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Resumo

Neste trabalho apresentamos os resultados da modelagemvaddt®rios circunstela-
res de seis estrelas carbonadas extremas, e de trés gshela&B21 um, com o intuito
de estabelecer uma conexao evolutiva entre esses doigesiagevolucao estelar. Para
isso, calculamos modelos utilizando o novo codigo de teaéstia radiativa MonRaT.
Os modelos calculados consideram simultaneamente qustézies de graos, a fim de
ajustar as principais caracteristicas espectrais ol#svso infravermelho médio, tanto
para as carbonadas extremas, quanto para as pO2AGEB. Esse tipo de modelagem é
inédita no estudo de estrelas de baixas massas e massadifeias evoluidas ricas em
carbono. Como parte deste trabalho, foi desenvolvido o nodlidnRaT_Mie, o qual
€ implementado pelo cédigo MonRaT, para a solu¢gdo numérkaalaacoes fornecidas
pela teoria de Mie, para o problema da interacdo entre a lartieplas esféricas de raio
arbitrario. A andlise da variacéo dos parametros fisiceeduaoltérios circunstelares, tais
como opacidade, temperatura do envoltdrio, quantidadedetgraos, obtidos a partir dos
nossos modelos de transferéncia radiativa, pode fornet@ipumeira aproximacao para
o entendimento da sequéncia evolutiva carbonadas extremads-AGB ricas em car-
bono. As espécies de graos consideradas para ajustar @pgisrbandas de emissédo no
infravermelho médio, foram escolhidas baseados nas nesllsnigestdes encontradas na
literatura, considerando as restricdes impostas tantor@lreza quimica, quanto pela
fase evolutiva das fontes.

Palavras-chave estrelas: AGB e p0s-AGB- estrelas: envoltério circunstelastre-
las: Evolugédo — métodos: Transferéncia radiativa.



Abstract

In this work we present the results of modelling the circietiagt envelope of six
extreme carbon star as well as of thidgun post-AGB stars, in order to set up an evo-
lutionary link among these two phases. With this aim, wewdaled models using a new
radiative transfer code, so called MonRaT. This model cansgimultaneously, four dif-
ferent kind of grains, enabling us to fit the main spectratuiess in the mid-infrared
spectra for both the extreme carbon and C-rich post-AGB.stats models are unpre-
cedent in the study of evolved low and intermediate initi@ssistars. As part of this
work, was developed the module MonRaT_Mie, which is incaafet by the MonRaT
code to solve numerically the Mie theory’s equations, fa ititeraction between light
and particles with arbitrary radius. The variation of the/gibal parameters of the cir-
cumstellar envelopes, may provide a good approximatiohedcektreme carbon stars to
C-rich post-AGB stars evolution sequence. Different graecses were chosen based on
the best suggestions found in the literature, which areistamg with the restrictions im-
posed by both the chemical nature and the evolutionary pbfase sources considered
for this work.

Keywords: stars: AGB and post-AGB — stars: circumstellar enveloptarss evolu-

tion — methods: radiative transfer.
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Capitulo 1

Introducao

Os envoltérios circunstelares de estrelas de baixas magsassas intermediarias, que
estdo nos estagios finais da sua evolucdo na fase AGB (AGBOon#wo em inglés de
Assimptotic Giant Branghcontém informacéo valiosa das mudancgas na estruturaante
ao longo da sua evolucdo. Essas mudancas na estruturaiest#io fortemente ligadas as
instabilidades térmicas no nicleo da estrela, o que faz cena@tmosfera estelar torne-
se convectiva. A apari¢cao da conveccao facilita as conslipéea que fendbmenos como
0s pulsos térmicos e as dragagens, junto aos diferentessgaxcde nucleossintese, ter-
minem por mudar significativamente as abundancias dos etemea superficie estelar.
Durante as fases finais da evolu¢do no AGB, a atmosfera eStejatada, formando um
envoltorio circunstelar que se afasta da estrela centeaésfsia. Esse material passa a ser
a contribuicdo de estrelas AGB a evolugéo quimica da galéxiestudo dos envoltérios
circunstelares de estrelas evoluidas fornece a oportimid@ melhorar o conhecimento
das condicdes de formacdo de moléculas poliatbmicas e gédides nesses ambien-
tes, que passam a ser parte do meio interestelar. Os resullad modelos sintéticos
de evolucao quimica e fisica do interior das AGB, podem sepeaoatos e restringidos,
considerando os resultados de modelos de transferén@déivadTais modelos sdo apli-
cados no intuito de conhecer os principais elementos quéosd@ados nos envoltorios
circunstelares. Com esse tipo de modelos podem ser calsypad@dmetros fisicos como
densidade e temperatura do envoltorio circunstelar, assimo as condigdes fisicas no
envoltorio para a formacao e distribuicdo de grdos, megamsde expansdo do envol-
torio, entre outros, que poderiam ser usados, em primenaiapacao, para restringir
parametros livres, como por exemplo, eficiéncia das difesetragagens, e os mecanis-
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2 CAPITULO 1. INTRODUCAO

mos de perda de massa da estrela durante a evolugdo no AGB. tNexilho é feita
a modelagem de envoltérios circunstelares, particulatenga fontes ricas em carbono,
usando um novo cédigo de transferéncia radiativa, coreidiersimulacdo numérica pelo
método Monte Carlo. Com o novo cédigo, sdo geradas distribsieSpectrais de ener-
gia, que séo ajustados as observacdes feitas na regidoalemhelho médio, tanto para
Estrelas Carbonadas Extremas quanto para estrelas posié&Bem carbono. Dare-
mos énfase especial as diferentes espécies de graos ssgexiliteratura, para cada uma
das principais caracteristicas espectrais observadas tips de fontes. Dos resultados
dessas modelagens, podemos inferir como séo as variagdpardmetros fisicos dos en-
voltorios circustelares nestas diferentes fases da éolestelar, no intuito de estabelecer
uma conexao evolutiva entre os estagios consideradosivolgentral deste trabalho.
Neste capitulo discutiremos a evolucéo estelar paraastielbaixas massas e massas
intermedidrias, as quais déo origem as pos-AGBs. Tambérmayamos rapidamente o
processo de perda de massa e a formacédo dos envoltériasstelaues, bem como a for-
macédo de graos nestes meios. No Capifudofeita a apresentacdo do novo codigo de
transferéncia radiativa MonRaT, e em particular do médula®&l _Mie, o qual resolve
numericamente as equacodes da teoria de Mie, para o problenmiedacao radiacao-
matéria no envoltodrio circunstelar. No Capit@lapresentamos o problema das Carbona-
das Extremas e nossos resultados para a modelagem das m@sGestulo4 descreve
o problema da emissao e um encontrada em algumas estrelas pos-AGBs. Nesse ca-
pitulo modelamos 3 objetos com 4 espécies de graos, a fim dedtegr essa emissao.
Finalmente o Capitul® apresenta as conclusdes e perspectivas para a contindidade

trabalho.

1.1 Evolucéao Estelar: Saida da Sequéncia principal.

Estrelas de baixas massas sdo aquelas que comecam a fusgimdelé) em um cenério
gue apresenta degenerescéncia eletronica. O limite supafia a massa inicial (massa
na sequéncia principal) desse tipo de estrelas, esta zfitre 2,3M,, enquanto que

o limite inferior esta entr®,8 — 1, 0M,, 0s valores exatos sdo fungédo da composicdo
quimica inicial da estrela. Estrelas de massas internmagiaéio aquelas que iniciam a

gueima de He no nucleo estelar sem degenerascéncia atafrémas, que desenvolvem
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Figura 1.1: Modelo de evolugdo em um diagrama Hertzsprung-Russell detalhadde de
sequéncia principal até a fase de Ana Branca, para uma estrel®dddee metalicidade solar.
Os numeros do lado de cada fase sédo o log da sua duracao aproximedgem adaptada de

Herwig. 2005.

um nucleo de carbono e oxigénio (C-O) com estados eletrodiegsnerados uma vez
esgotado o He no nucleo. A massa inicial tem como limite sop8r— 9M,, onde 0
valor exato também é funcédo da composi¢cao quimica iniciaistizla (Iben & Renzini,
1983).

Quando esgotado o hidrogénio (H) no nucleo estelar, adasstieixam a sequéncia
principal (SP) no diagrama Hertzsprung-Russel (HR). A evdugubsequente € estrita-
mente relacionada com a massa da estrela. A figjurenostra um modelo de evolucdo
no diagrama HR para uma estrelade= 2 M.

1.1.1 Saida da Sequéncia Principal: Estrelas de baixa massa

Durante a sequéncia principal, a produ¢do de energia neandels estrelas de baixas
massas é dominada pela cadeia proton-proton (cadeia pipgarante o equilibrio hi-
drostatico e térmico no interior da estrela, evitando opsmagravitacional. A cadeia
p-p € um processo de fusdo do H, que gera um &tomo de He ap@oadfisérios ato-

mos de H. A temperatura minima necessaria para iniciar éoeé&g 10’K. Com essa
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temperatura os protons comecam a se deslocar rapido o $effa vencer a repulsao
eletrostética entre eles, interagindo a distancias ondieca huclear forte domina. Assim,
dois protons se unem para formar um atomo de Deutério, o quaGopo mais pesado
do H. Ao interagir com o terceiro préton, o &tomo de deuténind-se um atomo dde,
um dos mais leves isotopos do He, liberando um foton de ramomga(y). Finalmente,
dois atomos déHe se unem, formando um atomo tEe e liberando dois atomos de H.

Esquematicamente, a cadeia p-p €:

IH+1H - 2H+et +,
'H+2H -3H+y
SH +3H — *He +2'H.

Embora para as estrelas de baixas massas a cadeia p-p se@gapmecanismo de
fusdo do H, o ciclo CNO também pode ter importancia, prinaigaite para estrelas ja
enriquecidas em metais (Estrelas de populd¢a@ Sol, por exemplo, tem sua producgao
de energia fornecida poi5% vindo das rea¢des da cadeia p-p% do ciclo CNO. O
ciclo CNO sera discutido com algum detalhe na subsécia

Para uma estrela de baixa massa, a abundancia de H no nieleo @isninui drasti-
camente até se esgotar, nesse momento a estrela sai daciegu@cipal, com o nucleo
inerte de He que comeca apresentar degenerescénciaiekt®memperatura no ndcleo
ainda n&o é alta o suficiente para comecar a fuséo de hélia. iEtpgue a estrela passa
por uma fase de contragcao global, enquanto que o nucleo éntackh pela pressao de
degenerescéncia eletrénica que aumenta cada vez maisd®@adamperatura no nu-
cleo é insuficiente para iniciar a fusdo de He, forma-se unaacimada de queima de H
que circunda o nucleo da estrela. A fusdo na camada de queilatdrna-se a principal
fonte de producédo de energia, que garante o equilibrio térehidrostatico da atmosfera
estelar. O excesso de energia liberada pela contracao temrastelar, somado a energia
do campo de radiagéo, fazem com que o raio da estrela auroemte, se traduz como
um aumento da luminosidade da estrela. Esse aumento deokidade marca o inicio da
evolucao da estrela no Ramo das Gigantes Vermelhas (RGB, moréni inglés d&ked
Giant Branch). A expansdo das camadas superiores da superficie egtelamente com

0 aumento da temperatura no centro, fazem com que as regidesmses da atmosfera
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se tornem convectivas. Essa conveccédo atinge regideshdagfuproximas as zonas de
fusdo do H, levando material rico ehfle e produtos do cicl&€ NO; (que sera discutido

na subsecéd.1.9, como!*N e 13C, para as regides exteriores da estrela, e levando H
nao processado do envelope ao centro da estrela. Tal fen&@ramhecido como a pri-
meira dragagem, responsavel pelas mudancas das abursd@meimosfera estelar, e que
acontece para todas as estrelas que iniciam a fase de giganteelhas. Algumas das
mudancas de abundancia na atmosfera estelar séo, por exerapmento da abundéancia
superficial dé*N, que praticamente dobra; a diminuigéo da raZ&y/13C, que passa de

90 para 30-20, e a diminuicdo em varias ordens de magnitudbudalancia superficial
de Li e Be (Becker & Iben. 1980).

Enquanto a estrela evolui no RGB, o seu nucleo continua seacchdr. A tempera-
tura interna aumenta o suficiente para iniciar de forma rtala fusdo de He no nucleo
da estrela. Esse inicio violento da nucleossintese é cimltheemo oflash de hélipo
qual remove a alta degenerescéncia eletrdnica do nuclestré¢ee iniciando a fusédo de
hélio, através do processo de nucleossintese conhecidoreagéo triplax (Lattanzio &
Wood. 2003). No processo, dois atomos de He colidem, lilderam raioy, e formando
um atomo déBe. Embora muito instavel, a densidade de particulas a temperatura
do local de fuséo de He, fazem com que a probabilidade deagitesom uma terceira
particulax seja alta o suficiente, para formi&C, no nicleo da estrela. Uma reacio se-
cundaria acontece se o0 atomo'd€ interage com mais uma particuta A fusdo de um
atomo de'2C com uma particula, libera mais um raig, e forma um atomo d€0. A
seguir, 0 esquema da reacao triplo

‘He+*He =%Be+ y
8Be +*He — 2C+ vy
12c 4 4He - 160 + .

Quando iniciada a queima de He no nucleo da estrela, elessgyre® Ramo Horizon-
tal (HB - Horizontal Branch) Uma estrela de baixa metalicidade, com madsa= 1M,
localiza-se na regido azul do HB, enquanto as de metalicslaidenoRed ClumpNesta

fase, o raio da estrela diminui, e a luminosidade diminuehesnte. A fusdo de He au-
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menta a fracdo de massa &€ e 1°O no nucleo da estrela, assim como também a de-
generescéncia eletrénica. Assim que He comeca a se esgotdiclkeo estelar, o raio
da estrela aumenta novamente, a luminosidade aumenta ansequéncia, e a estrela
evolui, agora pelo AGB, no diagrama HR. O nucleo de carbonoggaio (C-O) é susten-
tado pela crescente quantidade de elétrons degeneradussatw tempo em que forma-
se uma camada de queima de He, entre o nucleo e a camada de gechn Essa € a

estrutura de uma estrela no AGB. Essa fase é apresentada ¢euafetathes na se¢do?

