1989) encontraram densidades
eletronicas da ordem de 102 cm™> e temperaturas eletrénicas

tipicas de 10" X.
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Una outra importante técnica observacional é a polarimetria.
De fato, para os objetos que apresentam polarizac@o intrinseca,
essas medidas se constituem em um relevante teste para os modelos
propostos. As Be’s, em geral, possuem um grau de polarizacio
linear da ordem de 1% (Cassinelli, 1987) que pode ser detectado a
partir de sua proépria variabilidade ou de sua dependéncia em
comprimentc de  onda. Por exemplo, o salto através da
discontinuidade de Balmer permite perceber a componente estelar
(ou circunstelar). Entretanto nfo é trivial uma separacdo precisa
da polarizagdo interestelar. E possivel inclusive que este seja um
motivo pelo qual esta técnica tenha sido menos explorada do que
deveria. Os calculos tedéricos mostram que graus de polarizagdo =
0.1% ndo podem ser explicados por espalhamento eletrénico na
fotosfera estelar, mesmo em casos de objetos achatados
rotacionalmente (Sonneborn, 1982). Sua origem deve necessariamente
estar associada a espalhamento em uma envoltéria cuja geometria
seja assimétrica em relagdo ao observador. Consequentemente, a
existéncia de uma significativa polarizagdo intrinseca e mais que
isso, a observagdo feita por Hayes e Guinan (1984) de que o angulo
de polarizagio & constante, mesmo que o grau varie, constituem as
mais fortes evidéncias que as Be's possuem uma regido circunstelar
bastante concentrada. (Tal conclusdo é contestada por alguns
pesquisadores). Mais ainda, o grau de polarizagio depende da
velocidade rotacional v sen i (Poeckert e Marlborough, 1976;
McLean e Brown, 1978). Objetos com baixos valores de v sen i sé
mostram pequenos (ou nulos) graus de polarizagdo enquanto objetos
com altos v sen i apresentam diferentes graus, podendo chegar a

até 1.5 ~ 2%. Essa dependéncia, assim como as outras correlacgdes
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discutidas anteriormente fornecem apoio a idélia de que o envelope
das Be's seja concentrado na diregdo do equador.

Vamos comentar agora as informagdes que obtemos a partir de
outras regides espectréis. especialmente o infravermelho e o
ultravioleta. Comegando pelo infravermelho citamos primeiramente
o trabalho de Gehrz e outros (1974) que encontrou um excesso de
fluxo na faixa de 2 - 20u para 28 de 33 objetos analisados. Eles
sugeriram a emiss3o "livre-livre" originada em um envelope com Te
= 10" K ¢ o =, £:307 em > como responsavel por tal excesso. Os
resultados e a interpretacdo apresentada foram confirmados
posteriormente (Damineli e Freitas Pacheco, 1982; Dachs e
Wamsteker, 1982). Esses ultimos estudos acrescentaram a observagédo
de uma correlacdo entre o excesso IV e o fluxo de emissdo em Ha, o
que indica uma regidoc comum de formagdo. Mais recentemente, o
satélite IRAS adicionou novas informagdes, cobrindo a regido
espectral de 12 a 60u, para um nuimero significativo de objetos. As
observacgbes IRAS de estrelas B e Be foram investigadas por varios
autores, em particular Waters e colaboradores (ver por exemplo
Waters, 1986; Coté e Waters, 1987; Waters, Coté e Lamers, 1987).
Esses dados de regides mais‘ afastadas do infravermelho confirmam
que o excesso de fluxo ndc é proveniente de emissdo térmica mas

sim devido a radiacéo livre-livre". Fol apresentada uma
interpretagdo quantitativa desse excesso em termos de um modelo
simples de disco isotérmico. Com base nesse cenario foram
encontradas taxas de perda de massa entre 107" M/ ano e 107° M
/ ano e velocidades de expansido que crescem bem lentamente com a

disténcia (esses pontos serdo discutidos detalhadamente em

capitulos posteriores).
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Estudos espectroscopicos de linhas do infravermelho (mesmo
proximo) sdo relativamente raros. Para algumas Be's aparecem
emissdes na série de Paschen e em outras linhas como OI A 7774 A
A 8446 A; Fell A 7712 A e A 9997 A e o tripleto do Calcio aX
8498, 8542 e 8662 A (Andrillat e sutros, 1988). Ultimamente tem
crescide a convicgdo da importancia dessas linhas, em especial a
linha A 9997 A do Fell, no diagnéstico das condigdes fisicas das
envoltérias circunstelares (Damineli, 1990).

Recentemente Taylor e outros (1990) publicaram o resultado de
um levantamento na faixa radio de estrelas Be que apresentaram um
grande fluxo infravermelho. De 21 estrelas Be escolhidas com base
nos dados do IRAS, 6 revelaram seguramente emissd3o em A = 2 cn.
Essa detecg@o revela que em alguns casos a envoltéria circunstelar
das Be's se estende a até uma centena de raios estelares ou mais.

As duas principais caracteristicas do espectro ultraviecleta
das estrelas Be sao as linhas de absorgdo assimétricas de dubletos
de ressonancia de elementos altamente ionizados e a presenga de
componentes discretas, finas, desses mesmos dubletos : AA 1032 e
1038 do OVI, AA 1238.8 e 1242.8 do NV, AA 1548.2 e 1550.8 do CIV,
e AX 1398.8 e 1402.8 do SilIV (ver revisdo de Snow, 1987). Os
perfis dessas linhas de absorgdo revelam asas estendidas para o
violeta <cujas bordas indicam a existéncia de regides com
velocidades de expansdec na faixa de 1000 a 2000 Km/s. No que diz
respeito a esse ponto o espectro ultravioleta das Be's ndo &
essencialmente distinto do das outras estrelas B. 0 que ocorre é
uma diferenca na intensidade dessas manifestacdes. Para as Be's os
elementos altamente ionizados (pelo menos CIV e SilV) persistem

até os tipos espectirais mais frios (B8 - B9) enquanto para as B
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estdo restritos aos objetos mais quentes; além disso geralmente as
velocidades de bordo sio menores nas B's do que nas Be's (Snow,
1982; Slettebak e Carpenter, 1983). Selvelli e Aradjo (1984) e
Marlborough e Peters [1956} entre outros, encontraram correlagbes
entre a largura equivalente do dubleto de CIV, ou a velocidade de
bordo derivada do perfil e a velocidade rotacional projetada, v
sen i. Esses resultados porém sdo controversos tendo em vista que
nio foram confirmados por outros levantamentos (Barker e outros,
1984; Grady, Bjorkman e Snow, 1987). Esse aspecto observacional
foi objeto de um estudo especifico nosso que esta relatado no
apéndice ao final deste capitulo. Por outro lado, no trabalho de
Grady e outros (1987) é apresentado que as componentes discretas,
apesar de serem bastante comuns entre as Be's, s6 aparecem enm
objetos com v sen i = 150 Km/s. Esse seria um outro resultado a
indicar um afastamento da simetria esférica também para a regiio
de vento. Devido ao aparecimento de um numero cada vez maior de
relatos dando conta da existéncia dessas componentes fol sugerido
por Henrichs (1986) que as linhas assimétricas largas pudessem na
verdade ser inteiramente constituidas por elas. Contudo as
componentes discretas parecém estar reservadas as Be's, podendo no
maximo aparecer em alguma BO (Henrichs, 1984); portanto, achamos
mais provavel que o excesso de absorcdo em CVI e SiIV (das Be’'s
comparado com as B’'s) é que seja constituido por elas. Por outro
lado, a principal caracteristica dessas componentes & sua extrema
variabilidade. Elas podem surgir e desaparecer, se tornam
maltiplas ou se deslocam em velocidade, aparecendo sem
deslocamento ou deslocados de mais de 1000 Km/s. Essas observagdes

sugerem fortemente que pelo menos parte da perda de massa nas Be's
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tem um carater altamente episddico.

O espectro UV de algumas Be's também exibe linhas de absorgio
extremamente finas e prefundas, similares as linhas "shell" do
6tico. Na maloria dos casos sZo linhas metdlicas de elementos com
baixo grau de ionizagdo como Fell e Crll mas algumas vezes também
ocorrem para metals duas vezes lonizados como o Felll. Em geral os
objetos que apresentam linha shell no UV tem valores altos ( = 150
Km/s) de v sen i (Oegerle e Polidan, 1984). Quanto as emissdes,
podemos dizer que elas nf8o sd3o comuns no UV, antes pelo contrario.
Em alguns poucos casos aparecem linhas que apresentam asas em
emissdo (ver por exemplo Bruhweiler e, outros, 1982). A partir das
assimetrias em diferentes linhas do UV Snow (1981) e Freitas
Pacheco (1982) estimaram a perda de massa. Os valores encontrados
por ambos, 107 Mg/ano = ﬂ = ]Ingo/ano, parecem indicar que as
Be's seguem a mesma relagdo entre perda de massa e luminosidade
(Abbott e outros, 1981) que as supergigantes OB. No entanto, como
vimes anteriormente as taxas deduzidas do excesso de infravermelho
sdo cerca de 2 ordens de grandeza mais elevadas. lLamers e Waters
(1987) apresentaram uma comparagdo entre as varias informagdes
provenientes do infravermelho e do ultravicleta. Eles concluiram
que sua compatibilizag¢do permite colocar algumas restricfes nos
modelos propostos para as Be's. Por exemplo, em um modelo tipo
disco é necessario que o fluxo de massa equatorial seja muito
maior (10 - 1000 vezes) que o polar. Voltaremos a essa discussio
quando fizermos o confronto entre as predicbGes de nosso modelo e
as observagoes.