1.1.2 Saida da Sequéncia Principal: Estrelas de massa intermediaria

A principal diferenca entre uma estrela de massa intermadiauma de baixa massa na
SP, é a temperatura no ndcleo (Lattanzio & Wood. 2003). Oeoidé uma estrela de
massa intermediaria, por exemplo com makka~ 5M.,, possui uma grande porcen-
tagem da massa total da estrela e é muito sensivel a temmpem@iyue facilita que este
apresente conveccdo. A temperatura no nucleo de estredtestgm € alta o suficiente
para que seja o CicloNO, o processo de nucleossintese que domina a producéo de ener-
gia no nucleo estelar. A tempertura minima para ativar o itVO é ~ 1,6 x 107. Esse
processo de nucleossintese é a principal fonte de energitrééas massivas e massa in-
termediaria na sequéncia principal. Como mencionado ameente, trés particulasse
combinam para formar um atomo &eC. A captura de prétons nGC forma nitrogénio
(N), que juntando-se com um atomoddormaO. O isétopo do oxigénio formado decai
e forma maisN, que captura outro atomo d¢ e forma um atomo d€ e outro deHe.
Para o caso de estrelas de massas intermediarias, o ciclo @ié¢Ger dividido em duas
fases. A primeira, como descrita anteriormente, é conhexicho o ciclaCN ouCNOy,
enquanto a segunda fase, que acontece sorfietd&, das vezes, € conhecida como o
ciclo CNOy;, e ndo produz?C e*He, sendo um atomo d€0 e um féton de raigy,

A seguir, o esquema das duas fases do ciclo CNO.
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CNOy

2c 41 L BN+
BN 13C 4ot 4,
Be41H L UN 4
UN4IH 1504y
150 L, BN 4+ ¢t 4,
15N 4 1y, 120 4 41,

CNOy;

5N 4+ 1H — 160 4
60 +1H — VF 4+

7F 170 4 et 4,
70 41— N 141,
UN4IH S 1504y

150 L, 15N 4 ot 4,

Quando esgotado & no nucleo da estrela, ela sai da sequéncia principal, com a
gueima de hidrogénio em uma camada fina ao redor do nucleotaAeahperatura do
centro da estrela gera conveccdo no envelope, na regidonaréo ndcleo estelar. Essa
conveccao leva hidrogénio, ndo processado, das camadasosep da atmosfera para
o0 centro da estrela, enquanto leva e misfutia, 13C e 1*N, produtos gerados no ciclo
CNO, para regides superiores da atmosfera estelar. Esse gooee®nhecido como a
primeira dragagem. Tal fenbmeno acontece em todas asasstpeét iniciam a fase no
RGB, e muda substancialmente as abundancias superficiaigela.eBiferente das es-

trelas de baixas massas, a fusdo de hélio no nlcleo de ssteetaassas intermediarias



8 CAPITULO 1. INTRODUCAO

inicia-se em um cenario sem degenerescéncia de elétrorantewa fase no HB, a estrela
consome o He no nucleo estelar. Apds isso, a estrutura ddaesdifre um novo reajuste.
O nucleo estelar, sendo um nlcleo@® inerte, se contrai, liberando energia potencial
gravitacional, que vai contribuir com o0 aumento do fluxo dergia do campo de radiagcéo
emergente, enquanto que o raio da estrela aumenta. A cagébidasses dois processos
produz um aumento na luminosidade da estrela. Em volta demacamada de queima
de hidrogénio é levada para regides onde, tanto a tempei@ianto a densidade da es-
trela sdo menores, 0 que faz com que a camada de queima deikkt@onse extinguir.
Enquanto isso, ao redor do ndcleo se estabelece a camadaideqle He, que gera a
energia necessaria para evitar o colapso da estrela. A eatedd se extingue, e devido
ao reajuste e a formacgdo da camada de queima de He, o envelymetivo da estrela
consegue atingir regides com altas quantidades de prodatoglo CNO, comd*He,
12¢, 1N, misturando-os na atmosfera da estrela, mudando novaragrabundancias
superficiais. Esse fenbmeno é conhecido corseganda dragageno qual acompanha a
formacéo de um nucleo com degerescéncia eletrénica de C-HOrreacéo da camada de
gueima de He ao redor do nucleo. A quantidade de massa dragatarior estelar pode
ser de atév 1M, para as estrelas mais massivas, dentro da faixa de massderada
para as estrelas de massas intermediarias. Durante a aatjagdgem, a temperatura no
ndcleo aumenta, em resposta a liberacédo de energia potgrasigacional por conta da
contracao do nucleo. Mas, nesse ponto, a perda de energigléo por conta da emisséo
de neutrinos torna-se importante. Essa emissao de neuérigerada pela alta degeneres-
céncia eletrénica no ndcleo de C-O, que produz diminuicaemi@ératura. O resultado
€ que o nucleo estelar ndo atinge a temperatura necessaximigéar a nucleossintese
de C e O (Iben & Renzini 1983). Existe uma massa limite para qaetaca a segunda
dragagem em uma estrela. Dependendo da composic¢éo, em tneta @ésM, < 4Mq),

0 envelope convectivo ndo consegue penetrar até a camadaideagle He (Lattanzio &
Wood. 2003).

1.2 O Ramo Assintotico das Gigantes Vermelhas - AGB.

A primeira vez que o terméssintoticofoi usado para se referir a uma fase da evolugéo

estelar, foi no levantamento feito em 1965 por Sandage eahdtkaglomerado globular
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M92, no intuito de corroborar a anomalia do excesso ulttetad(U — B) em estrelas
desse aglomerado. A anomalia do excesso ultravioletahja sito estudada para outros
aglomerados globulares, NGC 4147 (Sandage & Walker, 19883 €¢Johnson & San-
dage, 1956). Para o aglomerado M92, os autores encontrarantlara separacao no
diagrama cor-corK — V, U — B) (Figural.2) entre estrelas pertencentes a sequéncia das

sub gigantes (ramo B), e o ramo que eles chamaraasyl®aptotic branclframo C).

T, 1 l I I | l

Figura 1.2: Diagrama cor-cor do aglomerado M92. Estrelas do ramo das gigantesu®@\),
gigantes (B), do ramo horizontal (D). Os circulos brancos menoresseptam o ramo assintotico

(C). Imagem adaptada de Sandage & Walker (1965).

Nota-se que a separacao dos ditos ramos aumenta para cadaujué tirou varias
davidas em torno a validade das observacdes, ja que, pompéxepara o aglomerado
globular M3, Johnson e Sandage ja tinham visto essa separagé por causa da baixa
precisdo dos dados néo tinha sido mencionada. Com o estuddaetestes aglomerados,
eles esperavam encontrar diferencas no diagrama cor-udgrentre os aglomerados,
devido ao contetdo de metais das estrelas de cada um delésn Bma separacao tao
marcada entre estrelas que acreditava-se eram do mesmacawertia-se em um novo
resultado que precisava de maior conhecimento de modelusotlEnssintese e evolucdo
do ndcleo estelar. Como uma primeira aproximacao a explicdadeparacéo entre o
ramo B e C, Sandage e Walker apresentaram estimativas doddajtavidade superficial
no fluxo do campo de radiacdo emergente de estrelas dos ram@s B Alog g entre
estrelas do ramo B e C € dado por:
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logi—i = logi—i + 4log§—i + logﬁ—i.
Considerando um intervalo pequeno no eixe V (0,77 > B—V > 0, 68), as tem-
peraturas das estrelas nos dois ramos é aproximadamensewnaediferenca nas massas
das estrelas nos dois ramos € pequena também, e supondoaytes;aa bolométrica é a

mesma para valores iguais Be- V, eles chegaram a relagéo

Alog g =0,4(Vg —V¢),

sendoV; a magnitude aparente no visivel para o ramBom essa estimativa e consi-
derando a relacd® U — B)/Alog ¢ = 0.12 (ver Eggen & Sandage 1964, e Sandage &
Walker 1965, para maior detalhe destes calculos), os aubite/eram:

(S(li—‘_/B) = 0,048mag,
enquanto que a relacédo entre o excesso ultravioleta e a tnadg@iparente no visivel
medida para M92 é= 0.24mag, e para M3 éx 0.17mag, valores quase quatro vezes
maiores que o obtido, considerando somente efeitos dedgarde gravidade superficial
no fluxo emergente das estrelas nos dois ramos. Embora e&sdin explicacdo para
a separacédo dos dois ramos, 0s autores concluiram que ital @deleria ser explicado
partindo da hip6tese de que a separacao era o resultadagieesimento no conteddo de
metais das estrelas de ramo C. Esse aumento do conteludo depodeia ser explicado
se as estrelas do ramo C tivessem evoluido além da fase déegigermelhas, e por
processos de conveccao, tivessem misturado produtosatmspos de nucleossintese no

nlcleo da estrela na superficie da meshiEal hipotese ndo estava nada longe do que hoje

IDifferences in chemical composition along a given branamseunreasonable in light of our present
knowledge, and we have no explanation for the effect at itmis.tNevertheless it is interesting to speculate
that, if branch B stars are normal and if only a simple disiciitty had existed between branches B and C,
each satisfying the gravity line, this result might haveemifrom an enrichment in the metal content of the
group C stars. This enrichment might be brought about ifdtwdgects represent stars which have passed
through the extreme red-giant phase, at which time very deapection extending nearly to the center of
the star occurs that might bring up material from the coregne@hthe metal content is higher because of
nuclear processes (Sandage and Walker, 1965).
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conhecemos da evolucéo quimica das estrelas no AGB. O sssimioticdaz referéncia
ao fato que, para estrelas de baixa massa que ja passardaspala gigantes vermelhas,
a relacadl, — L, no diagrama cor-magnitude sobrepfe-se a reldgae L, de estrelas
no RGB, mas a posicao das estrelas AGB € levemente deslocadagarl. Para estrelas
de massa intermediaria, esse termo nao faz referéncia aosig@ no diagrama cor-
magnitude, embora a fase AGB seja uma fase comum tanto pgegtassle baixa massa

como para estrelas de massas intermediarias.

1.2.1 Evolucdo no AGB.

Desconsiderando a massa, a estrutura interna das estrétasio da fase AGB é similar.
Todas elas possuem um nucleo@® com degenerescéncia eletronica, circundado por
duas camadas de queima, umakiee a outra mais externa dé. A massa do nucleo
e das duas camadas de queima séo aproximadamente a metaassddatal da estrela,
e ocupam um pequeno volume no seu interior, similar ao voldenama ana branca,;
enguanto que a massa restante esta no envelope conveotistela (Figurd..3). Como
mencionado anteriormente, a alta produgdo de neutrinasimpelracdo dos elétrons no
nucleo drenam uma grande quantidade de energia do nlclesirdigo que impede o
aumento da temperatura e o inicio da nucleossintesé ale O. A principal fonte de
energia da estrela comeca ser a nucleossitese nas camadasde que circundam o
nucleo estelar (Lattanzio & Wood, 2003). A formacao e o mita produgéo de energia
na camada de He marca o inicio da evolucao da estrela no AGB.

A evolucdo no AGB é dividida em duas fases. A primeira € coidlaecomo fase
inicial do AGB (Early AGB phasgE-AGB), e é a fase em que estédo as estrelas que
ndo desenvolveram os pulsos térmicos ainda. A segunda @adahcomo TP-AGB

(Thermally pulsing AGB), na qual a estrela apresenta putsmositos.

Fase E-AGB

A fase E-AGB, é uma fase na qual a estrela mantém o equilibmni¢é e dindmico
do seu envelope principalmente pela queima de He que ciacandicleo estelar. A
duracéo da fase E-AGB depende da massa inicial da estrglaamo a luminosidade

e a temperatura efetivd ;) sao funcoes monotdnicas do tempo. Durante esta fase, a
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Figura 1.3: Esquema da estrutura interna de uma estrela AGBWe. A esquerda, as posi¢oes
de varias regides em funcao da fracdo de massa. A direita, a posgdwnedaas regides em

funcdo do raio da estrela. Imagem adaptada de Lattanzio & Wood (2003).

camada de queima de H permanece inativa, enquanto que GRodqaOx € 0 processo
de nucleossintese que domina a fusdo na camada de He. Umaevezp comeca se
esgotar, a camada de He contrai-se, tal qual o enveloperdlaegtie sofre uma contragéo
global, permitindo que a camada de H chegue em regides destetu@a e densidade
necessarias para iniciar a fusao de H, enquanto que a fusé®aissa. Entre as camadas
de He e H, forma-se uma outra camada, onde acumulam-se agguald nucleossintese

de H. A reativagdo da camada de queima de H marca o téermincel&fAGB.

Estrelas TP-AGB

Em um estudo numérico da fusdo de He e H nas camadas de quana&sfrelas com
M ~ 1Mg, Schwarzschild e Harm (1965), encontraram uma inesperetiabilidade
térmica. Até esse momento, a Unica instabilidade términhewda nos estudos de evo-
lucéo estelar era a degenerescéncia de elétrons no nuastrela, responséavel pdlash
de Hélio no topo do RGB para estrelas de baixa massa. Além dsxtelos de instabi-

lidade térmica em cendrios sem degenerescéncia ndo tintlamesenvolvidos o sufici-
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ente. O levantamento de Schwarzschild e Harm estava focadases de nucleossintese
posteriores adlashde hélio. Os modelos numéricos comecaram a apresentar aggum
flutuacdes na contribuicdo para a luminosidade total taatcathada de H quanto na de
He. Inicialmente, essas flutuacdes foram tratadas comabitidades préprias do codigo
utilizado para os modelos, porém, quando aumentaram augégotemporal, encontra-
ram que as flutuacbes eram mais evidentes, fato que os ctmfroom um fenémeno
fisico ndo conhecido na época, tanto para a evolucdo quardoag condi¢des internas
da estrela. Uma das condi¢des iniciais dos modelos era nugeral, em condi¢cdes sem
degenerescéncia, as estrelas sdo estaveis sob perteriEgdieas homologas. Mas a es-
tabilidade da estrela sob perturbacfes locais, em um ateliem degenerescéncia, nao
tinha sido estudada o suficiente. A instabilidade na lunwiaate da estrela foi tratada
por Schwarzschild e Harm como uma perturbacéo térmica nadawhke He, devida ao
excesso de producéo de energia termonuclear. Assim, davielkcesso de energia ha ca-
mada de He, esta se expande, empurrando as camadas sspad@inente para fora. O
aumento da distancia das camadas superiores ao centroeda psiduz uma diminuicao
da presséo que a atmosfera estelar exerce na camada dellzantidi a lei do gas ideal,
e considerando uma expanséao homaéloga do interior estelated camada de He, a tem-
peratura nessa camada diminui proporcionalmente a prebtose a camada de He é
fina o suficiente para que a sua expanséao desloque as campeiasres em uma fracéo
s6 da sua distancia ao centro da estrela, a expansao da cdenbl@gpode ser conside-
rada como um processo a pressao constante. Portanto, umtaudteesnergia na camada
considerada (adicao de calor a pressdo constante), garaoteento da temperatura na
camada de He (para um gas idéal = %%dlnT). Embora a camada de He deva ser fina
o suficiente para garantir o aumento de temperatura (ifigtde térmica), esta deve ser
espessa o suficiente para que o ganho de energia, devido aataute temperatura, seja

maior que a perda de energia por divergencias de fluxos.