Vamos  concluir essa segdo sistematizando os pontos

observacionais que consideramos centrais.
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i) As linhas de emissd3c do 6tico e o fluxo no infravermelho séo
o 11 12 -3
formados em uma regido densa (ne ~ 10 - 10 cm 7)) cuja
temperatura é da ordem (um pouco menor) da temperatura efetiva, ao
passo que as linhas de absorgdo assimétricas do UV tem crigem em

uma regido mais rarefeita (ne = 10° en™3)

que se expande com
velocidades de 1000 Km/s ou superiores. Até onde sabemos nao
existem dividas a respeito dos pontos acima.
ii) A regido densa a qual nos referimos anteriormente é
concentrada nas proximidades do equador estelar. Dando base a esse
cenario estdao as dependéncias que diversas grandezas apresentam
com v sen i e em especial as observagdes polarimétricas. Esta
conclusdo é contestada por um pequeno numero de autores.
iii) O campo de velocidades da regido densa ¢& essencialmente
rotacional (e por exemplo, as asas de Ha podem ser explicadas por
turbuléncia e espalhamento Thompson) ou existe uma componente
importante de expansdo? A maioria dos trabalhos da literatura
apoia o campo basicamente rotacional, sugerindo velocidades de
expansdo baixas ( = 100 Km/s).
iv) Qual é a geometria da regido rarefeita? Os trabalhos que
encontram correlacdo com v §en I indicam que a matéria se expande
acima e abaixo do "disco" equatorial mas que essa regidao ndo
alcanca latitudes muito elevadas, enquantc os outros defendem uma
expansdo esférica. Esse ponto em particular sera discutido no
apéndice ao final deste capitulo.

No capitulo V, quando comentaremos os resultados obtidos com
o modelo procuraremocs nos referenciar principalmente nesses pontos

que acabamos de apresentar.



II1.3 - OS MODELOS

Inimeros cenarios e modelcs empiricos jA foram apresentados
para as estrelas Be (ver Poeckert, 1982). A grosso modo podemos
dividi-los em duas grandes categorias : aqueles que propdem a
existéncia de uma estrutura "tipo disco", cujo primeiro exemplo é
o ja citado modelo de Struve, e aqueles que postulam uma
distribuicgdo essencialmente esférica para a atmosfera,
introduzidos por Doazan e Thomas (1982). Resumidamente podemos
dizer que o modelo esferoidal é baseado em um fluxo variavel de
matéria produzido por processos nio térmicos que ocorrem abaixo da
atmosfera. Esses processos ddo origem a uma sequéncia radial de
regides atmosféricas : fotosfera, cromosfera, coroa, pdés-coroa e
envelope frie. A versdo apresentada por Doazan (1987) admite um
certo desvio da simetria esférica, sugerindo algo como uma
distribuigdo elipsoidal, de modo a dar conta das medidas
polarimétricas. Em nossa opinido, as observagdes como um todo
apontam no sentido de um achatamento bastante acentuado da matéria
circunstelar. Por outro lado, achamos que o modelo acima tem o
mérito de ter em seu bojo a variabilidade que como sabemos é uma
forte caracteristica das Be's.

Uma alternativa fora desses contextos tem sido apresentada
por Harmanec (1982, 1987 e referéncias citadas nesses trabalhos).
Ele propbe que um sistema binario em interagdo possa explicar o
aparecimento das linhas de emissdo. Como ja citamos, apesar de

muitas Be’'s fazerem efetivamente parte de sistemas binarios, ndo

existem evidéncias observacionais que todas, e nem mesmo a
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maioria, possam ser explica&as por pares em interagdo. Desse modo,
parece-nos importante que se procure entender o fendmeno Be sem a
obrigatoriedade de recorrermos a um sistema binario. Uma outra
sugestdo que procura engiobar varios objetos com linhas de emissdo
foi apresentado por Underhill (1987). Ela supde que a estrutura
atmosférica seja controlada por campos magnéticos localizados.
Dependendo do grau de intensidade dos campos no plasma
circunstelar (que é chamado de manto) teriamos uma estrela B, Be
ou um objeto com linhas de emissdo intensas como as Wolf Rayet.
Vamos examinar agora alguns modelos de disco. Poeckert e
Marlborough (1978) desenvolveram o mais completo modelo ad hoc que
se conhece na literatura. Eles supde um envelope isotérmico (Te =
0.8 Terr), finito, composto unicamente de H, e com o perfil da
velocidade de expansdo arbitrario. Além disso é assumido que a
estrela central gira a velocidade critica mas ¢é esfericamente
simétrica. Os diversos parametros sdo ajustados de modo a se
encontrar um acordo com o perfil de Hx e com o grau de polarizacdo
no continuo de y Cas. O melhor ajuste é conseguido com uma lei
para a velocidade de expansdo que é extremamente suave, atingindo
200 km/s a cerca de 40 raios estelares. O bom acordo que também é
obtido, com os mesmos parametros, para a _d_istribuiqz’io de energia
no continuo e até certo ponto também'par; o decremento de Balmer
reforga a confiabilidade do modelo. Contudo, o perfil obtido de HB
é bastante mais alargado do que o observado; além disso,
comparagdes feitas posteriormente com as linhas Paschen B e
Brackett 14 (Lowe e outros, 1985) também naoc ajustam
favoravelmente. O modelo basico de Poeckert e Marlborough foi

aplicado, com variacdes, algumas outras vezes (ver Poeckert,
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1982). Como ja citamos anteriormente um modelo tipo disco (no qual
a densidade decal segundo r ") foi usado mais recentemente (Waters
e outros, 1987) na interpretagdo dos dados IRAS de 101 estrelas
Be. Na verdade esse modelo deixa 4 parametros livres : po ( a
densidade na base), Rda o raio externo, que da o "tamanho" do
disco, o angulo de abertura @ do disco e o expoente n. Para um
disco finito e arbitrando ® = 15 é conseguida uma boa reprodugio
dos dados observacionais. Os valores de n estdo em geral na faixa
2.5 <n < 3.5 (n = 4 para alguns casos extremos). Os ajustes
entretanto sdo bastantePsensiveis aos pares (n, Rd) no sentido de
que diferentes combinagdes desses doislparametros podem conduzir a
bons resultados.

Os modelos ad hod como vimos, partem de fungdes arbitrarias
para velocidade, densidade e temperatura e procuram encontrar os
valores dos parametros deixados livres pelo ajuste as observagdes.
O procedimento alternativo consistiria em 1incluir todos os
processos fisicos relevantes nas equagbes de conservagao e
procurar resolvé-las. Quando a rotacio é importante ficamos com um
conjunto de equagdes diferenciais parciais em pelo menos duas
varidveis independentes (assumindo o estado estacionario) ou trés,
se o problema for dependente do tempo. Obviamente este tratamento,
embora muito mais correto e elegante, €& também mais complexo e
mesmc impossivel de ser cumprido a menos que sejam feitas
importantes aproximaqﬁgs. Os poucos modelos fisicoé desenvolvidos
para as Be’'s lidam essencialmente com um meodelo de vento do tipo
CAK ( o Capitulo I apresenta uma discussd3o detalhada a respeito)
. ao qual se conjugam os efeitos da rotagdo e por vezes, um campo

magnético radial (Poe e Friend, 1986). Em geral pode-se dizer que

70



seus resultados séo insatisfatérios no sentido de que ndo sdao
obtidas condigdes fisicas muito diferentes para as varias regides
da envoltéoria circunstelar. Em especial o contraste polo-equador
nio €& muito significativo. Sendo assim, parece que a rotagdo
embora influencie a estrutura de um vento radiativo ndoc é
suficiente para reproduzir as caracteristicas das Be's. Algumas
sugestdes foram apresentadas a fim de minimizar essa distancia
modelo-observagdes. Foi sugerido (Baade, 1987; Boyd e Marlborough,
1990) que ao invés de ser impulsionado por fortes linhas de
ressonancia o vento equatorial pudesse ser ocasionado por um
numero grande de linhas mais fracas de elementos de baixa
excitacgdo especialmente Felll. Além disso, as evidéncias cada vez
mais numerosas de que as estrelas Be sdo caracterizadas também por
pulsagdes ndo radiais indicam que esses processos podem ter um
importante papel na ejecdo de matéria. Hearn (1990) sugeriu um
vento mantido pela dissipagdo de ondas acusticas ( ver também
Pijpers e Hearn, 1989) que seriam geradas pelas pulsagdes
ndo-radiais. Alternativamente Willson (1986) propdés um esquema no
qual a pulsagdo €& representada por um pistdo. Em nossa opinido
essas sdo sugestoes importaﬁtes que precisam ser exploradas. Este
presente trabalho procurou desenvolver um modelo que adota uma
dessas sugestdes, ou seja, um vento radiative mas sustentado por
linhas fracas na regido do equador. Os resultados dessa tentativa

serdo apresentados nos capitulos que se seguem.
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APENDICE AO CAPITULO III

A GEOMETRIA DA REGIAO EM EXPANSAO RAPIDA

Nota : o conteido desse apéndice é essencialmente o mesmo do
artigo "Asymmetric Winds in Be stars" (Araujo e Freitas Pacheco,

1990)
Introducao -

Como vimos ao longo do capitulo a existéncia ou ndo de
correlagdes entre caracteristicas do espectro UV ( por exemplo
largura equivalente, velocidade do bordo do perfil da linha,
presenga de componentes discretas) e a velocidade v sen i €& um
tépico controverso. No entanto, a obtengdo de uma conclusdo tem
sido dificultada porque as amostras analisadas sd3o muito
inomogéneas em tipos espectrais e classes de luminosidade. E
sabido que a intensidade das linhas cresce com a temperatura
efetiva ( Marlborough e Peters, 1986). Freitas Pacheco (1988)
sugeriu que um resultado significativo ¢é encontrado quando
analisamos objetos de tipos similares.

No presente trabalho nés reportamos o resultado de nossa
investigacdo de espectros IUE de estrelas Be de tipos espectrais
iniciais e classes de luminosidade V - 1IV. Nosso interesse
consistia em medir a largura equivalente e a velocidade derivada
do lado violeta do perfil das linhas de NV, CIV e SilIV, procurando
correlacionar essas grandezas com a velocidade rotacional
projetada. Porém, as ordens iniciais do espectro IUE, que contém o

dubleto do NV, sdo frequentemente bastante ruidosas. Decidimos
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entdo trabalhar scmente com CIV e SiIV. Além disso, notamos que em
muitos casos € extremamente delicado precisar o ponto no qual o
perfil da linha alcanga o continuo. E mais, a presenga (frequente)
de componentes discretas aumenta a dificuldade em determinar esse
ponto. No intuito de diminuir as causas de incertezas nos

restringimos a obtengdo das larguras equivalentes.
— Os dados observacionais e os resultados -

Nés trabalhamos com espectros de alta resolucdo do banco de
dados IUE de objetos com tipos espectrais desde BO até B3. Muitas
estrelas ja haviam sido observadas mais de uma vez. Nesse caso nés
escolhemos duas ou trés imagens com boas condigdes de exposicio
(de acordo com os comentarios dos arquivos IUE) e separadas
temporalmente. Um total de 68 espectros de 43 estrelas Be foram
incluidos em nosso estudo. Dessa maneira, detectamos variagdes nas
caracteristicas espectrais de alguns objetos.

Vamos descrever agora como foram feitas as medidas de largura
equivalente. Um continuo local ¢é escolhido, visualmente, e o
espectro é normalizado usando um cédigo numérico desenvolvido no
Observatério Nacional por C.Rité, F.Dias e J.A.F.Pacheco. Enm
seguida, ¢ integrada numericamente toda a &area em absorcdo das
linhas de ressondncia de CIV e SilV. As vezes, as duas componentes
do CIV n3o se apresentam bem separadas e nesses casos preferimos
medir a largura conjunta do dubleto. A fim de obter melhores
resultados nés repetimos o procedimento trés vezes. Primeiro,
escolhiamos o "melhor continuo"; depois o continuo mais alto que

se podia aceitar e por fim ¢ mais baixo. Essas trés medidas foram
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também usadas para estimaf os erros. Incertezas tipicas sdo da
ordem de 10% do valor da largura equivalente.

A tabela AIII.1 nos da os objetos da amostra e os primeiros
resultados. As colunas .[1) e (2) listam o numero HD e o tipo
espectral dado por Slettebak (1982). A coluna (3) é o numero da
imagem IUE utilizada enquanto a (4) mostra a largura equivalente
do dubleto de CIV para cada imagem. Esse numero corresponde a soma
das duas componentes do dubleto. No caso do SilV porém, nés
preferimos considerar somente a componente de menor comprimento de
onda porque a outra é frequentemente perturbada por ruido e marcas
no espectro IUE. Entd3o, a coluna (S) lista a largura equivalente
para a componente A 1393.8 A do SilIV. A fim de ter uma idéia da
acuracia de nossos resultados nés os comparamos com outros ja
publicados. Nas figuras AIII.1 - AIIIl.2 selecionamos nossas
medidas de W(CIV) obtidas das mesmas imagens que as utilizadas por
Grady e outros (1987) ou Marlborough e Peters (1986). E facilmente
verificado que nossos resultados concordam bem com os de Grady e
outros (1987). No que diz respeito a comparagdo com o outro
trabalho, vemos que a concordancia, ainda que ndo seja tdo boa, é
bastante aceitavel. Das 43 estrelas de nossa amostra 23 tinham na
época mais que um espectro nos arquivos IUE. Nossa inspegdo
revelou claras e significativas variacgdes em 6 objetos : ¥ Cas, HD
88661, 6 Cep, & Cen, 59 Cyg e HD 217050. Podemos supor que cerca
de 10 objetos revelariam variagbes se tivéssemos varios espectros
de todos eles. Obviamente, pretendemos fazer um estudo
estatistico: procuramos tendéncias que possam ser evidéncias de

que o vento nas Be’s é dependente da latitude estelar.
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Larguras equivalentes das linhas de CIV e SilIV

TABELA AIII.1

Estrela Tipo Espectral Imagem IUE WCI? wSiI?
HD 5394 BO.51V 8685 4.70 1.45
19097 4.20 1.75
27607 3.60 2.40
HD 10516 B1.5V 7010 P-Cyg -
18104 P-Cyg =
HD 20336 B21V 19934 0.70 1.90
HD 28497 B1V 18944 3.20 3.20
HD 30076 B2V 20844 3.20 2.40
27500 3.30 2.30
HD 32343 B3V 6932 <0.20 0.45
HD 35439 B1V 27487 4.00 3.40
27493 4.10 3.50
HD 37202 B1V 6930 0.95 1.30
18115 0.80 1.35
HD 41335 B21V 6929 3.00 1.95
15955 3.10 1.90
26809 2.80 1.60
HD 44458 B1.51IV 21917 3.20 2.30
HD 45995 B21V 9936 1.00 2.00
HD 50013 B21V 15981 <0.90 2.20
HD 56139 B2.5V 5917 1.10 0.70
15028 1.20 1.10
HD 57150 B21V 2868 1.70 1..20
HD 58343 B3V 8605 <0.20 0.45
21914 <0. 20 0.50
HD 58978 BO.51V 14910 5.05 3. 5
27504 4.85 2.85
HD 60606 B3V 26123 2.20 2.05
HD 63462 B11IV 21951 5,10 1.90
HD 68980 B1.51IV 22119 1.60 1.60
HD 72067 B2.5V 5492 1.00 1.15
26122 0.95 1.00
75311 B2.5V 21953 ~0.0 2.00
88661 B21V 7749 1.25 1.90
22300 2.80 2.90
105435 B21V 15961 ~0.0 2.25
27973 1.45 2.60
120324 B2IV-V 15962 <0.70 2.20
28218 ~0.0 1.90
127972 B21V . 20258 2.55 2.65
135160 BOV 16726 3.60 2.00
142983 B31V 8613 1.55 1.25
18152 = =
148184 B1.5V 7753 ~1.50 2.40
157042 B2.51V 28114 2.50 2.60
158427 B3V 28115 0.90 1.35

5EE BB5E E § BB
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Larguras equivalentes das linhas de CIV e SilV

TABELA AIII.1

continuacgao

Estrela Tipo Espectral Imagem IUE VCIV ”SIIV
HD 164284 B2IV-V 8614 1.70 2.20
26836 1.30 2.40

HD 178175 B2V 18019 1.30 1.30
HD 187811 B3V 21021 ~0.0 ~1.00
21488 ~0.0 ~1.00

HD 189687 B2.5V 8600 1.80 1.60
19936 ~1.30 1.30

26804 2.00 1.90

HD 200120 B1V 7894 5.25 2.70
19655 2.60 3.00

28224 4.00 3.00

HD 200310 B1V 10853 3.50 2.50
19939 4.10 3.40

HD 202904 B2.5V 8601 <0. 80 1.05
HD 203467 B2.5V 5957 1.00 0.85
26859 2.40 2.10

HD 208682 B2V 19935 3.60 3.40
HD 212076 B1.5V 15934 1.05 0.90
HD 212571 B1III-IV 7009 4.00 3.40
26310 3.00 3.20

HD 217050 B3IV 6989 2:13 1.40
18106 1.30 1.35
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AP = Araijo e Pacheco (este trabalho).
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- A correlagdo com v sen I -

Passamos agora ao ponto central deste estudo que é a
determinacdo ( ou nd3o ) de uma correlagdo entre a largura
equivalente e a velocidade rotacional. Primeiramente, decidimos
restringir a nossa amostra em tipo espectral. Nos pareceu que a
faixa BO-B3 corresponde a uma variagdo grande demais em
temperatura de modo que preferimos trabalhar somente com os tipos
espectrais B1-B2. Além disso, ndo levamos em consideragdo aqueles
objetos que tinham apresentado variagdes significativas em seu
espectro. E verdade que isso leva a uma diminuig@o no numero de
estrelas mas achamos que seria preferivel garantir uma maior
homogeneidade do conjunto a ser analisado. O conjunto efetivamente
usado para determinar a correlacdo esta apresentado na tabela
AIII.2. Além do numero HD da estrela (coluna 1) temos a lista dos
v sen i correspondentes (coluna 2 tirados de Slettebak, 1982 e
coluna 3 de Uesugi e Fukuda, 1982). E conhecido que os valores de
Slettebak sio sistematicamente menores por cerca de 15% (Briot,
1986). Ndo obstante, consideramos importante testar a validade das
conclusdes alcancadas, conduzindo a mesma analise com dois
diferentes conjuntos de valores de v sen i. Por ultimo, as colunas
(4) e (5) se referem as larguras equivalentes do dubleto de CIV
(coluna 4) e da linha A 1393.8 A do SilIV (coluna 5), com uma

estimativa dos erros.
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TABELA AIII.Z2

Velocidades rotacionais e larguras equivalentes
usadas na correlagdo

Estrela v sen i(S) v sen i(UF) Very _WSUV

HD 41335 350 445 3.0%0.3 2.0%0.4
HD 127972 350 345 2.6%0.2 2.7%0.2
HD 35439 320 300 4.0%0.2 3.5%0.3
HD 63462 320 375 5.1%¥0.5 1.970.4
HD 157042 320 390 2.5%0.2 2.6%0.4
HD 200310 300 340 3.9%¥0.4 3.0%0.4
HD 212571 300 300 3.9%0.4 3.3%0.3
HD 200120 260 375 e 2.9%0.5
HD 20336 250 360 0.75¥0.1 1.9%0.2
HD 45995 250 305 1.0%0.1 2.0%0.4
HD 208682 250 350 3.6%0.2 3.4%0.3
HD 75311 240 315 ~0.0 2.0%0.4
HD 164284 240 235 1.5%0.3 2.3%0.3
HD 28497 230 340 3.2%0.3 3:.2%0..3
HD 37202 220 320 0.9%0.1 1.3%0.1
HD 50013 220 200 ~0.9 2.25%0.6
HD 57150 220 360 1.7¥0.2 1.2%0.2
HD 105435 220 155 = 2.450.4
HD 189687 200 230 ~1.3 1.3%0.2
HD 44458 200 265 3.2%0.2 2.3%0.2
HD 30076 180 240 3.2%0.3 2.3%0.3
HD 202904 180 255 ~0.8 1.0%0.1
HD 120324 155 180 ~0.7 2.1%¥0.4
HD 72067 150 = 1.0+0.1 1.150.2
HD 148184 140 140 s 2.4%0.3
HD 178175 120 170 1.3%0.2 1.8¥0.2
HD 68980 115 160 1.6%0.3 1.6%0.3
HD 212076 100 135 1.1%0.1 0.9%0.2
HD 56139 80 110 1.2%0.1 1.1%0.2