Um pulso térmico é caracterizado por um aumento rapido da daxproducao de
energia, devido a um fenébmeno explosivo de queima de Heasianiflashde hélio no
topo do RGB. Durante um pulso térmico, o processo que dominadagéo de energia é
a reacdao triplax, que acontece na camada de He, em um cenério sem degeneigedeén
elétrons. A energia liberada pelos processos termoneslearcamada de hélio aumenta a

presséo local contra a acao da gravidade, deslocandomadi as camadas superiores,
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ou seja, provocando uma expansdo da atmosfera da estrelam#&da de queima de
hidrogénio é levada para locais sem condi¢des para a fusib doluminosidade da
camada de He atinge valores maximes,108L,, e passa ser a principal contribuicio
a luminosidade total da estrela, ie,~ Ly,. Esse aumento rapido da luminosidade da
camada de He, é conhecido na literatura conflashna camada de HeHe-shell flash

ou, pulso térmico.

O He se esgota rapidamente, o que faz comiggediminua, enquanto que a matéria
deslocada pela expansao da camada de hélio cai de novo pama@ ceajustando-se, e
iniciando os processos de nucleossintese na camada de ¥h 8g@roducéo de energia
na camada de He continua diminuindo, enquanto a taxa de gusird aumenta (Figura
1.4). Desse modo, a luminosidade total da estrela volta termeaiatribuicdo da lumi-
nosidade da camada de H~ Ly, entanto qud.y >> Ly,. Quando iniciada a fusédo
de H na camada de queima, a estrela, que ja desenvolveu ois&irgmpulso térmico,
entra em uma fase onde a taxa de producao de energia na cagrtadarda-se constante.
Tal fase, onde a producéo de energia na camada de H é geradstabitidade térmica
no centro da estrela, € conhecida como fase interpulstesgulses phage A escala de
tempo da fase interpulsos depende tanto da massa da es@iata ga sua metalicidade.
Para estrelas coml = 4M, a escala de tempo dessa fase €0*yr, enquanto que para
estrelas de baixas massels= 1M, é ~ 10°yr (Wagenhuber & Groenewegen. 1998).
Passados da ordem de milhares de anos, o He produzido naacdenqdeima de H abas-
tece tanto a regido entre as camadas de queneaghell region quanto a propia camada
de He. A temperatura aumenta de novo, o0 que leva a uma nowhilitdde térmica na
camada de He, gerando mais um pulso térmico. A medida queedaestolui na fase

TP-AGB, a frequéncia dos pulsos aumenta.

Depois do inicio dos pulsos térmicos, a luminosidade maxjoeatinge cada pulso
aumenta segundo o numero de pulsos gerados na camada de &tfaflashna camada
de He, a energia liberada ultrapassa a capacidade de tremisgabativo de energia da re-
gido préxima do nucleo da estrela. Esse fato faz com que saramnada de He quanto a
camada logo acima dela tornem-se convectivas. Essa regifral; que comeca apresen-
tar conveccao, é conhecida como zona convectiva entre aglearde queimarntershell
convective zonelSCZ), e vai desde a interface entre o nacle@de O inerte até regides

proximas a camada de queima de H, que permanece inativaysa da expasao do en-
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velope. A temperatura maxima na ISCZ depende da massa dom@idequantidade de

pulsos sofridos pela estrela, anteriores ao pulso corglddiben & Renzini, 1983).
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Figura 1.4: Variacédo temporal da luminosidade total, temperatura efetiva, massa do,maate
estelar e luminosidades de cada uma das camadas de queima de He e H.ressedelo para
uma estrela de massa intermedia¥id(;) no sétimo e oitavo pulso térmico. Adaptado de Iben &
Renzini (1983).

A conveccdo na ISCZ garante quéd, principal produto da reacéo triplo na ca-
mada de queima de He, seja misturado pela ISCZ, da mesma foena‘dic e 14N,
produtos do ciclo CNO na camada de H. Assim, os principais ooetes da ISCZ, for-
mada a cada pulso térmico, $éde (70 — 75%), 2C (20 — 25%), e tanto'®O (da reag&o
12C(a, y)1%0, que eventualmente acontece), quantd, em pequenas porcentagens. A
captura de particulaspor parte dd*N ativa a producéo d&Ne na ISCZ, através da re-
acao'*N(w, y)8F(BTv)180(a, 7)?2Ne, que aumenta a abundancia’d&le na regiéo
convectiva entre as camadas de queima.

Durante os pulsos térmicos, a formacao de isétopos ricogeaitnams (principalmente
do grupo do Fe) ganha importancia. A formacao desses isHs®gpda através da captura
lenta de néutrons (lenta comparada com o decaim@ntoo processo de nucleossintese

nado térmico conhecido comoocesso §s-process; slow-process). Para que os ele-
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mentos dgrocesso sejam formados, € necessaria a existéncia de uma fonte némo mu
intensa de néutrons dentro da ISCZ. Na literatura, € de comard@que essas fontes de
néutrons s&o as reacdéde(a, n)> Mg e '3C(a, n)1°0, embora ndo ha acordo geral de
como é produzida a quantidade suficientdd@na ISCZ. Para estrelas de massas inter-
mediarias, a temperatura na ISCZ, durante um determinado p&rmico pode alcancar
valores altos o suficiente(3 x 108K) para ativar a reac&3Ne(«, n)?° Mg. Assim que
iniciada, a captura de particulagpor parte dd?Ne gera um fluxo de néutrons n&o muito
intenso, que possibilita a formacao de is6topos ricos enrans) pelgprocesso sMas, a
temperatura na ISCZ, para estrelas de baixas massas, rgm\atiares tao altos, sendo a
reagad>C(a, 1)!°0, que precisa de temperaturas menores para se ativar( 102K),

a principal fonte de néutrons na ISCZ durante um determinatkp gérmico. Mas o
problema consiste na producéo da quantidade suficient&deara gerar a abundancia
observada de elementos plmcesso sia atmosfera estelar, ja que a producad’depre-
sente na ISCZ considerando somente o ciclo CNO é insuficientea das explicacbes
para a producéo da quantidade suficienté3dena regido entre as camadas de queima
de He e H, mais aceita, € a seguinte: Durante um pulso térmito mtenso, por causa
da liberacdo de uma alta quantidade de energia, a regidmaxia ISCZ atinge regides
onde a temperatura é baixa o suficiente para que os atomoshdmeaomecem a se
recombinar. Esse fato produz uma mudanca na opacidaderdg&sa Tal alteracéo na
opacidade acelera a expansao das camadas superioresegagaein rapido esfriamento
da regido proxima a base da camada de H, que produz uma pemuensemiconvectiva
que mistura prétons da camada de H cB@ da ISCZ. A captura de prétons peldC
produz!'3N, que sofre decaimeni®" e formal3C. Assim é formada uma regido rica em
13C entre as camadas de queima de He e H, que, ao alcancar a temgpasressaria,
ativa a reacdd>C(a, n)'°O durante a fase interpulsos. Esse processo libera néutrons

para formar elementos gwocesso slurante o seguinte pulso térmico.

Quando a energia liberada na camada de He escapa da regid derstrela, a lu-
minosidade estelar aumenta, atingindo o seu valor maximda@L.,, dependendo da
massa do nucleo e da amplitude do pulso). Enquanto a lurdembsida estrela aumenta,
a temperatura nas regides proximas ao nucleo diminui. ahdicdo permite o reajuste
da camada de H, que volta para regides com a temperaturaidatBnsecessarias para

reiniciar a nucleossintese de H. Porém, durante o reapubtese da atmosfera convectiva
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da estrela atinge regifes antes ocupadas pela ISCZ, levaatddahrico emC e iséto-
pos doprocesso € misturando-os na superficie da estrela, mudando sigiifiogente a
abundancia superficial desses elementos. A profundidazlatmge a base da atmosfera
convectiva estelar é funcéo tanto da amplitude do pulsaderslo, quanto da massa do
nacleo (My) e a massa total da estrell} (Iben & Renzini 1983). A alteracédo da abun-
dancia superficial d&C e is6topos ricos em néutrons, corie E Zr, é conhecida na
literatura como derceira dragagembDependendo do nimero de pulsos gerados no inte-
rior de uma estrela, a repeticéo do processo de dragagemipaimente dé2C durante

a fase TP-AGB, eventualmente consegue inverter a razaofisigdete C/O. Para toda
estrela que inicia a fase AGB, a razdgO < 1, ie, toda estrela inicia a fase AGB sendo
uma estrela oxigenada. Mas, a repeticao da terceira dnagagentualmente aumenta a
abundancia superficial déC, deixando araz&6/0 > 1, ou seja, formando uma estrela

carbonada.

Processos de nucleossintese na base do envelope

Embora a terceira dragagem seja necessaria para a formreeétvelas carbonadas, ndo é
uma condigao suficiente para que a razao superfici@l/de seja invertida. Para estrelas
de massas intermediarias, o surgimento de processos dmssicitese na base do enve-
lope convectivo durante a fase interpulsos podem adian@usdive impedir, 0 aumento

da abundancia superficial déC. A ativacdo de processos de nucleossintese, como o
ciclo CNO, na base do envelope convectivo, é conhecido matlitea comaQueima no
envelope convectivau, Hot Bottom BurnindHBB). A massa minima para ativar o HBB
depende da composicéo inicial da estrela. Assim, estrelasM = 5M., e metalici-
dade solar geram o HBB, enquanto que para 0 a massa minima para que as estrelas
consigam desenvolver o HBB é dé = 2M, (Siess, Livio & Lattanzio, 2002). Quando

a atmosfera convectiva da estrela penetra até a zona ertenaslas de queima de H

e He, a temperatura da sua base pode alcanchix 108K (Lattanzio & Wood, 2003),
temperatura na qual o ciclo CNO pode ser ativado. Considenamaovelocidade tipica
para a conveccdo d°cms~!, para atravessar a regido de queima do envelope (a sua
base), o material leva um tempo da ordenrd@03yr. Assim, o tempo de exposi¢ao
do material no envelope convectivo a temperatura da suapoaieser de alguns anos,
escala de tempo na qual o ciclo CNO atinge o equilibrio. Entguaterceira dragagem
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aumenta a quantidade #&C, o HBB através do cicl@ NO; converte-o ent3C, dimi-
nuindo a razéo d&C/3C no envelope convectivo. O HBB process&’@, formando

14N, que torna-se o metal mais abundante na superficie edtatarfzio & Wood 2003).
Mas, a importancia do HBB vai além do enriquecimentd‘é da superficie estelar. O
HBB consome 32 Ne e forma2>Na; 2> Mg e2° Mg e forma?® Al e?” Al respectivamente
(Siess, Livio & Lattanzio, 2002). Mas, o descobrimento deetss AGB ricas eni.i nas
Nuvens de Magalh&es (Smith & Lambert, 1989, 1990) elevoypaitancia do HBB nos
modelos sintéticos de evolucdo no AGB. A producad Bieem AGBs foi sugerida por
Cameron & Fowler (1971), pelo processo de nuclessintesa agahecido com@® me-
canismo Cameron-Fowle© mecanismo C-F precisa de um cenario contendo uma regiao
com alta temperatura e que apresente convecc¢ao, que é wantedatica de estrelas que
desenvolvem o HBB. Um atomo défe (produto da nuclessintese em fases anteriores da
evolucdo da estrela) na base da atmosfera convectivajaapha particula e forma um
atomo dé€ Be. Nesse ponto, surgem duas possibilidades. A primeira éasemo de’ Be

€ exposto a alta temperatura da base do envelope, a captura pedton faz com que
acontega a seguinte reacase(p, v)®B(B7v)®Be(a)*He, onde ndo é formado nenhum
atomo de Li. Mas, se o atomo dBe é levado pela conveccéo para regibes frias o sufici-
ente para que este capture um elétron, um atomadsera formado. Esquematicamente,
3He(a,v)”Be(e~,v)”Li. Esse argumento consegue explicar a abundancia obsemwada d
Li das AGBs nas Nuvens de Magalhdes (Smith & Lambert, 1989, 1990)

Frost et al. (1998) estimaram as varia¢Ges da razdo supkdél /O usando mode-
los para estrelas coml = 4,5 e 6 M, e metalicidadeZ = 0,004 (proxima a compo-
sicdo na Pequena Nuvem de Magalhdgs} 0,008 (similar & composicdo na Grande
Nuvem de Magalhdes) 2 = 0,02 (composi¢ao solar); (Figura5). Os modelos para
4 M néo desenvolvem HBB, enquanto a efetividade da terceirageagaumenta com
a diminuicdo da metalicidade, formando uma estrela cadanaomo pode notar-se da

primeira coluna da Figura.5

Os modelos pard! = 5M., com metalicidades baixas, mostram que no inicio da
fase TP-AGB, a terceira dragagem comeca aumentar a quantied na atmosfera,
mas, quando ativado o HBB, a raz8@O diminui drasticamente. Entanto para metali-

cidade solar, o inicio do HBB é truncado uma vez que a massawdope convectivo
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Figura 1.5: ArazaoC/O durante a evolugéo no AGB, para modelos de evolugdo que consideram
M = 4,5 e6M,), para diferentes metalicidadZs= 0.004, 0.008 e Z.,. Adaptado de Lattanzio
& Wood, 2003.

diminui. Para os modelos de&l = 6 M, a razdoC,/O diminui desde o inicio da fase
TP-AGB. Devido a dependéncia do HBB com a massa do envelopediv; o au-
mento da taxa de perda de massa faz com que, para os ultinsos pétmicos (o final

da fase AGB), o HBB cesse, enquanto a terceira dragagem maetativa, fato que au-
menta a razao superficial d& O, mas, somente 0os modelos para baixas metalicidades
conseguem formar estrelas carbonadas no final da fase A@BréHi.5), com excecao

do modelo paraVl = 5M.,Z = 0,008. Portanto, estrelas de massas intermediarias
poderiam formar gigantes ricas éfiN devido & acdo do HBB e ndo muitas estrelas C.
Estrelas de baixas massas, nas quais ndo acontece o HBBi&mean maior quantidade

estrelas carbondas.
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1.3 Envoltério Circunstelar

1.3.1 Perda de Massa

O final da fase AGB é determinado pela ejecédo total da masstniesfara estelar. O
mecanismo que resulta na alta quantidade de matéria edaatanosfera estelar ainda
ndo é bem estabelecido na literatura. Mas, a formacao dieyasg sélidas (gréos de
poeira) nas camadas ejetadas e a sua interacdo com o cangmbad@o que emerge da
estrela, é apontado como o principal mecanismo para aceleratéria circundante, o
que possibilita a formagao do vento estelar. O problemagardendimento do processo
de perda de massa surge da dificuldade de descrever-o desuei@s fisicos basicos.