79



Os resultados estdo 1ilustrados nas figuras a seguir
(AIII.3-AIII.6). Simbolos vazios correspondem a pontos mais
incertos (erros maiores.que 10% do valor). Nas figuras AIII.3 e
AIII.4 a largura equivalente do dubleto do CIV é graficada contra
os valores de v sen i de Slettebak e Uesugi e Fukuda. A despeito
do espalhamento dos pontos, pode-se notar uma tendéncia de
crescimento de W com v sen i . Além disso, parece existir um
limite em v sen i, em torno de 200 km/s, abaixo do qual & muito
dificil encontrar 1linhas intensas de CIV. Quanto ao SilV uma
razoavel dependéncia €& notada na figura AIII.S . Por outro lado,
ndo é observado um corte em v sen i tdo claro como ne caso de CIV.
Esse fato pode ser consequéncia de uma contribuicdo fotosférica

para o SilV.
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Figs.AIII.3-4. Largura equivalente de CIV em fungdo das
velocidades rotacionais de Slettebak (3) e Uesugi e Fukuda (4).
Simbolos vazios correspondem a pontos mais incertos (ver texto).
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Figs.AII1.5-6. Largura equivalente de SiIV em fungdo das
velocidades rotacionais de Slettebak (5) e Uesugi e Fukuda (6).
Simbolos vazios correspondem a pontes mais incertos (ver texto).
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- Discussdc -

Devemos agora interpretar nossos resultados com vistas a
questdo levantada anteriormente a respeito da geometria do vento.
Uma resposta a essa questdo porém esta relacionada com a
interpretagdo que é feita para o conjunto de valores de v sen i de
estrelas Be. Pode-se admitir que as estrelas Be com baixos v sen I
correspondem as Be's que giram mais lentamente. Nesse caso
contudo, seria dificil entender as diferengas existentes entre as
Be’s de baixo v sen i e outras estrelas B que giram lentamente.
Por outro lado, se assumirmos que a classe das estrelas Be tem
altas velocidades de rotagdo ( admitindo uma faixa de valores
evidentemente ), podemos concluir que aquelas de baixo v sen I sdo
vistas por altas latitudes ( as chamadas estrelas "pole-on" )
enquanto aquelas de mais altos v sen 1 s3o vistas segundo
latitudes mais baixas. Essa ultima interpretagdo leva a uma
relagédo direta entre a correlagdo com v sen i e uma dependéncia em
latitude.

Nés comparamos nossa amostra com um conjunto hipotético de
estrelas girando a uma mesma velocidade de rotagdo. A partir da
distribuicdo da velocidade projetada ( v sen i ) pode ser obtida a

média da velocidade real ( v ) através de

<v> = 4 < v sen i>
m

"Assim, usando os valores de Slettebak nés temos no nosso conjunto

de CIV <v> = 287.0 Km/s e no conjunto de SilV <v> = 284.5 Km/s. A
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figura AIII.7 mostra a distribuicdoc tedrica de v sen i para um
grupo de estrelas com um unico v = 287.0 Km/s e eixos distribuidos
ao acaso enquantc a figura AIII.8 mostra a distribuigdo do nosso
conjunto CIV. Uma comparagdao para o conjunto do SilV é& vista nas
figuras AIII.9 e AIII.10. Pode ser concluido que nossa amostra
muito provavelmente contém wuma faixa grande de velocidades
equatoriais, uma vez que sua distribuigdo é bastante diferente da
teérica. No entanto, o numero de membros de nossos grupos ¢
pequeno,- 0o que pode comprometer a hipétese de distribuicgdo
uniforme de orientacgdo.

0O trabalho de Oegerle e Polidan (1984) relata que as linhas
shell somente estdo presentes em objetos com valores bastante
altos de v sen i, que em geral também apresentam linhas shell na
regido visivel. Analogamente, Grady e outros (1987) concluiram que
existe um limite minimo de v sen i ( ~ 150 Km/s) abaixo do qual as
componentes discretas ndo aparecem e, mais do que isso, que cs
objetos que apresentam linhas shell revelam indicios de um vento
estelar pouco intenso. Uma combinagdo desses resultados sugere que
a expansdo rapida ocorre nas Be's acima e abaixo de uma regiéo
equatorial mas que possiveimente ndo atinge latitudes muito altas
( Sno'.-f, 1987). Em nossa opinifo o presente trabalho, embora nio
se ja conclusivo, favorece um cenario desse tipo para a enveltoria

das estrelas Be.
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Fig.AII1.7 Distribuigdo tedérica de v sen i para um conjunto de
estrelas com v = 287 km/s e eixos orientados ao acaso.

A 1 1 1 e 1

25 75 125 i75 225 275 325 375
V SENI(Km/S)

Fig.AII1.8 Distribuicio de v sen i para-nosso conjunto de CIV
(valores de Slettebak]).
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Fig.AIIIl.9 Distribuigdo tedérica de v sen i para um conjunto de
estrelas com v = 284.5 km/s e eixos orientados ao acaso.
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Fig.ATTI.10 Distribuicdo de v sen I para nosso conjunto de SilV
(valores de Slettebak).
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CAPITULO 1V

APLICAGCAO DO MODELO AS ESTRELAS Be

IV.1 - 0S PARAMETROS DA ESTRELA E DO VENTO

Neste capitulo passamos ao objetive central do trabalho que é
a aplicagdo do modelo desenvolvido . Como citamos anteriormente as
estrelas Be constituem os objetos provavelmente mais apropriados
para teﬁtarmos uma aplicag¢do. Precisamos, em primeiro lugar,
escolher parametros estelares que sejam representativos. Decidimos
modelar um objeto do tipo Bl, da sequéncia principal, girando com
velocidade média ou alta. Do trabalho de Slettebak, Kuzma e
Collins (1980) adotamos para a massa estelar M = 11 MB. No caso de
um objeto sem rotagdo o artigo citado de Slettebak e outros (1980)
sugere os seguintes valores para as outras grandezas fisicas
luminosidade L = 9700 LG , raio R = 5.3 RG e temperatura efetiva
1;{( = 25000 K . Tais parametros no entanto dependem da taxa de
rotagdo adotada. Usualmente estes efeitos sdo desprezados, mas
tendo em vista que estamos interessados em velocidades de rotagédo
que alcangam uma fragdo .significativa da velocidade critica
consideramos importante inclui-los. No contexto de um tratamento
simplificado isto pode ser feito supondo que a luminosidade total
e o raio polar ndo sdo alterados pela rotagido (Collins, 1963).
Essas aproximacdes se justificam peis tratamentos mais rigorosos
mostram que o decréscimo do raio polar €& menor do que 3% ,
enquanto a luminosidade pode decair de no maximo S a 10% , no caso
de estrelas B da sequéncia principal girando a velocidade critica

(Smith, 1987). Consideramos entdo um potencial efetive ¥ que
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inclui termos gravitacionais e retacionais e € dado por

waﬂzsenioj (1v.1)

=
N [

onde B8 &€ a colatitude .

Na superficie o potencial é constante portanto podemos escrever

GM+ 1 wR%en(0) =G M (IV.2)
R 2 Rp

onde Rp € o raio polar, suposto constante.
Por sua vez a gravidade efetiva, gefrf, pode ser encontrada através

da expressio

geff = —grad ¢

2

GM_ wR sen- () ¢
R

.2 2 2 e
+ W Rsen (8)cos™ (8) ] (IV.3)

e como, por definicdo, W = We quando a geff no equador ¢é nula

temos

weo = GM,
Re

e substituindo a expressio acima em (IV.2) chegamos a

Re = 3 Rp ( quando w = we )
2
e
we’ = 8 GM_
27 Rp

Trabalhando a equagdo’ (IV.2) e substituindo o resultado acima

podemos chegar a

1+ 4% x° sen®(8) = 1 (IV.4)
b4 27 -
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sendo x = R(8) e X =
Bp We

1=

A tabela 'IV.1 nos da a razido entre o raio na colatitude
considerada e o raio polar em termos da taxa de rotagdo. Os
resultados foram obtidos usando a equagdo (IV.4) e quatro valores

para a rotacdo x . Esses valores serdo discutidos mais adiante.

TABELA IV.1

Variagdo do raio fotosférico

(] x = 0.50 x = 0.66 x =0.75 x = 0.90
0 1.0000 1.0000 1.0000 1.0000
10 1.0011 1. 0020 1.0025 1.0037
20 1.0044 1.0070 1.0100 1.0147
30 1.0095 1.0170 1.0223 1.0331
40 1.0160 1.0290 1.0386 1.0589
45 1.0196 1.0359 1.0480 1.0916
50 1.0233 1.0430 1.0579 1.1102
60 1.0304 1.0572 1.0784 1.1499
70 1.0364 1.0698 1.0972 1.1695
80 1.0405 1.0785 1.1108 1.2023
90 1.0419 i.0817 1.1158 12155

A expressdo (IV.3) da gravidade efetiva pode ser re-escrita para

1
gerr = GM [(1 - 8x2xsen2{0] %y Szzxsenie]cos{el 2 2 (IV.5)
=15
Rp w27 27

que nos permite imediatamente obter o valor dessa grandeza em cada

ponto da latitude estelar dada a taxa de rotacgio x .
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0O teorema de von Zeipel (1924) estabelece que o fluxo total é
proporcional a gravidade local. Da lei de Stefan-Boltzmann segue

entido que

Tere® = Cw geff (1v.6)
onde Cw sdo constantes de proporcionalidade que dependem do valor
w da rotagdo. A variagido da temperatura para nossa estrela padrio,

€ dada na tabela IV.2 a seguir

TABELA 1V.2

Variacdo da temperatura efetiva

(9] x = 0.50 x = 0.66 x = 0.75 x = 0.90
0 25107 25462 25752 26621
10 25079 25413 25689 26529
20 24998 25272 25504 26254
30 24872 25043 25201 25795
40 24711 24744 24797 25151
45 24622 24574 24563 24762
50 24530 24396 24315 24328
60 24353 . 24039 23797 23349
70 24203 23732 23314 22291
80 24100 23496 22958 21365
90 24064 23414 22825 20971

Entdo, nos temos determinados o raio, a gravidade superficial e a
temperatura efetiva em cada ponto da superficie do objeto desde
que tenhamos sua massa, luminosidade total, raio polar e

velocidade rotacional. Os resultados que obtivemos estdo em bom
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acordo com os de Slettebak e outros (1980). Tendo obtido a
temperatura em cada latitude, adotamos (de acordo com o que foi
visto no cap. II) para a variagido da temperatura na envoltéria

circunstelar a seguinte lei

r

T(r,8) = Terc(0) [g ]23

A velocidade isotérmica do som na fotosfera estelar sera dada por

a0°(8) = _2kBTer(6)
MH

onde ks .é a constante de Boltzmann. Tipicamente os valores de ao
estdo entre 17 e 21 km/s. Essas pequenas variagfes ndo afetam
grandemente as taxas de perda de massa é as velocidades terminais
mas sdo importantes para a determinagdo das condigdes fisicas em
regides bem proéximas a superficie.

Passemos agora a questdo das velocidades de rotagdo. Ja
adiantamos que nosso interesse consiste em modelos com taxas que
podem ser consideradas elevadas. De fato, ha muito tempo é
conhecido que as Be's giram rapidamente. Slettebak (1582), em um
estudo extensivo de todas as estrelas Be mais brilhantes que
magnitude 6.0, encontrou .ﬁua o valor médio da velocidade de
rotacdo projetada, < v sen i >, esta na faixa de 200-250 km/s.
Esse valor é& sem divida bem maior do que o apresentado pelas
outras estrelas B. Ainda segundo Slettebak, a rotagdo nac difere
significativamente entre as classes de luminosidade V-II1 e os
tipos espectrais. Por outro lado, algumas vezes tem sido levantado
que esses valores embora elevados ndo caracterizam velocidades
muito préximas a velocidade critica (Vardya, 1985). A partir de

uma analise estatistica da velocidade prejetada (observada), Chen

91



e Huang (1987) concluiram que a razdo entre a velccidade real e o
valor critico deve estar em torno de 0.7-0.75, com ligeiras
variagbes entre os tipos espectrais. Em vista de tais incertezas
nés preferimos utilizar em nossos célculos numéricos 4 valores
diferentes de yx (0.5, 0.66, 0.75 e 0.9) e analisar como os
diversos resultados dependem da rotacgéo.

0 parametro B pode, em prinéipio, assumir qualquer valor na
faixa -1 = B =1 . A maior parte dos estudos que tratam da
influéncia da rotagdo em um vento radiativo considera que o
momento angular ¢é conservado, (por exemplo Abbott, 1980;
Marlborough e Zamir, 1984) o que equivale a tomar B = 1. . Esse
nio é o caso porém quando € incluido um campo magnético. Poe e
Friend (1986) mostraram que um campo magnético provoca um
afastamento da conservagdao do momento angular fazendo com que a
velocidade azimutal decaia mais lentamente. Por outro lado os
modelos empiricos frequentemente adotam (Poeckert e Marlborough,
1978; Hanuschik, 1986) movimento kepleriano, o que é equivalente,
no nosso caso, a adotar B = 0.5 . Ja enfatizamos que em nosso
tratamento B condiciona ndo apenas a velocidade rotacional mas
também o comportamento da temperatura ao longo da envoltéria.
Consequentemente devemos tomar valores de B que levem a
dependéncias em r aceitaveis tanto para a velocidade rotacional
como para a temperatura. Trabalhamos na faixa desde B = 0:0
(envoltéria isotérmica) até B = 0.5 . Valores acima de 0.5
implicam em um decréscimo da temperatura com a distancia mais
rapido que 1/r o que nos parece irrealistico,

Também ja foi bastante discutido neste trabalho que os

parametros k e a da forga radiativa ndo sdo ajustdveis livremente.
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Na verdade, devem ser obtidos a partir de calculos detalhados que
levem em conta todas as linhas que contribuem para a aceleracgdo. E
mais, dependem da dinamiéa do vento. A rigor, deve-se partir das
estruturas de velocidade e densidade obtidas com valores iniciais
de k e a« . Em seguida, as equagdes de equilibrio estatistico sao
usadas em conjunto com esses perfis v(r) e p(r) para obter novos
numeros de ocupagio o que permite o cdlculo de uma nova aceleragdo
radiativa. Com esta nova forca sdo obtidas novas estruturas de
velocidade e densidade e o processo é iterado até que convirja.
Obviamente todos esses <calculos exigem wum enorme esforgo
computacional e existem poucos exemplos na literatura que seguem
esse tratamento (Pauldrach, 1987; Puls, 1987). Na maior parte das
vezes sdo utilizados os valores médios de Abbott (1982), que
tabelou k e « em funcdo da temperatura efetiva, gravidade e
densidade. Por exemplo, em um modelo aplicado as estrelas
Wolf-Rayet, Poe e outros (1989) adotaram a = 0.61 e k = 0.18
enquanto que Boyd e Marlborough (1990) escolheram a« = 0.56 , k =
0.28 pafa uma Brel supergigante. Kudritzki e outros (1989) usaram
para estrelas O da Galaxia « = 0.64 e k = 0.124 e para objetos
localizados na Pequena Nuvem a = 0.58 , k = 0.097; neste caso a
diferenga nos valores procura dar conta das diferentes
metalicidades. Poe e Friend (1986) desenvolveram um modelo para as
Be's e adotaram « = 0.506 e k = 0.477 ; nbés (Aratjo e Freitas
Pacheco, 1989) usamos numeros bastante préximos aos deles a =

0.5 e k 0.5 . Uma caracteristica comum a esses e outros

I

trabalhos é que todos consideram valores iguais dos parametros em
todas as regides estelares (a excessdo é Pauldrach, 1987 que leva

em conta uma dependéncia radial). No entanto a aceleragédo
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radiativa depende das condigdes fisicas e depende fortemente de
quais linhas impulsionam o vento. Abbott (1982) mostrou que a uma
temperatura de cerca de 30000 K a maior fracgdo da aceleracgdo €
devida a linhas de carbono, nitrogénio e oxigénio enquanto que em
torno de 20000 K o grupe do ferro é dominante. Recentemente tem
sido sugerido (Baade, 1987; Boyd e Marlborough, 1990) que as
diferentes condigdes fisicas apresentadas nas diversas regides de
uma Be indicam que a aceleracdo radiativa n3o é uniforme nestes
objetos. Assim, aceitando uma distribuicdo assimétrica da matéria
circunstelar nas Be's, as regides polares (que sdo rarefeitas e
mais quentes) devem ter um vento impulsionado principalmente por
um numero ndo muito grande de linhas fortes de ressonincia de
elementos como nitrogénio e carbono. Por sua vez, ao longo do
equador estelar - mais frio e bastante mais denso - deven
prevalecer as mais numerosas linhas de elementos de baixa
excitagaoc como o Felll . J& haviamos visto que o parametro « da
essencialmente a razdo entre linhas "fortes" e "fracas" enquanto k
estad relacionado com o numero total de linhas que impulsionam o
vento. Em consequéncia de nossa discussdo devemos ter um valor de
« maior no polo do que no equador e ao contréario k maior no
equador. Adotamos a®e = 0.4 , ke = 0.6 ; ap = 0.5 , kp = 0.3

Para latitudes intermediarias utilizamos as expressdes

ap + ( ae — ap ) sen(8)

2
I

kp + ( ke - kp ) sen(8)

x
1]

A tabela IV.3 a seguir nos mostra os valores adotados em cada

co-latitude 6 .
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TABELA IV.3

Valores dos parametros a« e k

2] a k

0 0.500 0. 300
10 0. 483 0.352
20 0. 466 0. 403
30 0. 450 0. 450
40 0.436 0.493
45 0. 429 0.512
50 0.423 0.530
60 0.413 0.560
70 0. 406 0.583
80 0. 402 0.595
90 0. 400 0.600

E bem conhecido (Poe e Friend, 1986; Kudritzki e outros, 1989) que
a taxa de perda de massa depende essencialmente de k ao passo que
a velocidade terminal é fungdo de o . No intuito de verificar o
bom comportamento de nosso cédigo numérico nés rodamos alguns
modelos experimentais (com valores fixados dos parametros B e x )
para verificar as dependéncias citadas acima. Quando fixamos
o = 0.4 e fizemos variar ‘k entre 0.5 e 0.7 encontramos que o
fluxo de massa creéce monotonicamente e a velocidade terminal se
mantem constante. Quando fixamos k = 0.5 e variamos o« de 0.4 a
0.6 a velocidade terminal teve o comportamento esperado, crescendo
de 1540 km/s a 2245 km/s e o fluxo de massa sofreu ligeiras
variagdes (diminuindo a principio para depois crescer bem
lentémente). De uma maneira geral os testes realizados mostraram
que nossos calculos estdo coerentes com o que tem sido obtido em

outros trabalhos.
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IV.2 - 0S RESULTADOS

A tabela IV.4 resume os principais resultados deste
trabalho. A fim de ressaltar o contraste entre as regides polares
e equatoriais restringimos inicialmente nossa analise a essas duas
regides. Na tabela, a primeira e a segunda colunas listam
respectivamente os parametros y .{rotaqéo} e B (viscosidade). A
terceira coluna dad o é&ngulo polar 8 ( O para o polo e 90 para o
equador ), e a quarta o valor encontrado para o raio critico. As
duas Ultimas mostram o fluxo de massa por unidade de angulo sélido
(@ ) e a velocidade terminal ( vee )'. Uma inspecdo nesta tabela
revela que as quantidades correspondentes ao polo sdo bastante
independentes da taxa de rotagfo, como seria esperado. As pequenas
variagdes que aparecem estf@o relacionadas com os valores adotados
para a temperatura superficial no polo que sdo ligeiramente
diferentes em cada modelo (ver tabela IV.2). Por outro lado tanto
a rotagdo como a viscosidade influenciam significativamente os
resultados para o equador.