A formacao do vento estelar precisa de um mecanismo de ajegaassa das regides
mais externas da estrela, e um outro mecanismo para que as#&@neeja acelerada e se
afaste da fotosfera estelar. O cenéario mais aceito natlitarpara a formagéo do vento
na fase AGB é o seguinte: Os pulsos térmicos na regido celasidtrela produzem on-
das que se propagam através do gradiente de densidade ddeatnestelar. Conforme
se propaga para fora da estrela, a densidade de matériaugifabo que permite que a
velocidade de propagacédo alcance valores supersonicsisn 4ge a onda passa, a maté-
ria € comprimida, aquecida e empurrada radialmente pasadibestrela. Esse processo
de compressao e aquecimento gera uma frente intensa dea@dipie drena boa parte
da energia de propagacéo da frente de onda de matéria. Aslasumeis externas da
atmosfera sao ejetadas quando interagem com essa frerge Quéndo as condi¢cdes
de temperatura e densidade das camadas ejetadas ndo saatssfjgara a formacéo de
particulas sélidas, essa matéria ejetada comeca cainmenta para a sua posicao inicial
na fotosfera, como resultado da fraca agéo gravitacionasttala. Mas, a interagdo com
novas frentes de onda emergentes da atmosfera, posgipitassas camadas ejetadas
levitem além da fotosfera. Para acelerar essas camadagél@ananecessaria uma fonte
de momentum ou forca direcionada contra a agao gravitdalarestrela. Devido ao fato
de que gréos de poeira possuem coeficientes de absorcdesrdoague o gas do qual séo
formados, a eficiéncia da presséo de radiacao € maior qugedmagraos de poeira do
gue quando age no gas. A aceleracdo das camadas ejetadaiseg eesdo, a formacao
de pequenas particulas solidas nessa regido. Para esseseyein formados, sdo neces-

sérios locais com temperatura baixa o suficiente para quderial@ondensado alcance
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o equilibrio antes de ser evaporado. Mas, a densidade doiahatndensavel tem que
ser alta para garantir que o tempo de condensacao e crestisega rapido o suficiente
para o gréo nao ser destruido pelo campo de radiacdo. Talg6en ndo sdo satisfeitas
por uma atmosfera estelar estatica, onde, em regides foi@tatdera, a densidade de
matéria diminui exponencialmente. Mas, devido as varscadiais que apresenta uma
estrela durante a fase AGB, a ejecdo de matéria provocadamétacdes da atmosfera,
e a interagdo das camadas superiores com as ondas de magnggertes, formam um
reservatorio de matéria de alta densidade que levita ao dedotosfera. A temperatura
nesse local, apds a passagem e o desaparecimento da ondida, mianinui drastica-
mente, possibilitando a formacéo dos graos de poeira. Baedas AGB, os graos de
poeira representartio ou menos da massa total ejetada, mas ao mesmo tempo, tém o
papel principal na dindmica da matéria ejetada. Junto copA@@a pressao de radiacao
nos graos, tanto a presséo de radiacdo em moléculas quardssa@térmica e a acao
das frentes de onda de matéria no gas, contribuem tambémaunasio determinantes,
para a aceleracdo da matéria ejetada contra a gravidadérela.e®ortanto, a presséo
de radiacéo acelera os gréos de poeira até eles alcancamerelogoidade maior do que
a velocidade de escape. A interacdo dos grdos com o gasifiasailransferéncia de
momentum através de colisdes, o que resulta em uma forcaadtrar que faz com que

0 gas ultrapasse a barreira de potencial gravitacional.

O gas e os graos gque escapam da acéo gravitacional estetanfarm envoltorio cir-
cunstelar de matéria em expansao. A perda de massa e a édici@moecanismo de ace-
leragdo dependem das propriedades da estrela (luminesidad, massa, raz&o/O),
assim como as caracteristicas do envoltério circunst€li&E] variam em opacidade, ci-
nematica, quimica e geometria, de estrela para estrelaldssAGB caracterizam-se por
apresentar os valores mais altos de perda de massa. Nadaffeise AGB, a taxa de perda
de massa é 10~8M,yr~!, entanto que observacionalmente tem-se determinado taxas
de perda de massa @@ *M.,yr !, para estrelas no final da fase AGB (Olofsson 2003).
Mas, a0 mesmo tempo, essas estrelas apresentam os valessdsamas de velocidade
final dos ventos, que tipicamente esto eftre 15kms—!, alcancando como maximo,
valores acima d&80kms—! no final da fase AGB. Como comparacéo, a velocidade do

vento solar é- 500kms~!, com uma taxa de perda de massd @e'* M. yr 1.

O mecanismo de perda de massa, como descrito anteriorréentds eficiente para
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estrelas carbonadas (Estrelas tijpnas quais a formacao de gréos baseados em carbono,
e em particular, a formacéo de carbono amorfo (que pos®sis adteficientes de absor-
¢cao), garante as altas taxas de perda de massa e a formag@otsscom as velocidades
observadas para estrelas na fase AGB, fato que foi demoogtoadVinters et al. (2000)
usando modelos hidrodinamicos. No entanto, para estreigsradas (estrelas tipd),

os graos formados s&o principalmente silicatos, cujosaeefes de absorcdo nao séao
eficientes nos comprimentos de onda nos quais a distribegdectral de energia da es-
trela tem 0 seu maximo de emissdo. Mas, a consideracao de dgéslicato poluidos
com Fe surge como uma possivel solucdo para aumentar a eficiénpraskfio de radia-

¢cao nesse tipo de graos, garantindo que os ventos possaonmsadbs pelo mecanismo

de perda de massa discutido anteriormente (Hofner 2008).

Final da fase AGB

A alta taxa de perda de masd8(° — 10~*M yr—!) determina a durag&o da fase AGB.
Assim que a massa da atmosfera atinge um valor criticdq—>M..), a estrela termina
a fase AGB, e comeca a evoluir na rapida fase conhecida comA@Bstambém co-
nhecida na literatura como Proto, ou Pré-Nebulosa Plaaet®PN). Durante essa fase,
a perda de massa devido aos ventos cessa, 0 envoltériostetanse afasta da estrela,
enquanto que a temperatura efetiva da estrela aumentagmdana sua luminosidade
aproximadamente constante (a fase pds-AGB sera desaritanedor detalhe no capitulo
?7?). A fase pds-AGB termina uma vez que a temperatura da estrel@a o suficiente
(~ 30.000K) para gerar fétons de alta energia que ionizam o envoltindarstelar, fato
gue resulta na formacao de uma Nebulosa Planetaria (PN)tU&almente 0s processos
de nucleossintese cessam na estrela, que agora é baseamgéitieo deC-O formado
durante a evolucéo na fase AGB. A estrela se esfria, enquantlaminosidade diminui,

tornando-se uma Ana Branca.

1.3.2 Formacéao do Envoltério

O aumento da taxa de perda de mad$adurante a evolugéo na fase AGB tem como
principal consequéncia a formac¢éo do Envoltério Circuast@ircumstellar Envelope -

CSE). O aumento da opacidade, devido ao aumentul diaz com que toda a radiagéo
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estelar emitida nos comprimentos de oridd& 1um seja absorvida pelo CSE, para ser
reemitida, principalmente como emisséo térmica dos g&rmsgcomprimentos de onda
maiores. Esse fato resulta no desaparecimento da estrélptico, mas torna-se uma
fonte muito brilhante no infravermelho.

Em primeira aproximacao, a quimica do envoltorio circuasteeflete a quimica da
atmosfera estelar no momento que o material foi ejetadamAssquimica da formacéao
da grande variedade de moléculas e graos presentes nos C8irgaga pela razado
C/O. Devido a sua estabilidade e a sua alta energia de ligacéoléauta deCO deter-
mina a evolugéo quimica do CSE. Em um envoltério ¢€dn® < 1, praticamente todo o
carbono disponivel no CSE fica ligado na molécul&de Assim, o envoltdrio circuns-
telar apresenta excesso de oxigénio, fato que resulta ma¢éo de moléculas e graos
ricos emO, por exemploSiO, OH, H,O, CO, entre outras. No entanto, caiy O > 1,
uma grande quantidade dkfica ligado na molécula deO, e o CSE apresenta excesso
de carbono, o que possibilita a formacao principalmente diéculas carbonadas, por
exemplo: Carbono Amorfo (AC), fuleren§;C, HCN,CN, CS, entre outros. A fracédo
de abundancia das diferentes espécies moleculares no C8Egyastimada comparando
a abundancia de uma determida espécie com a abundanciaétaitabl,, molécula mais

abundante nos CSE, usando a seguinte relacéo (Olofsson 2003)

fa(r) = A0 (1.1)

N Tle(T’)

A abundancia de uma determinada molécula depende do rasordadéo e do raio no
qual é destruida por radiacdo ou processos quimicos. Omdmamolécula € destruida
pela radiacdo UV do meio interestelar (Raio de Fotodissaojagepende da densidade
de coluna do exterior do CSE (que age como escudo contra gdadigterestelar) e da
taxa de perda de massa. Por exemplo, para a molécd@#de raio de fotodissociacdo
pode ser estimado usando (Olofsson, 2003; Mamon et al, T888;& Leung, 1998):

o =10°(0[32] ol s[5 ] “Jem. a2

Enquanto que a massa contida dentro desse raio pode seax aptiokimadamente

usando:
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Myjco =2 %1072 [WMJ 1'7 [E] v [%]0'6) M. (1.3)

A evolucao das condicdes fisicas e quimicas do envoltnéamstelar esta fortemente
ligada aos diferentes campos de radiagdo com 0s quais o §&s&os de poeira presentes
no CSE interagem. O mais importante dos campos de radiacaeteatpvido a estrela
central. Esse campo de radiacdo, que varia enquanto aestodlii desde a fase AGB até
a formacado da PN, determina tanto a regido de formacéo da&sunhad mais complexas,
quanto a regido de condensacao do gas e formacao dos graoside g presenca dos
graos no envoltério contribui ao espalhamento do campo diegao estelar. O aque-
cimento consequente dos graos, devida a interacdo comarss féstelares, produz um
campo de radicado térmico, o qual basicamente determinarébdisdo de temperatura
no CSE. Adicionalmente, o campo de radiagao interestelarrdéta a distribuicao radial
das varias espécies de moléculas presentes no CSE.

Como mencionado anteriormente, a temperatura da poeiravotiG@io circunstelar
é determinada pelo balanco entre a energia do campo dedadiatglar absorvida, prin-
cipalmente nos comprimentos curtos de onda, e a reemisséwaésubsequente, nos
comprimentos longos de onda. Tal balan¢o pode expressdesgrezando aquecimento

por colisdes ou processos quimicos, da seguinte formagsainof 2003):

(%)2 / naszQabSﬂ,dv = /47ra27er(Tg(r))Qabs,vdv; (1.4)
ondeR, € o raio da estreld;, é o fluxo de energia da estrela centia),é a funcao
de Planck, €, e T, sdo a eficiéncia de absor¢do e a temperatura da espécie de grao
considerada, respectivamente, € o raio do grédo considerado esférico.
A eficiéncia de absor¢do da média de Planck é definida da sedama (Gilman
1974):

= _ fooo Qabs,vBV(Tg)dV

Q(T) o (L5)
8

Devido a variagéo da fungéo de Planck com a temperatura 8os,g necessario uti-

lizar uma representacdo paramétrica para a média de Pémtipo O = AT® (Lefévre.
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1979). Assim, substituindo primeiro na equacf®) e depois em.4), podemos escre-
ver uma expressao para a distribuicdo da temperatura daosmgpa&nvoltorio circunstelar,

como func¢éo do raio e do fluxo estelar:

/1 N#s R [ it
Tg_(47raA> (7) (/0 Q”’VFVdV> ' (1.6)

A absorcao dos graos da radiagdo em curtos comprimentosdde era reemissao

subsequente em longos comprimentos de onda, tem grandegamga para a estrutura
térmica e espectral do CSE. Essa termalizacdo leva ao désm@aenypo térmico dos graos
e 0 gas no CSE. Assim, a temperatura dos graos desvia-se dearatung do gas no
mesmo ambiente, fato que € conhecido como o efeito estufk @eat. 1992).

1.3.3 Formacéo de Gréaos no CSE

Em um trabalho tedrico detalhado, Gail & Sedlmayr (1984,519%986, 1987, 1988,
1992) derivaram varias grandezas importantes para o teatando problema de forma-
céo e crescimento de graos em condi¢cdes sem equilibriod@réroico local, e portanto,
aplicaveis para inferir em primeira aproximacédo, os preaggisicos e quimicos, e as
condicdes necessarias para a formacao da grande varieslgd&od nos envoltorios cir-
cunstelares de estrelas evoluidas. Esse trabalho cansimi®io base a teoria classica de
nucleagdo, mas a restringe as condi¢des presentes notdngalle estrelas que apre-
sentam altas taxas de perda de massa.

A formacé&o de poeira em um gas depende da razdo de supegdatdeauma espécie
de molécula condensavel nesse gas. Esse tipo de molécotagam-se formando pe-
quenos aglomerados por adi¢cao. Existe um tamanho chtigeara o qual o crescimento
do aglomerado torna-se mais provavel do que a sua evaporasée tamanho critico €
definido como o tamanho para o qual a energia livre de formaA¢ae- AH — TAS tem
0 seu valor maximo, para uma dada densidade e temperaturapedl@ncia da energia
livre com o0 nimero de atomos no aglomerado define 0 nimerordittintesN para o
qual o aglomerado esta no regime de nucleadfe( N*) ou no regime de crescimento
(N > N*). Sob condi¢des de supersaturagdo, o vapor estd em um esthaestavel.
Por isso com um pequeno desequilibrio pode ativar-se a {@ondos aglomerados. A

razdo de supersaturacdo é definida como:
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Py
Psat’
sendoP, a pressao parcial do vaporR;; a pressao de saturagdo do solido a tem-

S= (1.7)

peratura T. Assim, segundo a teoria classica da nucleagaoSc= 1, a quantidade de
moléculas incidentes é a mesma quantidade de moléculas geesprendem de um aglo-
merado. Por outro lado, cof< 1, a quantidade de moléculas que incidem na superficie
do aglomerado é muito menor, 0 que resulta na evaporacaolamergdo. Mas, com
S > 1, aquantidade de moléculas que incidem no aglomerado ercagt@ero de molé-
culas que se desprendem dele, o que permite a formacéo emm@r do aglomerado.
A temperatura de condensacao, definida como a temperaiura da qual a transicao
gas— solido ndo acontece, varia de um material para outro, e agt~e 500K para
Fe304 (Mmagnetita), até 800K paraAl, O3 (corundum).

A teoria classica de nucleacao descreve a formacgéo de agidosede um tamanho cri-
tico em um vapor saturado, utilizando, entre outros, ospei®s mencionados anterior-
mente. Essa teoria divide-se eMucleacdo Homogénea Nucleacdo HeterogéneaA
nucleacdo homogénea descreve a formacgéo de aglomeradusajnente homogéneos
pela adicdo de mondmeros (moléculas de um so tipo). A formneod gréos solidos
ocorre se 0 processo aleatorio de combinacédo das moléauiasgue formar aglomera-
dos com tamanho maior do que o tamanho critico, a partir dcocaglomerado continua
a crescer até o seu tamanho final. Com a nucleac¢édo de moléeuwiassb tipo (Nucleacao
Homogénea Homomolecular) pode-se explicar a formag&@em envoltérios de es-
trelas carbonadas e de silicatddgO, Fe— e MgS em envoltorio de estrelas oxigenadas.
Nucleacdo Homogénea Heteromolecular explica a formac#Cde partir da combina-
cdo de varios tipos de moléculas, co@g C,, C1H, CoHy, etc, e a formagéo de silicatos
a partir de diferentes moléculas, por exem@i®O, MgO, que formamMgSiOs.

A nucleacdo Heterogénea descreve a formacdo de aglomexguhosir de reacfes
guimicas com nucleos (sementes) ja formados no meio, sejaupteacdo homogénea
Homomolecular ou Heteromolecular. Assim, devido a adigdaonléculas de varios
tipos, € formado um aglomerado com uma nova composicao caif@ail & Sedlmayr,
1986). Esse pode ser o mecanismo de formacdo de aglomeradoenarios com alta
contribuicdo de foétons UV, onde, devido a presenca de iaraimds, os aglomerados

formados ndo seriam neutros. Esse fato resulta na formacagldmerados com carga,
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que ao interagir com diferentes tipos de moléculas, formanagrados poluidos com
tamanho critico.

Nos envoltérios circunstelares, as escalas de tempo qugrgou a 0 mecanismo de
nucleagdo, como a escala de tempo em que acontecem as IgaQdiess ¢,;,) € a escala
de tempo de crescimento do aglomerado até o tamanho critigp $40 muito menores
gue a escala de tempo que governa a evolucéo hidrodinAnsozedtos estelares. Por-
tanto, o processo de nucleacgéo € considerado como um prestasionario.

O crescimento dos graos de tamanhos maiores que o tamatitm@oide ser descrito
utilizando a funcéo de distribuicdo de aglomerados de tamah> N* no instante de
tempot, f(N,t). A evolucdo temporal d¢(N,t) é determinada pela soma das taxas
dos processos envolvidos na variagcado de tamavilins aglomerados. Devido a que
as escalas de tempo de crescimento dos grédos sdo compar@gasigla de tempo que
governa a evolucdo hidrodinadmica do sistema, 0 mecanisnuoedeimento dos graos
tem que considerar-se dependente do tempo. A funcéo dibudigho f (N, t) permite
definir os momentos da funcéo de distribuicdo como:

N, .
K; = N:Z\f* N f(N,t), (1.8)
ondeN* e N,, denotam o tamanho minimo e maximo dos gréos consideradas pel
funcgéo de distribuicdo, enquante a estrutura espacial do gréo, serde 3 para estru-
turas esféricas @ = 2 para estruturas planas. Assim, o primeiro momdftoepresenta
0 numero total de grdos com tamanho emree N, enquanto que o momeni§; € o
namero total de mondémeros condensados em graos (Gail & 8gdI&®88). Derivando
(1.8) com relacdo ao tempo, podem se obter grandezas como a taxecldacao/*,
definida como a variagdo temporal do numero total de giigsOs momentos; tém
unidades dedm/cm 3] e portanto, referem-se a potencias do valor médio do ragréio
com relacéo a funcao de distribuicdo de tamanho, por exemplo

Raio médio dos graos

Ki
=A— 1.
Area superficial média dos gréos
(A) = B2 (1.10)
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Volume médio dos graos
(V) =22 (1.12)

com A e B sendo constante numéricas (Dominik et al, 1993).

Considerando graos de tamanhos tais que a sua absorcaocaueaggectral do optico
comeca ser relevante, sendo qug; > N*, € necessario calcular a variagdo temporal
dos momentos maiores, com 0s quais podem se determinar@gegdeales de absorcéo
dos gréos, e entéo estimar taxas de aceleracdo dos gréams psgpriedades de radiacao
no infravermelho (Gail & Sedimayr, 1988).

A adicdo de moléculas e monémeros determina o crescimestgrdos. O tipo de
estrutura formada (monocristalino, policristalino ou afmpdepende da taxa de adicéo
desses mondémeros a superficie do gréo. Se a captura é latdanoadmero capturado
terd tempo de encontrar a posicado energeticamente maigavalodentro da estrutura
cristalina do gréo, antes da captura de um outro monémegsinAse o tempo entre uma
captura e a seguinte € maior que o tempo de reajuste da estusitalina, o crescimento
do grdo torna-se um processo que passa através de uma segleenonfiguracdes em
equilibrio termodindmico. Portanto, espera-se a formagdestruturas monocristalinas.
Por outro lado, se a captura de monémeros é rapida, compaoada tempo de reajuste
dos mondémeros capturados na estrutura cristalina, o moceEscrescimento resulta na
formacdo de uma estrutura amorfa. O caso intermediario,uabmpde acontecer um
reajuste local da estrutura, resulta na formacao de grém®styutura policristalina.

Nos ventos estelares de estrelas frias, a escala de tempesderento € comparavel
como a escala de tempo de evolugcédo hidrodinamica do sisté&ssim, 0s graos em
regime de crescimento estdo expostos a variacées de tenrpezacondicdes quimicas,
como variacdes das abundancias das espécies condensasuitando na formacgéo de
graos com manto e graos com estruturas heterogéneas (Qtamsop).

O aumento de luminosidade causa 0 aumento de temperatupaimagas camadas
do CSE, principal regido de condensacao dos grados. Nessdig@es) o gas torna-se
subsaturado$ < 1. Assim, os termos referidos aos processos de evaporacayatss
tornam-se mais importantes que os termos referidos aosiesuzs de crescimento na
funcdof (N, t), e adirecdo da fase de transicéo é invertida. Portanto, teetessno ramo
AGB haverd camadas onde, segundo a fase de luminosidadé¢rela,ess graos serdo

nucleados ou evaporados.
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Como estrelas AGB s&o os principais contribuintes ao entiquento do meio inte-
restelar, muitos trabalhos, tanto tedricos quanto exmariais, tém sido desenvolvidos
no intuito de aprimorar o conhecimento dos mecanismos aeafpdio dos graos presen-
tes nos CSEs. A opacidade dos envoltérios circunstelarendeplas espécies de graos
formados, e da quantidade desses graos. Utilizando modeltoansferéncia radiativa,
as principais caracteristicas espectrais no infravemnaifiximo e médio, regido espec-
tral na qual a emissdo de radiacao é devido aos gréos preser#eCSES, podem ser
ajustadas. Os resultados desses ajustes fornecem vadweea ppacidade que podem
ser utilizados, como primeira aproximacéo, para inferinangidade de graos necessaria
para gerar as intensidades das caracteristicas espetisaivvadas. Portanto, devido a
influéncia da opacidade dos graos na dinamica e termodin&og CSES, os resultados
fornecidos pelos modelos de transferéncia radiativa, rposky utilizados para o estudo

da evolucéo dinamica dos envoltérios circunstelares delastAGB.



Capitulo 2
Transferéncia Radiativa

Como parte deste trabalho, em parceria com o meu colega dealli@gtheo Chousinho
Khouri Silva, com a colaboracdo de Alain-Jacques Lucien déeBle a supervisdo da
professora Silvia Lorenz Martins, foi desenvolvido um neéadligo de transferéncia ra-
diativa, o qual chamamd®rojeto MonRaT(Monte Carlo Radiative Transfer model). O
novo cadigo esta escrito na linguagem C, e foi baseado no @@igransferéncia ra-
diativa desenvolvido em Fortran por Celniker & Lefévre (19ue foi modificado por
Lefévre (1982) e por Lorenz-Martins (1995). A minha priradipontribuicdo ao projeto
foi a construcdo do modulMonRaT_Mieencarregado do calculo numérico das equacoes
fornecidas pela teoria de Mie, para a interacdo entre a lutécplas esféricas de raio
arbitrarioa, coma > A.

A seguir é feita a descricdo da fisica do problema da interagie matéria, e do

algoritmo utilizado para a simulacao de envoltorios cigtalares com o novo codigo.

2.1 Teoria de Mie

A teoria de Mie, desenvolvida de forma independente por H898) e Debye (1909),
€ a solucao formal para as equacdes de Maxwell para o proldemreapalhamento de
luz polarizada, devido a interacdo com particulas esf@dearaio arbitrario. As propri-
edades de espalhamento de uma particula esférica de, m#gqual incide uma onda
plano-polarizada de comprimento de ontdgpodem ser determinadas como funcéo do
parametro adimensional e do indice de refracdo complexg definidos da seguinte

forma:

30
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X=—-, (2.1)

m=n — ik, (2.2)

onden e k sdo os indices de refracdo e absorcao, respectivamentéefdturan e
k sdo conhecidos como as constantes Opticas de um deternmrzdeoal, e em gerat
e k sdo funcdo do comprimento de onda (Figird. Para materiais dielétricds= 0,
portantom torna-se real, senda = n. Para materiais que apresentem alta absokgéo,
da mesma ordem que e ambos variam significativamente com o comprimento de onda
A

FeO AC
10 F T o o g 10 - T T T T
c 1k ]
Refracao Refracao
01 P | P | P | TR 1 N P N P P N P N P
0.1 1 10 100 1000 0.01 0.1 1 10 100 1000
lo F AR | AR | AR | T """': lo F T T T T T T T T T
x 1F = 1t E
Absorcao Absorcao
01 Ll L1 Ll IR RTIT 01 " Ll " Ll " Ll " Ll " L
0.1 1 10 100 1000 0.01 0.1 1 10 100 1000
Wavelength (um) Wavelength (um)

Figura 2.1: Coeficientes de refragdo (painel superior) e absorcéo (painelbinfpara FeO e

Carbono amorfo

Utilizando a teoria de Mie podemos calcular as se¢des deuehdg espalhamento
(Csca), de absorgdo(;s), € a fungdo de fasg(6). Com a relacéo entre a segbes de
choque e a secdo de choque geométricd, podem definir-se as eficiéncias de extin-
¢80 Q.xt, de espalhamentQs., , de absor¢aq), ;s assim como também o albego da

seguinte forma:
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Cap
Qaps = 7_;;25/ (2.3)
C
Qsca = 7'(;;;’ (2.4)
Qext = Qsca + Qaps, (2.5)
Qsca
= . 2.6
Y Qext ( )

De forma geral, o calculo das eficiéncias de espalhaments@gio pode ser feito

utilizando as formulas de Mie dadas por:

Qext = Z 277 + 1 an + bn)/ (2.7)

Qsca = Z 2” + 1 ‘an|2 + ’b ‘ ] Qaps = Qext — Qsca (2.8)

ondea,, e b, sédo definidos por

X, (1) () =y, () P (y)
XY (Y) (%) — Y& (X)u(y) @9

ay =

() a(x) — 2, (x)Pa(y)

W, () an(x) — 2 () n(y) (2.10)

sendo
Yy = mx. (2.11)

As fungbes), (z), ¢, (z) sao conhecidas como as fun¢deRieatti-Besselque estéo

definidas em funcéo das funcdesBkssel;;:

/
w2 = (Z) Jaal) 212)

i) = () [l + -1 2(2)] (213)
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Para valores pequenos d€A > a) € utilizada a aproximacao de Rayleigh para o
calculo das eficiéncias de extincao:

2

8 4|m?—1

Qsca = gx m2r1l (2.14)
[m?—1

Qext >~ 4x7T [mz +2} . (2.15)

Para esferas dielétricam, é real, e portant@,;s = 0, Qext = Qups < x* ox A4
para o espalhamento Rayleigh.

As medidas observacionais do albed@odem ser usadas para fazer restricdes na
componente imaginéria (coeficiente de absorcao) do indicefdagcdo complexo. Por-
tanto, como definido na equacd®.€), paraQext > Qscs > 0,0 < ¥y < 1. Para
dielétricos purosk{ = 0), Q.+ = Qscq € portantoy = 1. Enquanto que para materiais
muito absorventes);., ~ 0, 0 que resulta eny ~ 0.

Utilizando a teoria de Mie também pode-se calcular a fungidadeS(0). Essa
funcao representa a fracdo de energia incidente em umeiparsférica, que € espalhada
dentro de um angulo sélido, definido por uma direcéo arltrgue faz um angulé com
relacdo a direcdo de propagacdo da onda incidente. Paraubocdh funcdo de fase a

teoria de Mie fornece duas amplitudes complexas, dadas por:

51(0) = nzl %[anm(cosﬂ) + b, Ty (cos)], (2.16)
S2(0) = n§1 %[bnﬂn(cose) + a,7,(cos0)]. (2.17)

ondert(cosf) e t(cosf) sdo definidos como:

71, (cos@) = P, (cos6), (2.18)

T, (cos8) = cosO7,(cos@) — sin’6

d
Teosd 71, (cosB), (2.19)
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sendoP, (cosf) os polindmios de Legendre. Assim, a funcéo de fase total pbtde-

se da seguinte forma:

1/ A

2
50) =5 (7) [510)7 + |s2(0)) 220

A funcéo de fase permite definir o parametro de assimgtigamo sendo a média da
fungdocos, ponderada pela funcao de fa&@):

g(6) =(cos6) (2.21)
_ Jo" S(8)sinbcosodo
~ Jo S(8)sin0do (2.22)

Parax < 1, g(0) ~ 0, o que se traduz como espalhamento esfericamente simétrico
enquanto qué < g(0) < 1 para particulas maiores (~ A), indicando espalhamento
assimétrico. Portanto, a funcgo6) depende do tamanho da particula, sendo que para
particulas maiores, a energia é espalhada majoritarianmandirecdo da onda incidente

(forward-directed scattering).

2.1.1 Mobdulo MonRaT_Mie

O moduloMonrat_Mie foi construido com o objetivo de computar numericamente as
equacOes fornecidas pela teoria de Mie para a interacée mtiacdo e matéria. Esse
modulo faz o calculo das eficiéncias de absorQgp, de espalhamentQ;.,, de extin-
¢a0Q.,: e da funcao de fas®(6). O célculo computacional dessas grandezas foi baseado
nas formulas de recorréncia dadas por Wickramasinghe J1@r&o6dulo Monrat_Mie

€ composto pelo arquivo de cabecaMonrat_Mie.h no qual séo definidas as variaveis
globais e rotinas a serem utilizadas; e o arqllanrat_Mie.¢ no qual estdo escritas as
diferente rotinas que sdo usadas para o calculo das granalezs mencionadas. O moé-
duloMonrat_Mie faz uso das rotinas d8SLpara o computo de equacdes com variaveis
complexas. O codigo completo do moédionrat_Mie é apresentado no apéndite

No arquivoMonrat_Mie.c estdo definidas as seguinte rotinas:

* Monrat_Mie_New: Essarotina é encarregada de definir o espaco em memoria para

cada uma das variaveis utilizadas.
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* Monrat_Mie_RicattiBessel Essarotina calcula numericamente as func¢des de Ricatti-
Bessel, fornecendo os valores da fun¢afx) e da funcaoA,(y) = %;’)) para
cada valor der e y, dados pela equagéd. () e (2.11) respectivamente.

* Monrat_Mie_AnBnFunction: Essa rotina faz o calculo numérico das funcées

e b, definidas nas equagoes ) e (2.10.