0 fluxo de massa equatorial predito pode estar em toda uma
faixa desde 6.10_10 Mo/ano.sr a 2.1{'.1_8 Me/ano.sr , crescendo
fortemente com a taxa de rotagdo e decrescendo, embora lentamente,
quando se altera os valores de B desde B = 0.0 a até B = 0.5
Ja o fluxo na regido do polo ¢é praticamente constante
( & = 2.5 .10'10 Mo/ano.sr ) para todos os valores de y e B
testados. Estes resultados, que levam a uma estimativa inicial
para a perda de massa entre 3.107° Mo/ano e 5.1077 Mo/ano estao

resumidos na figura IV.1 . Os valores de perda de massa que

obtivemos agora estido abaixo daqueles .que haviamos encontrado
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Principais resultados para polo e equador

TABELA 1IV.4

X e re(10%m)  ®(10 '°Mo/a.sr)  voo(km/s)

0.50 0 T 3.792 2. 51 1930
90 3.936 7.92 1735

0 3.788 2.51 2255

90 3.928 6.34 1830

0 3.786 2.52 2660

90 3.928 6.22 1935

0 3.784 2.52 2910

90 3.929 6.43 1985

0.66 0 3.793 2.50 1930
90 14.092 10.70 1810

0 3.789 2.50 2250

90 4.080 6.39 1925

0 3.787 2.50 2660

90 4.078 5. 62 2050

0 3.785 2.51 2905

90 4.080 6.11 2060

0.75 0 3.794 2.48 1930
90 4.249 26.80 1660

0 3.790 2.50 2250

90 4.240 23.70 1380

0 3.787 2.50 2655

90 4.236 21.50 1345

0 3.786 2.50 2905

90 4.237 21.30 1400

0.90 0 3.797 2.45 1925
90 4.688 202.0 1540

0 3.793 2.45 2245

90 4.690 172.0 1040

0 3.790 2.46 2650

90 4.691 147.0 790

0 3.788 2.46 2900

90 4.695 138.0 720
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anteriormente (Araujo e Freitas Pacheco, 1989). Isto ocorre porque
naquele trabalho consideramos a aproximagdo de fonte pontual que,
por superestimar a aceleragdo radiativa a pequenas distancias da
superficie estelar, leva a uma perda de massa maior. Uma
comparagdo com o trabalho de Poe e Friend (1986) que também
modelou uma B1lV pode ser feita mas é preciso esclarecer que na
verdade eles nd3o apresentaram a taxa de perda de massa global mas
sim o fluxo equatorial multiplicado por 4m . Tendo isto claro
pode-se perceber que as duas estimativas estdo em bom acordo.
Queremos ressaltar, agora, um dos melhores resultados de nosso
modelo : o fluxo de massa equatorial €& muito mais intenso que o

polar. Voltaremos a essa questdo mais adiante.

240
B=0.0
0O EQUADOR
=
Prs B POLO ﬁ=0.2
g' 1E0 |
o =0.4
~ 0.5
(O]
=
e
o
= BOp
=]
0]
4 I

Fig.IV.1 Fluxo de massa para equador e polo em fungdo da
velocidade de rotacdo. As curvas sdo marcadas por diferentes
valores do parametro de viscosidade B .
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As velocidades terminais no polo ndaoc dependem da rotagdao mas
sdo bastante influenciadés pelo parametro S . Obtivemos valores
que crescem continuament;.. desde voo = 1900 km/s ( quando B=0.0 )
a Voo = 2900 km/s quando B = 0.5 . Acreditamos que um modelo que
conserve o momento angular ( B = 1. ) levaria a uma estimativa
irrealisticamente alta para a velocidade terminal. Alias, os
resultados obtidos podem ser considerados um pouco elevados, sendo
inclusive maiores que os do trabalho anterior (Aratjo e Freitas
Pacheco, 1989). Este aumento nas velocidades de expansdo também é
causado pela introdugdo da corregdo de disco finito. O
comportamento da velocidade terminal no equador & mais complicado

e estd apresentado na figura IV.2.

3000
2000}
-
9]
~
= z0.0
E B
S*
1000} p=0.2
B=0.4
0 : ;

4 .6 .8 1

Fig.IV.2 Velocidade terminal no equador em fungdo da rotacdo e
viscosidade.
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Para cada valor do parametro B da viscosidade ocorre um
crescimento quando a fotacao passa de x = 0.5 para x = 0.66 ,
decaindo em seguida até alcangar os menores valores quando x=0.9.
A grosso modo os valores estdo compreendidos entre 700 km/s e
2000 km/s. Para efeitos de comparagao citamos que Poe e Friend
(1986) obtiveram wum comportamento ndc muito diferente da
velocidade em fungdo do campo magnético, o que ndo surpreende ja
que o campo, assim como a viscosidade, provoca uma transferéncia
de momento angular. No entanto seus valores sdo ainda mais altos :
1200 km/s = voo = 2500 km/s .

Com o intuito de conseguir uma idéia mais clara da influéncia
do parametro B mostramos, nas figuras IV.3(a) e IV.3(b) os perfis
da velocidade de expansdao no polo e no equador para umé taxa de
rotagcao x = 0.75 .IPara o polo a expansdo & cada vez mais intensa
a medida em que se toma maiores valores de B ; ja para o equador o
comportamento é menos claro. O parametro B esta relacionado, como
vimos, com a velocidade de rotagdo e com a lei de temperatura
T(r). No polo a rotagdo é nula portanto a dependéncia observada é
causada apenas por variagdes no perfil de temperatura ac longo da
envoltéria. Esse resultado ndc confirma a conclusio obtida por
outros autores (por exeﬁplo Pauldrach, Puls e Kudritzki, 1986) que
a estrutura do vento seja praticamente independente da funcdo T(r)
adotada. Entretanto essa conclusdo foi obtida em modelos com
simetria esférica (que na verdade descrevem o plano equatorial)
com baixa rotagdo. Na figura IV.2 vemos que para xy = 0.5 a

velocidade terminal no equador efetivamente pouco depende de B .
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Figs.IV.3 Efeito da viscosidade, parametrizada por
velocidade de expansdo do polo (a) e equador (b).
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Vamos fazer agora uma analise das mais importantes
dependéncias com 3 que os resultados apresentam. 0 fluxo de massa
equaporial_ dimigui com B crescente enquanto o fluxe pelar
independe deste parametro. Consequentemente a razdo entre os
fluxos cresce com B decrescente. A velocidade terminal no polo
diminui, aproximando-se de valores mais aceitaveis, com f3
decrescente. Estes resultados favorecem os menores valores g = 0.0
B = 0.2 . A velocidade terminal no equador porém, quando se
considera valores elevados da taxa de rotagio y , apresenta o
comportamento inverso : € mais proxima do valor esperado quanto
maior for o B . Além disso o valor. B = 0.0 implica em uma
envoltéria isotérmica, o que ndo nos parece razoavel. A envoltéria
circunstelar ¢ um sistema aberto ao qual nio estamos introduzindo
nenhuma fonte adicional de aquecimento além da radiacgiio da estrela
central. Sendo assiﬁ, a simples expansdo do gas deve provocar um
resfriamento. B = 0.0 implica também em considerar que a
componente azimutal da velocidade ( v¢ ) é constante (no sentido
de que para cada latitude é a mesma em qualquer ponto da
envoltéria). Também essa condigdo ndo nos parece muito razoavel
pois significa aceitar que o meioc é extremamente viscoso. Toda
esta discussdo nos sugere que o valor B = 0.2 (ou talvez B = 0.3)
seja o mais representativo das condig¢des que prevalecem no vento.

Nas figuras IV.4(a) e IV.4(b) s3o apresentados os perfis de
velocidade e densidade para o modelo parametrizado por B = 0.2 e
x = 0.9 . Como pode ser notado, nosso tratamento permite obter
diretamente diferentes resultados para cada regido (latitude) da
envoltéria. Quando a rotagdo € elevada o perfil da velocidade de

expansdo equatorial €& bem mais suave, embora ainda alcance
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Figs.IV.4 (a)Comparagdo dos perfis da velocidade radial para trés
diferentes latitudes da estrela no modelo de alta rotacdo (y=0.9).
(b)O mesmo para o perfil de densidade.
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800-1000 km/s . Em acordo com este resultado, verifica-se também
que é obtido um equador mais denso, uma regido intermediaria em
densidade ( @ = 45° ) e os polos mais rarefeitos. Assim, no caso
¥ = 0.9 , existe uma clara distingdo entre as varias latitudes. A
medida em que a rotacgfo diminui a distingdo tende a desaparecer.
As figuras IV.5(a) e IV.5(b) representam o modelo com B = 0.2
mas com ¥ = 0.66 . Nio apenas o contraste entre polo e equador é
bem menor como também a regido caracterizada por 6 = 45° tende a
se misturar com o equador (em parte esse comportamento pode ser

explicado pelos valores intermediarios adotados para k e a« ). No
capitulo seguinte vamos comentar mais éetalhadamente a comparagao
entre os resultados preditos por nosso modelo, os modelos da

literatura e as observagdes.
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Figs.IV.5 (a)Comparagdo dos perfis da velocidade radial para trés
diferentes latitudes da estrela no medelo de baixa rotagio

(¥=0.66). (b)O mesmo para o perfil de densidade.
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CAPITULO V

COMPARAGAO : RESULTADOS DO MODELO - OBSERVAGOES

Quando sistematizamos no Capitulo III os mais importantes
aspectos que as observagdes das Be’'s nos revelam, destacamos em
primeiro lugar a existéncia, a grosso modo, de duas regides na
envoltéria desses objetos. Uma bastante densa, na qual sao
formadas as linhas o6ticas e o excesso de infravermelho devidos a
processos de recombinagdo e transigbes "livre-livre", e outra mais
rarefeita na qual tém origem as linhas assimétricas de ressonancia
do ultravioleta. Logo em seguida, apontamos que muito
provavelmente a regido densa se concentra em essencial nas
proximidades do equador estelar. Podemos dizer agora que nosso
modelo é consistente com um cenadrio desse tipo. Na figura IV.4(b)
€ visto que obtivemos uma variagdo significativa no perfil de
densidades de acordo com a latitude estelar. Essa conclusio é
reforgada pela figura V.1 que mostra a razdao entre a densidade
equatorial e a polar em fungdo da posigdo na envoltéria
circunstelar. Tipicamente a densidade equatorial é cerca de duas
ordens de grandeza superio;' a polar a uma mesma distancia do
centro da estrela. Mais ainda, para pontos bastante proéoximos da
fotosfera da estrela o aumento de densidade é enorme. E possivel
inclusive que esse aumento tenha um importante papel no
entendimento da polarizagdo intrinseca.