« Monrat_Mie_PFParameters Essa funcao calcula as fun¢geg cos0) e 1, (cos6)
definidas nas equacoes 19 e (2.19.

* Monrat_Mie_EffCreation : Essa rotina calcula as eficiéncias de espalhamento, ex-

tincéo e abosorcéao.

* Monrat_Mie_PFCreation: Essa funcao é encarregada de calcular a funcéo de fase
S(6).

O problema bésico para o calculo computacional das equalgdésoria de Mie é
computar os valores pang e b,, para valores dados de e x. Os valores de,, e b, séo

calculados usando as seguintes relacdes de recorréncia

(422 4 2) R(Ga(x)) = R(Gu1(x))
ay = ) . (2.23)
(222 4+ 1) Gu(x) = Gua (¥)
(mAn(y) + %) R(éu(x)) — R(Gn-1(x))
by = . 2.24
(mAu(y) +2) Cu(x) = Gu1(x) (224
Para gerar os valores paja x) € usada a relagdo de recorréncia:

Cn(x) = an_ 1Cn—1 —Cn-2,
¢o(x) = sin(x) +icos(x), (2.25)
¢—1(x) = cos(x) —isin(x). (2.26)

Enguanto que para a func#, (y):
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~1
A(y) = =2 (f A, ) , 2.27
() y + y 1(y) (2.27)
_ cos(y)
Ao(y) = sin(y)’ (2.28)

onden varia atén = 15. Uma vez calculados os valores payee b,,, sao calculadas

as eficiéncias da seguinte forma:

(0¢]

2
Qext = F nzl(zn —+ 1)%(%1 + bn)/ (229)
2 o0
Qsca - ; Z (271 + 1)[‘”11’2 + ’bn‘Z]rQabs = Qext - Qsca/ (2-30)
n=1

onde o limite superior das somatérias € dado pela relacée estiltimos valores a
serem somados. Assim, uma vez que a razao entre owaor — 1 seja menor que
10~4, a soma de termos é encerrada e computado o valor totalpar@ Q... Para
valores dex menores qué x 1072 é usada a aproximacéo de Rayleigh para o célculo
das eficiéncias, como definidas nas equachds))(e (2.15.

Os parametros(cos 6) e 7(sin 8) séo computados usando as formulas:

2n —

1
m(cosB) = ( T cos 0)m,_1(cosf) — %ﬂn,z(cos 0), (2.31)

T, (cos 8) = cos 87, (cos 8) — 71,_5(cos8)] — (2n — 1)(sin? @) (7,_1(cos 8))

+ 17,_2(coscos8), (2.32)

onde

my(cosB) =0,
To(cos ) =0,
m(cosB) =1,
T1(cos 6) = cos 0,
mp(cos ) = 3cosh,

Tp(cos0) = 3 cos 20.
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DGST100 vs MonRaT MIE
10: T L T L L | T L L |

0l F E

Qext

001 | 5

rMonRaT Mie
DGST100

0.001 — — _—
1e-07 1e-06 1e-05 0.0001 0.001

A(m)
Figura 2.2: Comparacéo dos resultados optidos usando o cédigo DGST100 e o0 médmo Mo

RaT_Mie para gréos de FeO cam= 0.35um.

Uma vez calculados esses parametros, séo computadas ésidesh (6) e S»(60)
usando as equacfes 16 e (2.17). Os somatorios para as equac@edf) e (2.17) séo
computados enquanto a adi¢cao do ultimo fator aumente dadsudo somatorio em uma
quantidade maior que x 10~3. Portanto,5(8) é computada pad < 6 < 7, usando a

equagao:

$(8) = sin(6)[|S1(0)[* + [S2(0)[]. (2.33)

A Figura2.2 apresenta a comparacao da eficiéncia de extingag)(calculada com
o cadigo de transferéncia radiativa DGST100 (Lorenz-Martil995) e o resultado do
modulo MonRaT_Mie, para gréos de FeO. Podemos notar a jectaiicordancia entre
os resultados. A Figura 3apresenta as eficiéncias de extingcao para as espécies de grao
utilizadas nesse trabalho: SiC, MgS, carbono amorfo e Feseskgraficos mostram os

comprimentos de onda onde 0s gréos sao mais atuantes.
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Figura 2.3: Eficiéncia de extingéo calculada para quatro compostos diferentesousamatiulo

MonRaT_Mie.

2.2 Simulacao de envoltérios circunstelares

2.2.1 Método Monte Carlo

O método Monte Carlo é aplicado a problemas fisicos e matensajue possuem um
grande grupo de parametros para a descricdo de um detempramlema. A variacao
conjunta desses parametros é determinada estatisti@mesim, a densidade de proba-
bilidadeF(x), que descreve o comportamento estatistico da varidwelintervalo[a, b],

pode ser determinada resolvendo a integral:

A /bF(x)dx —1, (2.34)

ondeA é o fator de normalizacdo da funcéo de densidade de pratsdsli Portanto,
uma vez gerado um numero aleatério C efiird |, esse nimero pode ser relacionado a

funcao de densidade da seguinte forma:
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A / F(x)dx = C. (2.35)

A solucéo do problema utilizando o método Monte Carlo é dadaipogrande nu-
mero de iteragdes. Assim, quanto maior seja o numero dedesade cada variavel, a
convergéncia do modelo torna-se maior. O erro intrinsested@o de modelos é pro-

porcional a\/iﬁ, sendo N o numero de iteracdes. Na nossa simulacdo de e®Itd

circunstelares, o nimero de interagdes € grande o sufigandeque o erro do modelo

seja menor qu&%.

2.2.2 Algoritmo MonRaT.
Parametros de entrada

Os parametros de entrada, os quais sédo definidos pelo ysugeessarios para iniciar o

calculo dos modelos para os envoltérios circunstelares sdo
« Temperatura efetiva da estrelg.
» Propriedades dos graos:

— Quantidade de espécies para ser consideradas no modelo.
— Tamanho dos graos.
— Valores das constantes épticag k, para cada espécie de gréo, para a faixa

de comprimentos de onda que sera considerada.

* Raio interno,R;,, e raio externoR,,:, do envoltorio circunstelar. O valor dg,,

pode ser definido para cada espécie de grao diferente.
« NUumero de camadas isotérmicas em que o envoltério cirelanstera dividido.
» Opacidade do envoltério para um comprimento de onda.

Uma vez definida a temperatura efetiva da esffglaé computada a funcéo de dis-
tribuicdo de Planck em funcéo do comprimento de ohda funcdo de distribuicdo de
energia € dividida em um numero arbitrario de intervalds Por tal motivo, o pro-

grama ndo simula a propagacao de fétons individuais congi@rier, mas a propagacao
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de pacotes de energia associados a cada intekvald+ AA. A quantidade de pacotes
emitidos em cada um dos intervalos é definida pela relac@e adirea de cada intervalo
e a area total da fungdo de Planck. A energia de cada pacdiderrin um determi-
nado intervalo é definida pela relagéo entre a area do ibegva quantidade de pacotes
associados ao intervalo considerado.

Apos a definicdo da quantidade de pacotes a serem emitidosrangiaE, sorteia-se
a posicdo na superficie da estrela e a dire¢éo de emissécgolarpacote separadamente.
A direcao de emissao é sorteadaeftre 0 < me0 < ¢ < 27

Uma vez escolhida a direcdo de propagacao do pacote, é aohapmubpacidade total
entre o raio internoK;,) e o raio externoR,,;) do envoltério circunstelar, para essa
trajetéria. A opacidade total entre os limites do envattédada por:

Rou
TLA :/R tN(r)naZQextdr, (2.36)

ondeN(r) é a fungéo de distribuicdo de densidade de gréos de poeiravatiéeio,
dada por:

No
N(r) = S (2.37)
ondeNy = N(r = 0). Substituind®.37a equaca@.36fica:
dr
71,0 = No7ta® Qext / Pl (2.38)

equacdao que relaciona analiticamente a opacidade do @nwata distancia radial
de cada ponto da trajetéria. O caso para= 2 representa uma variagdo radial da densi-
dade de gréos no envoltdrio circunstelar, assumindo taxaida de massa constante.
Com a opacidade total da trajetoria escolhida, € computadzbalplidade de intera-

cdo de cada pacote com os graos do envoltério, da seguima:for

Py=1—¢ A (2.39)

O pacote emitido pela estrela pode néo interagir e sair dalténw circunstelar com

a mesma energia que foi emitido, nesse caso, a energia dtepacontabilizada no
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espectro obtido no resultado final, como energia direta tlal@asPara saber se o pacote
emitido interage ou ndo com os graos do envoltério, é geradmi@mero aleatdrio tal
que, se for maior que a probabilidade de interacao dada getegéo 2.39, o pacote sai
sem interagir, mas se for menor gBg;, € simulada a interacdo do pacote com um grao
do envoltorio.

Dentro da trajetoria inicial de cada pacote € sorteado urtopgrial queR;,, < x <
R,yut. A probabilidade de interagdo com um grao do envoltério nage é uma fracdo
da probabilidade dada pela equa@a®d Assim, para escolher o ponto € gerado um
namero aleatoricA entre0 e P,,,;, e portanto, a probabilidade de interagdo no panéo

dada por:

1—e™r = A. (2.40)
(2.41)

Resolvendo para, ):
Ter = —In(1— A). (2.42)

Uma vez conhecida a opacidade no pontgode-se calcular a distancia radial até

esse ponto resolvendo numericamente a integral:

X dr 1 X
B — dr. 2.43
/0 i N07T112Qext/0 ( )

Quando o pacote considerado interage com um gréo do engofiarte da energia do
pacote sera absorvida pelo gréo, e parte sera espalhadanouadirecdo de propagacao.

Essas fracdes de energia sao calculadas pelo programauil@sdégrma:

Q

Eabs = Eini abs_, (2-44)
Qext

Esca - Eini@/ (2-45)
Qext

ondeE;,; é a energia do pacote antes de interagir. A energia absgrelda graos

em cada uma das camadas é somada. A energia total absomndgeplcular o perfil
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de temperatura inicial do envoltorio, o qual considera sgeaignento por radiacdo da
estrela, e ndo aquecimento por radiacao térmica dos outtos go envoltério. Portanto,
tendo computado a energia total absorvida em cada uma daslaan@ usada a equacgao
de equilibrio radiativo

Wips: = /0 47002 Qs (A) B (T )dA, (2.46)

ondeW,;,, ; € a quantidade de energia absorvida na camaara resolver a integral
do lado direito pode ser usado o coeficiente médio de absde&anck, que como foi
mencionado no Capitulo anterior, € definido por

: Jo° Qups(A)BA(T)dA
Q(T) = = be;\(T)g}\

(2.47)

Assim, usando a representacéo paraméica) = AT%, a temperatura da camada

do envoltdrio circunstelar € computada da seguinte forma:

2

Wapsi | ¥@
T, ; = o8 . 2.48
11 (47m2A) (2.48)

A energia espalhada é considerada como um novo pacote dgisen&egundo a
funcao de fase, a qual define a ditribuicdo de probabilidadegs direcoes de propagacéo
possiveis ap0s cada interacdo, € sorteada uma nova diregdiophgacao para o pacote.
De novo é computada a opacidade total da trajetoria eseattagrobabilidade de escapar
sem interagir com os graos do envoltdrio, da mesma formaajae$crita anteriormente.
Se o0 pacote sofre uma nova interacdo, de novo parte da edergecote é absorvida é
a outra parte € espalhada. Assim, a parcela de energia mlasoavnova interacai/’, ,

€ somada a energia absorvida em cada caméga o que produz um novo perfil de

temperatura no envoltério circunstelar, calculado dais¢gforma:

2
T L Wabs,z’ + W&:bS,i o 2 49
24— 4ma?A ' (2.49)

O percurso de cada pacote no envoltério é simulado até ogpascapar do envoltorio,

ou até a sua energia ser menor que um valor critico de erfergia
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Uma vez que o envoltorio circunstelar atinja o equilibriort€o entre as diferentes
camadas, é simulada a emissao térmica dos graos. A emiss@pads € simulada se-
gundo a distribuicdo espectr@l,;,s(A)BA(T2). Assim, para cada camada, a distribuicao
espectral, ponderada pela eficiéncia de absorcéo, é divefidfuncdo do comprimento
de onda, e da mesma forma que foi feito para a estrela, € gefidergia e a quantidade
de pacotes a serem emitidos em cada um dos intervalos.

O resultado final da simulacédo é a distribuicdo das energietsdespalhada, emitida
pelos gréaos e total, em funcdo do comprimento de onda, erédigfio de temperatura
dos gréosl, no envoltério em fungéo do raio. Os parametros: Tamanho dasd),
opacidade do envoltoriorf), fracdo de grdos de cada espécie, temperatura do objeto
central [,), raio interno R;,;) € externo R.:) do envoltorio, também séo fixados pela

modelagem.



Capitulo 3

Estrelas Carbonadas Extremas

3.1 Introducéo

Segundo as propriedades espectrais no infravermelho rtedi®um) das estrelas car-
bonadas na fase AGB, elas podem ser divididas em dois gruppsnefos evoluidas,
conhecidas como estrelas carbondas visiwd®u@l carbon starg as quais apresentam
maior contribuicdo de energia fotosférica na sua disitlmiespectral de energia; e as
estrelas carbonadas infravermelhbgréred carbon starg cuja distribuicdo espectral €
dominada pela emissao térmica dos graos presentes nodiovoitcunstelar (Volk et al.

1992), e que, portanto, sdo mais evoluidas.

Uma das principais caracteristicas espectrais das cathsndravermelhas é a emis-
sao enr 11um devido ao SiC. De fato, a presenca da banda de emissao do &iteyar
a natureza carbonada da fonte observada. No entanto, \alk192), utilizando espec-
tros de baixa resolucdo (LRS) do satélite IRAS, estudaram tngrspo de30 estrelas
carbonadas com temperatura de cor muito baixa no diagram@ocao IRAS, e invi-
siveis no Optico. Eles notaram que a banda de emissdo de SiGpastrelas desse
subgrupo varia em intensidade. Varias dessas fontes apgesemissao fraca de SiC

(ex. IRC+10216), outras ndo apresentam emissao nem absar¢axa compreendida

entrelOum — 13um e, no caso de AFGL 3068, essa banda aparece em absorcao. A na-

tureza carbonada dessas fontes foi determinada usands liighemissao radio d&O e
HCN (Omont et al. 1993).

A diminuicdo da intensidade da banda de emisséao de SiC fapirgtada como um

44
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Figura 3.1: Espectros ISO SWS de estrelas carbonadas extremas.

efeito da alta extin¢éo circunstelar dessas fontes. Nodim&hse AGB, a taxa de perda
de massa aumenta, atingindo valores maximod (> — 10~*Mgyr~!), e como con-
sequéncia a opacidade do envoltério aumenta também. BEssmtufaz com que a es-
trela fique invisivel para comprimentos de onda menores dagu. Devido ao aumento
da opacidade do envoltdrio circunstelar, no final da fase A®Bieca a ocorrer um pro-
cesso conhecido como autoabsorcéo. Assim, a radiacaaeampéios graos das camadas
mais internas do envoltério circunstelar € absorvida pedemo envoltdrio. Portanto, se
a emissédo de SiC no espectro de uma fonte é fraca, isto é lemie/a dizer que a opaci-
dade do envoltdrio € alta o suficiente para absorver parergkra radiacdo emitida pelos
graos de SiC presentes no envoltorio. Por outro lado, pamltérios com opacidade
maior, essa banda pode desaparecer ou eventualmente esadscomo uma banda de
absorgéo, como é o caso para AFGL 3068 (Speck et al. 199K eVal. (1992) chama-
ram as estrelas desse subgrup&dtelas carbonadas extremass quais estdo no ultimo
estagio da evolucdo da fase AGBe, baseados nos espectros LS dBi#firam como

estrela carbonada extrema aquelas fontes que apresemt&sseguintes caracteristicas:
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* Arazéao entre a densidade do fluxo nos curtos comprimentosdke e nos longos
comprimentos de onda deve ser menor que 4, ie, o continudragemelho é mais

plano, quando comparado com o continuo de outras estrelznealas.

» O espectro LRS IRAS nao apresenta caracteristicas espeamirdiecidas na faixa
compreendida entr& — 23um, desconsiderando a presenca ou ndo da emissao

11um.
* Queda pronunciada na regido do espectro proximaSaurm.
A fonte ndo possui uma analoga brilhante no éptico.

As observacdes do satélite ISO tém fornecido uma excelestede dados observaci-
onais, tanto na regido do infravermelho médio quanto nafdav@ermelho distante, para
o estudo das principais caracteristicas espectrais datasstarbonadas extremas. As
observacdes feitas nos comprimentos de onda curtos dgisa de espectro, utilizando
0 SWS Ghort Wavelength Spectrométdp ISO, permitiram obter espectros de alta reso-
lugc&o na faixa de comprimentos de ord8um < A < 45,2um. A Figura3.1apresenta
espectros ISO SWS de quatro estrelas carbonadas extremamdasineste trabalho. Os
espectros no infravermelho médio das estrelas carbonattasnas sao caracterizados
por ndo apresentarem muitas caracteristicas espectoaissh, o fluxo do continuo dos
espectros nessa regido € atribuido aos graos de carbonio gmesentes nos envoltorios
circunstelares.

As duas caracteristicas mais relevantes que aparecem pestres SWS do 1ISO
para as carbonadas extremas séo: fraca banda de emissdalmodgio na faixa ~
10 — 12, 5um, atribuida ao processo de auto-absor¢do dos gréos de SiGvokboeo
cicunstelar (Lorenz-Martins & Lefévre, 1994; Speck et 897, 2009); e uma banda de
emissdo muito larga, que no caso de estrelas carbonademestapresenta o seu ma-
ximo de emissao em ~ 25,3um, mas, é conhecida na literatura como a carateristica
"30um". Essa banda de emisséao foi observada pela primeira vez actesmfraverme-
Iho de IRC+10216 (Low et al. 1973), o qual apresenta emisséa #@SiC em11, 3um.
Goebel & Moseley (1985), usandoNASA Kuiper Airborne Observatgrgonfirmaram
a presenca da banda é@®um no espectro de IRC+10216 e observaram-na também no
espectro de AFGL 3068. Essas duas fontes séo consideradagcototipos de estrelas

carbonadas extremas.
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Com as observacdes do satélite ISO, a emissé@dlem foi detectada nos espectros
de AFGL 4106 (Molster et al. 1997), e IRAS 03313+6058 (Jian.€t299), entre outras
fontes candidatas a estrelas carbonadas extremas. Estfiertambém foi detectada nos
espectros de estrelas carbonadas infravermelhas (Hohy2&0#), p6s-AGBs carbona-
das (Omont et al. 1995; Hrivnak et al. 2000; Volk et al. 20@hebulosas planetarias
jovens ricas em carbono (Forrest et al. 1981; Moseley et2i2)l A banda de emisséao
30um comeca emv 22,8um e vai além do limite superior do espectrografo (SWS) do
ISO.

Véarios compostos tém sido sugeridos como 0s responsaveismpéssao da caracte-
ristica em30um. O fato de que essa caracteristica ndo aparece nos espkcasselas
evoluidas ricas em oxigénio, restringe o grupo de compastodidatos. Portanto, tém
sido consideradas espécies de graos que possam formarrseiesncom pouca quanti-
dade de 6xidos. Omont et al. (1995) sugeriram que a emiss&®em era gerada por
atomos de Fe ligados a moléculas de PAH. Papoular (2000)isgyéos baseados em
moléculas de carbono com estrutura poluida por oxigénish&w et al. (2001) sugeri-

ram HAC (carbono amorfo hidrogenado) como possivel conopgpestador.

Goebel & Moseley (1985) propuseram grdos de MgS como redpeisspela emis-
sao enB0um. Essa sugestdo foi baseada em dois fajass espectros no infravermelho
obtidos no laboratoério de amostras de MgS por Nuth et al. §)l98ostraram que esse
composto apresenta s6 uma banda de emisséo, a qual se ajustain a caracteris-
tica observada nos espectros das fontes astronémi¢ass resultados dos calculos da
sequéncia quimica de condensac¢do em meios ricos em carlosti@ram que MgS faz
parte dos compostos que sdo condensados nesses ambiaratdmipos valores de tem-
pertatura (Lattimer 1982), o que € consistente com o faterdghbiservado a caracteristica
em30um em fontes com envoltorios circunstelares frios. Jian gt1899) modelaram o
espectro ISO obtido para a estrela carbonada extrema IRAB®8858, enquanto que
Szczerba et al. (1999) usaram o mesmo codigo de transfan@uiativa para modelar o
espectro da pds-AGB rica em carbono IRAS 04296+3429. Nessekedantamentos fo-
ram usadas as propriedades oOpticas para o MgS, fornecidasnpedidas de laboratoério
feitas por Begemann et al. (1994), para uma composic&0dede Mg €10% de Fe do
composto MgFeS. A partir da andlise da intensidade da ban88em para essas fontes,

e dos resultados dos modelos, os autores concluiram quedéaiuia tanto da1g como
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de S, necessaria para a emissédo da banda@mw:, € menor que a abundancia medida
a partir de espectros fotosféricos de estrelas carbonRdasnto, a quantidade de gréos
que podem ser formados a partir da quantidade de MgS no énweaiio representa um

problema para atribuir tal emissdo aos graos desta esjgauegrba et al. 1999).

Hony et al. (2002) compararam os espectros ISO-SWS de 63foatbonadas, in-
cluindo estrelas carbonadas infravermelhas, extremasA@®s e PNe ricas em carbono,
todas com a banda de emissao &wm presente no espectro. Supondo MgS como o
composto gerador da banda &@wum para todas as fontes, eles determinaram as vari-
acOes dessa caracteristica espectral para os diferetdggosgle evolucao das estrelas
consideradas. A variagdo mais evidente da banda0gm: € o deslocamento do compri-
mento de onda centrdl de menores para maiores comprimentos de onda como funcéo
da medida de cdR5] — [60]. O comprimento de ond&. € definido como @\ que divide
a banda d&0um em duas parcelas com a mesma area. A medida dR8pr [60]
equivale a medir a temperatura dos grdos nos envoltériogaldgpende da distancia
a estrela, das propriedades de absorcdo nos comprimentsldeonde a estrela e os
graos emitem, e do tamanho dos graos no envoltério. Pormdeslocamento d& para
comprimentos de onda maiores pode estar ligado a variaggogeratura nos evoltérios
circunstelares ao longo da sequéncia de evolucao entstass@ no final da fase AGB
e PNe, passando pelas fases de carbonada extrema e pos-A@Bntidgde de energia
emitida na banda@0um também varia cosideravelmente. Para estrelas carbondoas i
vermelhas com envoltérios circunstelares opticamente éifi@ixa intensidade da banda
de emissao € proporcional a quantidade de graos de MgS fesenenvoltério. Com
0 aumento da taxa de perda de massa, a quantidade de MgS tremaumenta, e
portanto, a quantidade de energia emitida através da baretaidsdo eB0um aumenta
também. Estrelas pds-AGB e PNe emitem25% da energia total no infravermelho
através da bandz0um. Assim entdo, a intensidade da banda também varia ao longo da

evolucao de estrelas carbonadas para pés-AGB e PNe.

As variagOes do perfil da caracteristica de emissad@om podem ser consequéncia
da geometria dos graos de MgS presentes no envoltério sielan A seccéo de choque
do MgS, para os comprimentos de ond&@0um, € muito sensivel & geometria do gréo.
Begemann et al. (1994) consideraram uma distribuicdo des gaifimticos para ajustar o

perfil da caracteristica eB0um observada na estrela CW Leo. O mesmo tipo de gréos
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foi considerado por Jian et al. (1999) e Szczerba et al. (1988a ajustar as emissdes em
30um de IRAS 03313+6058 e IRAS 04296+3429 respectivamente. Hoaly €2002)
compararam a emissao gerada usando graos esféricos e kjpfioese mostrando que
para esses Ultimos, a banda gerada € mais larga e deslocadzpgrimentos de onda
maiores. Considerando uma distribucdo de graos elipticae per feita uma boa apro-
ximacdao a interacdo da radiacdo com uma distribuicdo des gnégulares. A emissao
obtida usando graos esféricos € mais estreita, e ajustalbemma parte azul da banda
em 30um, enquanto que graos elipticos produzem uma banda de emissédarga, a
qual se ajusta melhor para os comprimentos de onda maios alaeristica erB0um
(Hony et al. 2002).

Embora muito ja tenha sido feito com as estrelas carbonati@sreas com relagdo a
banda en80um, ainda existem algumas davidas sobre a geometria dos gréesrao

sobre a composi¢ao quimica dos mesmos.

3.2 Resultados

Nesta sesséo apresentamos nossa contribuicdo para o @atuesirelas carbonadas ex-
tremas e a emissdo ed0um. Para isso calculamos novos modelos para os envoltorios
de seis estrelas carbonadas extremas, utilizando o codigdRET, descrito no Capitulo

2, considerando envoltorios com simetria esférica. Nossmelos consideraram quatro
espécies de grdos simultaneamente, a fim de ajustar agppicaracteristicas espec-
trais das carbonadas extremas. As espécies consideraalans:@arbono AmorfoAC),
Carbeto de Silicio§iC), FeO e MgS. Usamos carbono amorfo como a principal com-
ponente dos envoltérios que foram modelados. Tal espéoi@am@senta carateristicas
espectrais importantes no infravermelho meédio, e portaggpera-se que seja 0 com-
posto responsavel pela emissédo do continuo. Para o ACautitig as constantes opticas
(n, k) publicadas por Roleau & Martin, (1991). O carbeto de silioiafsado para ajustar

a caracteristica emv 11,3um das estrelas carbonadas extremas, ja que é o composto
mais aceito na literatura como o responsavel por gerar esaateristica. Para essa es-
pécie usamos as constantes Opticas calculadas por Pé(88). Para a caracteristica
espectral en30um seguimos a sugestado de Goebel & Moseley (1985), e usamos MgS

para ajustar essa banda de emissdo. Nesse caso usamodagespsiblicadas por Be-
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gemann et al. (1994) para uma composi¢adtig Fe;_,S comx = 0,9. Também con-
sideramos gréaos de FeO para os modelos de carbonadas exti@ma intuito de avaliar
quais efeitos seriam causados pela presenca desse comp®s&pectros simulados para
as carbonadas extremas. Para o FeO utilizamos as congiptites publicadas por Hen-
ning et al. (1997), pard = 100K e para a faixa de comprimentos de onda compreendida
entrel0um < A < 500um. Para a regiao compreendida eriréum < A < 10um
usamos as constantes publicadas por Henning et al. (1995nho00@elos foram ajustados
aos espectros ISO SWS das seis fontes consideradas, olaidtiadpublicado por Sloan
et al, (2002). Esse tipo de modelagem, considerando gustéries de graos simultane-
amente, € inédita no estudo de carbonadas extremas.

Na Tabela3.1 apresentamos a nossa amostra de estrelas carbonadasaetreta-
mente com a velocidade de expansao dos ventos e taxas delpendasa calculadas por
Groenewegen et al. (1999, 2002). Pode-se ver que nessavtdstve as taxas de perda

de massa sao bastante altas.

Tabela 3.1: Velocidades de expanséo e taxas de perda decabssdadas por Groenewe-

gen et al. (1999, 2002) usando medidas das transi¢cdes RAd@Q®d
Fonte Vexp Mgs Mpoeim

km/s  Mgyr~! Meyr—!
IRAS 02408+5458 11 1.60x 10> 3.5x 1077
IRAS 03313+6058 13.9 2.37 x107° 1.14 x 1077
IRAS 06582+1507 13.7 1.43x10~° 1.07 x 1077
IRAS 21318+5631 19.6 7.69 x 10°° 1.18 x 1077
AFGL 3068 15.1 1.44 x107°> 827 x10°8
AFGL 5625 - - -

Na Figura3.2 apresentamos 0s melhores ajustes obtidos por nos pardagsas A
Tabela3.2 apresenta os valores dos parametros obtidos para esses.ajasses para-
metros sdo: Temperatura efetiva da estieja(K), opacidade do envoltdrio ed, 3um
T11,3um, FAI0 interno e externo do envoltorky, (R.) € Reyt (Ry), raio dos gréaos (um),

e porcentagem de gréaos de cada espécie AC, SiC, FeO, MgsS.
Na Figura3.2 pode ver-se que os modelos ajustam bastante bem ao con¢éirened
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Figura 3.2: Melhores ajustes obtidos para a amostra de carbonadas extremasrealaside

gia das fontes consideradas. Para comprimentos de ondaesenuel Oum, na maioria
dos casos, nao obtivemos um bom ajuste ao continuo. Para aélgSao conhecidos os
valores das constantes épticas para 10um. Por tal motivo, j& que o AC ndo apresenta
caracteristicas espectrais no infravermelho médio, cetaplos a faixa de comprimentos
de onda compreendida engtum < A < 10um para o MgS, com as constantes opticas
do AC. Esse poderia ser um dos motivos pelo qual o ajuste nddaitpaessa regido
espectral.