A maioria dos modelos "ad hoc" que pretendem representar a
envoltéria das estrelas Be postula, sem entrar em consideragido a
respeito dos possiveis mecanismos fisicos, a existéncia de um

disco equatorial. Em nossa opinido a palavra disco deve ser usada
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Fig.V.1l. Densidade equatorial dividida pela polar em funcido da
disténcia a estrela. :

como uma forma de enfatizar as grandes diferengas entre as
densidades polar e equatorial, ndo significando uma separacio
artificial entre duas regides. A estrutura que obtivemos em nosso
tratamento pode ser representada esquematicamente por um "disco
equatorial” caracterizadé por um certo angulo de abertura ©. A
figura V.2 mostra a dependéncia da densidade p em fungdo da
latitude. Nessa figura estdo marcados, para diferentes valores de
distancia r, o angulo no qual a densidade cai a um valor 1/e do
seu valor equatorial. E facilmente verificado que esse angulo
vale aproximadamente 16° - 17°, valor bastante préoximo de 15°, que
€ o angulo de abertura usualmente adctado (Lamers e Waters, 1987;
Waters e outros, 1987, 1988). E mais, esse angulo é praticamente
o mesmo qualquer que seja o valor de r, o que indica que podemos

tomar um angulo de abertura constante.
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Fig.V.2 Variacdo da densidade em termos do angulo de latitude (ver
texto).

Vamos avangar um pouco mais nas comparagdes entre o que
derivamos no nosso modelo e o que & obtido das observagdes. A
tabela V.1 lista o fluxo de massa por unidade-de angulo solido @ e
também a velocidade terminal voo em cada co-latitude O, para o
modelo parametrizado por 8 = 0.2, ¥ = 0.9. Pode-se deduzir que a
razdao entre os fluxos de massa equatorial e polar é da ordem de
70. Lamers e Waters (1987), combinando informagées do
ultravioleta e do infravermelho de um conjunto de estrelas Be
concluiram que essa razao poderia estar em toda uma grande faixa
desde 10 ateé 104. Waters, Coté e Lamers (1987) no artigo no qual
analisam os dados IRAS de 101 Be's sugerem que log ( Fda / Fp )=
2.5 - 3.2. Finalmente, em um estudo mais recente Waters e outros
(1988) obtiveram que o fluxo equatorial deve ser um fator de 30 a

100 vezes malior que o polar, em excelente acordo com nosso
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TABELA V.1

Fluxo de massa e velocidade terminal em cada ce-latitude

0 ¢[1016g/s.sr} Voo (km/s)

. 2245

: B 2185
10 1.9 2125
15 2.1 2050
20 2.4 1975
25 2.l 1910
30 32 1855
35 4.0 1745
40 5.0 1640
45 6.4 1545
S0 9.0 1450
55 12.5 1370
60 171 1295
65 28.0 1230
70 40.5 1175
i {1 55.6 1120
80 78.3 1070
85 99.4 1050
Q0 108.3 1040

resultado. Independentemente disto, € preciso ressaltar que este
€ o primeiro modelo fisico que consegue reproduzir um contraste
tdo significativo entre os fluxos de massa. Anteriormente, Poe e
Friend (1986) e Friend e Abbott (1986) haviam conseguido chegar a
uma razdo em torno de 5, enquanto Aradjo e Freitas Pacheco (1989)
tinhamos obtido um valor de cerca de 10. A obtengdo de um fluxo
de massa equatorial significantemente maior sé foi possivel gragas
a introdugdo de uma forga radiativa que é fungdo da latitude

estelar.
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A existéncia de regides marcadamente distintas explica de
forma natural as discrepancias encontradas nas determinagdes da
perda de massa. ~As taxas obtidas das linhas assimétricas do
ultravioleta (10h11 a 1077 Mo / ano) foram calculadas supondo uma
envoltéoria esférica, com fluxo 1igual ao polar. Devem ser
comparadas entdo com o valor 4n®p, que é aproximadamente igual a

-9

3.1 x 10 M/ ano. Analogamente, os valcres derivados do

(o}
excesso de infravermelho (10™° a 1077 MG / ano) seriam validos se
o fluxo de massa fosse igual ao equatorial em todas as regides do
vento. Portanto, o valor a ser comparado é 4nde = 2.2 x 1077 Mo /
ano. Utilizando os diferentes fluxos de massa encontrados em cada

latitude (tabela V.1) nés calculamos a taxa global de perda de

massa pela relagdo (II.9)

i1=‘[‘¢{e)dn

e encontramos
- -8
M=6.8 x 10 He / ano.

For curiosidade assinalamos que este valor é& igual ao produto
An $(6=67°). Poderiamos entdo definir a co-latitude B‘ = 67° como
um angulo caracteristico de nosso modelo.

Passamos agora a outro tépico observacional da malor
importancia que é o campo de velocidades na regido equatorial. De
uma maneira geral os modelos levam a velocidades terminais para o
vento que podem variar desde 700 Km/s a até 2000 Km/s, dependendo

dos parametros ¥ e B adotados. Trata-se sem duvida de valores bem
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superiores aos usualmente admitidos para o “"disco". No modelo
padrdo ¥ = 0.9, B = 0.2 o resultado obtido € voo = 1040 Km/s o que
ainda caracteriza uma expansdo bastante rapida. O trabalho que
oferece maior apoio a uma expansdo lenta para o equador € o de
Poeckert e Marlborough (1978). A lei de velocidades por eles
usada é tal que a 18 raios estelares a velocidade de expansido é de
apenas 125 Km/s e a 40 raios vale 200 Km/s. Com esse perfil,
entre outros parametros livres, € obtido um bom acordo para as
partes centrais da linha de Ha, mas ndo se consegue ajustar as
asas dessa linha. E sabido que em alguns casos as asas de Ha
podem se estender a até 1000 Km/s (Aqdrillat, 1982; Andrillat e
Fehrenbach, 1983). Um outro ponto a ser questionade no trabalho
de Poeckert e Marlborough é que eles supdem a estrela central
girando a velocidade critica. No_capitulo anterior vimos que em
nosso modelo, a mediéa que a rotagdo se aproxima do valor critico.
a lei de expansdo vai se tornando cada vez mais suave. E razoavel
supor que adotando x = 1 ( rotagdo critica ) teriamos obtido uma
expansio mais lenta e consequentemente uma velocidade terminal
menor. P

Outros estudos que parecem favorecer um campo de velocidades
basicamente rotacional para o equador sdo as anadlises dos dados
IRAS. Por exemplo, Waters e outros (1987) sugerem que a lei de

velocidades seja
2 m
v(r) = vo [ R ] . ;, 0.5 =m = 1.25

Um estudo posterior, baseado em binarias Be-X, coloca o valor de m

na faixa 1 = m =< 1.75 (Waters e outros, 1988). Eles concluem que
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um perfil desse tipo é coerente com o de Poeckert e Marlborough
(1978) argumentando que adotando vo = 5 Km/s e m = 1 & obtido o
valor vexp = 125 Km/s a 18 raios estelares. Em nossa opinido essa
conclusdo é precipitada pois se escolhermos m = 1.75 teremos vVvexp

= 785 Km/s ( se vo = 5 Km/s ) ou vexp = 1260 Km/s ( se vo = 8

Km/s ). Os ajustes que discutimos sao baseados unicamente no
excesso de infravermelho. Uma outra determinagdo significativa
pode ser obtida a partir da luminosidade X da binaria. Para

permitir uma boa reprodugdo da emissdo X observada Waters e outros
(1988) encontram que a velocidade do vento no periastro da
componente X deve ser de aproximadamente 200 Km/s ( no caso de
trés objetos ) ou cerca de 500 Km/s, .no caso de dois outros
objetos. Do mesmo modo, Janot-Pacheco e outros (1987) concluem
que essa velocidade deve ser maior do que 200 Km/s para a Be-X
HDE 245770 .

Damineli (1988) questionou a hipétese de um disco puramente
rotacional ou com expansdo muito lenta. Ele argumenta que as asas
de Ha nao devem ser explicadas- por turbuléncia ( por envolverem
velocidades muito elevadas ) e provavelmente também ndo por
espalhamento Thompson, visto que este ¢é independente do
comprimento de onda mas as observacgdes indicam que a largura na
base das linhas de Fell e Ha sdo bem diferentes. Alternat-ivamente
é proposto que o disco seja dominado pela rotagdo em suas partes
mais internas mas que, a distancias malores a expansdo predomine.
Com um campo de velocidades desse tipo ele & capaz de obter um bom
ajuste do perfil das asas de Ha numa ampla faixa de velocidades
(210 a 630 Km/s). Nosso modelo leva naturalmente a um cenario com

essas caracteristicas para as leis da velocidade no equador. Isso
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V(Km/s)

pode ser visto na figura V.3 que mostra as compcnentes Vr e v¢ da
velocidade. Até uma disténcia r = 2 R, a rotacdo predomina; a
partir dai a expansdo se torna mais relevante. Pode ser
argumentado que a regido dominada pela rotagdc é demasiado pequena
e assim dificilmente teriamos a formagdo de perfil de linha de
duplo pico. Entretanto, é preciso lembrar que as linhas de
recombinagdo do Hidrogénio sdo fortemente pesadas pela densidade
eletrénica que como vimos, cresce extraordinariamente nas
proximidades da fotosfera. Assim, a regido central das linhas deve
ser formada essencialmente nessa regido ( e, portant-o, poderia

aparecer o duplo pico ) enquanto as asas seriam explicadas pela

componente em expansao.

1200
Vr
800
400 F
Vo
0 X
I 10 100

r/Re

Fig.V.3. Campo de velocidades equatorialn
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Uma estimativa mais quantitativa pode ser feita através do

calculo da medida de emissdao EM, definida por

EM=Ine2dV
Nos calculamos a medida de emissdo de toda a envoltéria

o=n/2 r=100R
EMT =\ [ sen(8) J nez{r,e) r2 dr de
8=0 r=R

e comparamos com a contribuigdo de um disco com a&ngulo de abertura
igual a 15° e raio externo definido de modo que o seu campo de

velocidades seja predominantemente rotacional

6=n/2 r=2R
EMR =P [ sen(8) I nez(r,ﬂ) r? dr de
0=51/12 r=R

Considerando que o hidrogénio esta inteiramente ionizado ao longo

de toda a envoltéria é obtido

1.45 x 10°° cm™>

2

3.24 x 10°° em >

2

Portanto, a regido dominada pela rotacdo é responsavel por quase a

metade ( = 45% ) da emissédo.
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Un Gltimo aspecto observacional que merece ser novamente
discutido diz respeito a geometria da regido em expansdo rapida.
Haviamos visto que existem duas alternativas: supor que a expansio
ocorre em todas as latitudes, acima e abaixo da regifdo equatorial
mais densa, ou supor que a expansdo ndo atinge latitudes muito
elevadas, bem proéoximas ao polo. Nossos reéultados ndo permitem um
maior esclarecimento desse ponto. Acreditamos no entanto que as
velocidades de expansdo que obtivemos para as regides polares (
6 = 15° ) sdo maiores do que as geralmente observadas nas linhas
de NV, CIV etc. Isso poderia sugerir que essas linhas séo
formadas em latitudes intermediarias, para as quais as velocidades
terminais s&o menores. Para finalizar esse capitulo pretendemos
fazer a seguir uma discussdo geral a respeito de alguns aspectos
negativos de nosso‘ modelo e também de alguns pontos que nos
parecem satisfatérios. Antes porém apresentamos a figura V.4 que
grafica as curvas de isodensidades em um plano meridional da
envoltéria circunstelar. A curva mais externa corresponde &
densidade p = 5.40 x 10 °g/em> , a do meio 4 p = 1.60 x
10"17g/cm3 e a interna a p = 7.0 x 10 'g/cm’ . Essa figura é
importante pois permite uma visualizacdo mais clara da estrutura
do vento gerada pelo modelo desenvolvido. E de se notar a grande
semelhanga entre essa estrutura e aquela apresentada por
Marlborough (1987) e novamente citada por Slettebak (1988) e que

reproduzimos na figura V.5.
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Fig.V.4 Curvas de 1isodensidade em um plano meridional da
envoltoria. Comparar com a figura abaixo.
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Fig.V.5 Estrutura esquematica do plano meridional,

por Marlborough (1987).
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Varias limitagdes de nosso modelo estdo claras. Em primeiro
lugar podemos dizer que os resultados s&o muite dependentes da
taxa de rotacgido adotada. Em outras palavras, a ndo esfericidade,
o grande contraste polo-equador s6 é obtido quando fazemos y =
0.9, valor esse que é mals elevado do que as observaglBes parecem
indicar. Por exemplo, no modelo parametrizado por B=0.2, x = 0.9
vimos que a razdo fluxo de massa equatorial-fluxo polar vale 70.
Se tomamos ¥ = 0.75, um valor que nos parece bastante realistico,
essa razdo cai para 10. A esse respeito o que pode ser levantado
a nosso favor é que os modelos fisicos anteriormente desenvolvidos
s6 conseguem razdes da ordem de 5-10 com taxas elevadas de rotagao
( x = 0.85-0.9 ). De modo andlogo, nossos modelos com x = 0.75
conduzem a velocidades de expansfdo ainda mais altas no equador.
Além disso outro ponto fraco consiste em escolher, de forma até
certo ponto arbitraria, os valores dos paréametros k e « da forga
radiativa. E certo que nossa escolha apresenta uma coeréncia com
as caracteristicas fisicas do objeto, como temperatura maior no
polo, densidade maior no equader, e linhas de diferentes elementos
em diferentes regides. No entanto, o maximo que conseguimos fazer
é justificar qualitativamente os parametros k e o adotados, mas os
resultados do modelo sdo relativamente sensiveis a modificagdes
nesses valores. Por ultimo repetimos que nosso modelo supde um
estado estacionario, hipdtese esta que alguns autores consideram
até sem sentido no caso de uma estrela Be. Esse problema porém &
mais geral , de toda uma classe de modelos de ventos radiativos.
Em nossa opinido ( ver também discussao apresentada por

Marlborough, 1987 ) para um melhor entendimento do fendmeno Be

deve se combinar ao vento radiativo tipb CAK algum mecanismo que

117



introduza um carater episédico, variavel no tempo para o fluxo de
matéria. Muito provavelmente tal mecanismo se relaciona com as
pulsagbes ndo radiais.

Por outro lado, acreditamos que existem pontos a serem
destacados. Antes de mais nada é um modelo fisico, que ndo
arbitra artificialmente a existéncia de duas  estruturas
diferentes. Ao contrario, partindo de um Unico cenario chegamos a
uma estrutura cujas caracteristicas variam de forma continua, de
acordo com a latitude e a distédncia ao centro da estrela. Como a
variagdo é bastante intensa, o <cenario obtido pode ser
esquematicamente representado por uma estrutura "tipo disco" que
se assemelha as estruturas sugeridas de maneira "ad hoc". E mais,
comparado a outros modelos fisicos da literatura é seguramente o
que permite obter melhor acordo com as observagdes. Além disso,
nosso tratamento procura explorar caracteristicas da estrela
central - como a rotagdo e as consequéncias da rotacdo na estrela
em si - e entender as propriedades da envoltéria com base nessas
caracteristicas. Para finalizar entendemos que um balanco mais
seguro ainda ndo pode ser feito pois o confronto entre teoria e
observacdo apresentado foi'apenas semi-quantitativo. Para dizer
com maior certeza até que ponto nos aproximamos das observagdes é
importante obter antes os perfis de 1linha, a distribuicdo de
energia no continuo e os graus de polarizagfo, partindo da taxa de
perda de massa, do perfil de densidade e do campo de velocidade

encontrados.
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CONCLUSAO

Este trabalho foi baseado em dois aspectos centrais.
Procuramos o desenvolvimento de um modelo mais apropriado de vento
radiativo, através de um tratamento mais rigoroso das equagdes da
hidredin&mica na auséncia da simetria esférica e, ao mesmo tempo,
tentamos obter um modelo fisico para a envoltéria das estrelas Be.
Naturalmente esses dois aspectos se complementam pois fizemos uma
aplicagdo as Be’'s justamente porque nesses objetos a alta rotagao
(e possivelmente outros mecanismos) provoca um forte desvio da
simetria esférica. p

No que concerne a teoria dos ventos radiativos acreditamos
ter mostrado que é importante investir na busca de tratamentos
mais adequados. Por exemplo, a simples introdugdo de um termo de
aceleracido centrifuga na equacido de movimento para a componente
radial da velocidade é claramente insuficiente para descrever
coerentemente os efeitos da rétacéo. Nossas solugdes, mesmo que
limitadas por hipdteses restritivas mostraram que procedimentos
muito simplificados podem. conduzir a inconsisténcias. E mais,
nosso tratamento permitiu abandonar a comparagdao usual entre
modelos com baixa rotagdo e polos e modelos com rotagdo rapida e
‘equador. Ao invés disso, obtivemos diretamente os resultados para
as diversas latitudes. Por outro lado nés ainda utilizamos uma lei
de temperatura adotada a priori. Seria importante substituir esse
perfil "ad hec" pela solugdo de fato da equagdo de energia. Isso
no entanto nfo é& trivial visto que os processos de aquecimento e

resfriamentoc do gas sdo bastante complexos e introduzem novas
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variaveis. A outra hipdtese restritiva de nosso modelo, VB =0,
também ndo €& faclil de ser superada. Abandona-la implicaria em
trabalhar com equagdes diferenciais parciais acopladas o que
dificultaria em muito a obtencdo de uma solug¢do numérica para o
problema.

Em nossa opinido seria proveitoso aplicar o modelo no estéagio
atual a outras classes de objetos. As supergigantes Blel por
exemplo devem possivelmente possuir uma envoltéria em duas
componentes: um "disco equatorial" (entendido como uma regifo mais
densa e mais fria) e um "vento polar”. Tendo em vista que esses
objetos sdo muito luminosos a velocidade de rotacdo necessaria
para reduzir significativamente a gravidade efetiva no equador é
bem mais baixa que no caso das Be's cléassicas. Assim, a rotagao
seria mais eficiente 'para provocar uma ejegdo de matéria e talvez
o modelo apresentado seja até mais adequado. As estrelas
Wolf-Rayet constituem outro exemplo de objetos para os quais
cenarios desse tipo ja foram sugeridos.

Para finalizar vamos colocar algumas opinides particulares
sobre o cenario fisico das estrelas Be. Ressalvamos porém o que
foi dito no capitulo V : é importante calcular os perfis de linha
e os graus de polarizagdo partindo dos resultados dos nossos
modelos. Calculos com esse objetivo estdo sendo desenvolvidos em
colaboragdo com outros pesquisadores.

Estamos convencidos que os modelos de vento radiativo, mesmo
que estimulados pela rotagao, ndo sao por si s6 suficientes para

descrever toda a fisica de uma Be. E mais, nos parece que o

desenvolvimento apresentado neste trabalho reforga essa idéia. Por
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um lado conseguimos obter bons resultados (se comparamos com

outros modelos fisicos prbpostos] mas por outro lado precisamos de

uma rotagac que € demasiado elevada. Em esséncia, €& preciso
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modo de baixa ordem parece ser outro requisito necessario para que
uma estrela desenvolva o fendmeno Be. A pulsagdo poderia ser
responsavel por periodos de maior perda de massa (além de
privilegiar a diregdo do equador), durante os quais as emissdes
seriam fortalecidas. A inclusdo de um mecanismo desse tipo em um
modelo autoconsistente dependente do tempo contribuiria
decisivamente para um melhor entendimento desses fascinantes

objetos.
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