Na Figura3.3apresentamos o ajuste a caracteristic&@m. As quatro primeiras fi-
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Figura 3.3: Detalhe do ajuste para a carateristica 3pm. Os paineis superiores mostram
Nossos ajustes nessa regido espectral (linha vermelha). No paimnieriafgesentamos o ajuste
feito por Jiang et al. (1999) para IRAS 03313+6058, usando umdiéude opacidade empirica,

considerando graos esféricos de MgS (linha tracejada), e distribde@odos elipticos (linha

pontilhada).
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Figura 3.4:Modelos para diferentes propor¢cdes MgS/AC, mantendo todos os pgesémestan-

tes constantes.

guras sdo ampliacdes da regido desta emisséo obtidasateanéssos modelos enquanto
gue a quinta figura foi retirada de Jian et al. (1999) para #nsainparacédo. Neste tra-
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Tabela 3.2: Parametros com os quais obtivemos os melhargesiR;, ; € o raio interno
do envoltério para o AC, SiC e MgS, enquanto qiig, € o raio interno para o FeO. AC, SiC,

MgS e FeO sao as porcentagens obtidas para cada espécie no modelo.

IRAS | 02408+5458 03313+6058 06582+1507 21318+5631 AFGL 3068 LARGRS
T,¢(K) 2300 2500 2800 2500 2500 2000
T3 2.2 2.55 2.2 2.1 1.6 1.5
Rin1(R,) 40 10 10 20 45 20
Rina(Ry) 150 100 100 100 200 100
Rext(R,) 1000 1000 1000 1000 1000 500
axc(um) 0.09 0.1 0.07 0.09 0.08 0.09
agic(um) 0.1 0.1 0.07 0.09 0.08 0.1
Anrgs () 0.12 0.12 0.09 0.11 0.07 0.12
areo (1m) 0.06 0.06 0.06 0.06 0.03 0.06
AC 0.88 0.86 0.83 0.90 0.87 0.92
SiC 0.02 0.02 0.02 0.05 0.03 0.02
MgS 0.08 0.1 0.1 0.03 0.05 0.04
FeO 0.02 0.02 0.05 0.02 0.05 0.02

balho eles utilizaram uma funcéo de opacidade empiricadeEnasdo gréos esféricos de
MgS (linha tracejada) para ajustar os comprimentos de or@gacurtos da emissao. Para
0 ajuste dos comprimentos de onda mais longos, considetarantlistribuicdo de graos
elipticos (linha pontilhada). Mesmo assim, o ajuste ndongpbeto. Os nossos modelos
ajustam bem o inicio da banda de emissédo, mas nao conseqjimtisla totalmente. A
medida em que aumentamos a opacidade do envoltorio a gésacteem30um comeca
apresentar auto-absorcéo, enquanto que variacdes nadauiende graos produzem au-
mento (ou diminui¢cdo) da intensidade da emisséo da bandaulo lado, variacoes da
temperatura efetiva da estrela produzem deslocamentalglotespectro simulado. Uma
sugestao seria que os modelos considerassem, simultameagn@os esféricos e graos

elipticos, além de diversas espécies.

Na Figura3.4 apresentamos modelos cdfyy = 2000K, T113um = 2,2 € tamanho
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fixo para graos dezsc = 0,09um, asic = 0, 1um, ar.0 = 0,06um, apigs = 0,12um,
considerando diferentes proporc¢des da quantidade dedgddgS com respeito a quan-
tidade total de gréos no envoltorio. Variamos a proporcéal tke grdos devigS entre

1% e 10%. Observamos que, para menores valores desta proporca@actecistica em
30um ndo é gerada, enquanto que pHd& a auto-absor¢cdo comeca a ser produzida nos
curtos comprimentos de onda da banda de emissédo. Segung&HBwuwman (2004),

a quantidade de massa contida em atomos de Mg e S, em um gé&spesagiio solar, &

de no maxima@0% com relacdo aos atomos de carbono, mas ndo necessariaouEge t
0s atomos disponiveis sdo condensados em graos de MgS. lde aom nossos mode-
los, uma estrela com baixa temperatura efetiva e alta cgpdeido envoltério circunstelar,
precisa ter entr8% e 7% de graos de MgS no envoltério, com relagcdo a quantidade total
de graos, para gerar a caracteristica espectraélgm:. E assim a quantidade de MgS
gue 0s nossos modelos sugerem € menor que a maxima quarstiggdigla por Hony &
Bouwman (2004).

Embora a modelagem forneca a distribuicéo radial das textyyas de cada espécie
de grdo, a Tabeld.3 apresenta a temperatura média para todas as espéciende gra
Vemos que a temperatura média do carbono amorfo é, em geaiial, quie as temperaturas
médias dos outros compostos considerados, e portantosad@nuo continuo (gerada por
estes graos) domina o fluxo de energia no infravermelho métioa graos de FeO, os
modelos fornecem temperaturas muito baixas em relacaogpetatura média do AC mas
a probabilidade de oxidacdo do Fe € maior para baixas tempesd 00K < T < 150K,
Duley, 1980; Posch et al, 2004). Portanto, se o FeO for foomaas envoltérios de
estrelas carbonadas extremas por oxidacdo de graos de p&laceducado dée, O3 ou
de Fe30,4, devemos considerar o cendrio mais real possivel paraeiesotais reagdes.
Por tal motivo, nos nossos modelos consideramos que a pairtenada dos graos de
FeO é mais afastada da estrela central que a primeira caroaaaltorio circunstelar.

Os resultados apresentados na Tabela serdo analisadosinddCap

Como concluséo podemos dizer que nossos modelos de trantsherédiativa, incor-
porando quatro espécies de graos simultaneamente, ajoaséamte bem tanto o continuo
guanto as principais caracteristicas espectrais deastratbonadas extremas. Reconhe-
cemos, no entanto, que os modelos ainda podem melhorar séspllsermos de um

conjunto completo de constantes Opticas para o0 MgS, em umdgjiatervalo espectral e
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Tabela 3.3Temperatura média calculada para cada espécie de grdo considerada.

Tned, ac(K)  Thed,sic(K)  Ted,re0(K)  Tied,mgs (K)

IRAS 02408+5458 200.13 203.41 107.07 187.13
IRAS 03313+6058 358.82 355.7 104.21 345.06
IRAS 06582+1507 406.91 403.18 114.56 406.88
IRAS 21318+5631 295.32 288.12 122.03 273.93
AFGL 3068 214.28 211.10 107.35 187.11
AFGL 5625 237.71 232.78 104.88 216.34

(2) utilizarmos, além de graos esféricos, grdos com simeliptica, simultaneamente.



Capitulo 4

Estrelas Pos AGB

4.1 Introducao

Estrelas pds-AGB representam uma rapida fase da evolutglaresntre estrelas AGB
e PNe. Estes objetos podem ser conhecidos também como sebpimto-planetarias
ou pré-planetarias. Nesta dissertacdo, usaremos o tersrA@B. Nesta fase evolutiva,
as altas taxas de perda de massa da estrela cessam e o eneoltanstelar, formado
na fase AGB, esta suficientemente afastado da estrela. Assadjacao da estrela cen-
tral atravessa o envoltério opticamente fino, dando origemma distribuicdo de energia
de duplo-pico, com quantidade de energia comparavel tantmmponente fotosférica
guanto na componente circunstelar. Nas pds-AGBs, a temparmietiva da estrela co-
meca a aumentar e pode variar em60K — 10000K, gerando radiagédo cada vez mais
energética mas, mantendo a luminosidade aproximadamaméaate. A fase p6s-AGB
termina quando a radiacdo gerada pela pré-ana brancal detti@niza o envoltorio cir-

cunstelar, tornando-se uma PNe (Kwok, 2000).

4.1.1 A emissao 24m

Um pequeno subgrupo de pos-AGBs é caracterizado por uma banemisséo no infra-
vermelho médio do espectro, centradainl um, mais conhecida na literatura como a
banda21um. Essa classe foi primeiramente descoberta por Kwok eB89)lque inves-
tigaram o espectro LRS de quatro fontes IRAS na fase pds-AGBhdjg conhece-se

56
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somente dezesseis fontes que apresentam essa caraetespctral. Tais fontes pos-
suem uma razd@,/0O > 1 em seus envoltorios circunstelares, o que pode indicar que a
distribuicdo espectral de energia no infravermelho seydymida por moléculas e gréos
ricos em carbono. A Figurd.1 apresenta espectros obtidos com o telescopio espacial
Spitzer para duas das fontes modeladas neste trabalho.s&&mo infravermelho mé-
dio e distante é devido a radiacao térmica dos grédos preseatenvoltério circunstelar

e, neste tipo de fontes, é a principal contribuicdo ao coaotite energia é atribuida a
presenca de graos de carbono amorfo. Esses graos espalbhsomem a radiacdo da es-
trela e a reemitem térmicamente. Devido a essa interac@gdadmatéria, varias bandas
de emisséo e absorcao sdo geradas e aparecem nos espetedpdele fontes. Cita-
mos como exemplo as absorgdes e emissoO&sS, @t (Acetileno), eml3,7um, e uma
possivel absorcéo devido &C (Carbeto de Silicio), e, 3um.

IRAS 23304+6147 IRAS 07430+1115

4.5e-13 2.4e-13

T T T T T T
SPITZER IRAS 23304+6147 SPITZER IRAS 07430+1115
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Figura 4.1: Espectros Spitzer paiR AS 23304 + 6147 e IRAS 07430 + 1115.

Um estudo rigoroso desses espectros pode levar a identiica@mponentes gerado-
res das caracteristicas principais tanto em emisséo geanabsorcao, restringindo cada
vez mais as margens de erro para os estudos dos processos djise aconteceram nas
fases evolutivas anteriores a esta. Por exemplo, a idagéificde certos componentes
pode indicar a eficiéncia dos processos de segunda e tedcagiagens, importantes no
momento em que a estrela torna-se carbonada. A producéderdergbs mais pesados
do que o carbono e o oxigénio por processos ndo térmicos cqmacesso-s, também
pode ser melhor compreendida. O mesmo acontece com as tagasdd de massa e ve-
locidades de expansédo do envoltério circunstelar, entre®fendmenos que acontecem
durante a evolucdo no AGB, e que ainda ndo séo totalmente eengidos.

A natureza carbonada de algumas das fontesr2 foi confirmada pela deteccéo, no
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optico, de bandas d&,, C; e CN (Hrivhak 1995) e também pela presenca de linhas de
emissao no infravermelho préximo e médioEN e PAH. Devido a esse excesso de
carbono, as pesquisas pelos geradores da caracterigt@zrasem21um sao direcio-
nadas para solidos ricos em carbono. Desde que foi desapberbm a idéia de que
transicbes atdmicas ndo poderiam gerar o perfil e a intefesidia banda observados em
21um, comecgou-se a procura por moléculas com transicdes Wilnraisi nesse compri-
mento de onda. Foi sugerido, por exempld/@N, que apresenta transicoes &8um,
19um e 21um, mas nos espectros das fontes observadas néo foram comf&rasdarac-
teristicas espectrais €8 e 19um (Kwok et al. 1989, Buss et al. 1990), raz&o suficiente
para descartar HCN como gerador da banda éhum. Assim muitos compostos, tanto
organicos quanto inorganicos (e ndo necessariamenteemeasrbono), tém sido suge-
ridos como os geradores da caracteristica2épwn. Sao eles: Fulorenos acoplados a
atomos de Ti (Kimura, Nuth & Ferguson 2005), hidrocarbonolicfelicos aromaticos
(PAH) e carbono amorfo hidrogenado (HAC, Buss et al. 1993fahustt et al. 1996),
graos des5iS; (Goebel et al. 1993), graos ge— SiC (Speck & Hofmeister 2004), gréaos
nao-homogéneos compostos com nucleo de SiC e manfe(@e(Posch et al. 2004),
graos deFeO (Posch et al. 2004Fe30,4 e Fe, O3 (Cox et al. 2004), misturas de silicatos
com carbono (Kimura et al. 2005) e Urea e Thiourea (Sounsseaddens & Papoular
1992). No entanto, as restricdes impostas por condicGeadie quimicas da nuvem cir-
cunstelar (temperatura, densidade, energia da radiagéstréda central, etc...), as quais
mudam significativamente ao longo da evolucdo da estrelaGl® para PN, somadas
as condi¢des da formacado desses compostos nos envoliéciosstelares e as restricdes
impostas pela evolucdo da estrela e pela abundancia dossatpre formariam tais mo-
léculas, impedem o desfecho do debate de duas décadas enddocomposto gerador

da carateristica el um.

Com a hipotese de uma correlacdo entre a band2lem: e as bandas no infraver-
melho médio néo identificadas (UIR, Unidentified Infrared BnHwok (2000) sugeriu
gue pequenos graos de PAH seriam os geradores da emis@d@entom o argumento
seguinte: Como disse anteriormente, a molé€ylal, foi detectada nas atmosferas de
estrelas AGB carbonadas. Essa molécula é consideradadrase formacédo de PAH, o
gue abre a possibilidade para que moléculas de PAH sejagtiziutas em estrelas AGB,

mas a baixa temperatura da estrela central ndo é capaz ti&r exoiolécula , portanto
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nao gera a caracteristica @hum na fase AGB. De fato, Cherchneff & Barker. (1992)

calcularam a formacao de PAH em estrelas AGB ricas em carbono

Por outro lado, grédos de HAC também podem ser formados nes fiagis do AGB,
se acoplados aos polimeros ou aos policiclicos aromatizoey & Williams, 1986).
Se considerarmos que a principal contribuicdo ao contilmuafravermelho € dada por
esses tipos de graos, os espectros das estrelas carboxtagleme, que ndo apresentam
caracteristicas espectrais relevantes no infravermedtbaf\olk et al, 1992), poderiam
ser modelados facilmente.

Durante a transi¢cdo de AGBs para PNe, ha um aumento na irdeesib campo de
radiacdo da estrela pois a estrela ja perdeu muita massadexpegides atmosféricas
mais internas. Assim, graos de HAC perderiam seus manteartdo-se menores, sendo
convertidos em pequenos graos de PAH. A radiacdo UV provenda estrela excitaria
essas moléculas e a banda emrlapareceria nesta fase p6s-AGB. A acado continua da
radiacéo evaporaria completamente estes graos e a emessmaceceria. 1sso justifica-
ria a baixa frequencia desta emissdo em PNe. No entantoyde@peck & Hofmeister
(2004), é dificil isolar a caracteristica &hum nos espectros dd AC. Por outro lado,
para Kwok (2000), é improvavel que, considerando a natwadsonada dos envoltérios
circunstelares, o composto gerador da caracteristic2lem seja devido a compostos
inorganicos como sabe, O3 e SiS,. Além disso, esse Ultimo gera caracteristicas espec-
trais em16, 5 e 17um (Hrivnak et al. 2000), ndo observadas nos espectros daA@Bs-

21um.

Von Helden et al. (2000) propuseram que o composto que pathanda en21pm
seria grdos de nano-cristais de carbeto de Titanio (na@p-baseando-se nos fatos a
seguir:i) Embora ndo sejam conhecidos os valores das constanteasdgt nano-TiC
no infravermelho médio, formacdes de pequenos aglomerxadasicleos de TiC foram
bem estudados nessa regido do espectro a partir de varamgdmentos em diferentes
laboratérios (Hony et al. 2003, e referéncias ali citadds3tudando a contribuicdo a
opacidade total dos elétrons da estrutura ndo condutodesoensiderando a contribui-
céo dos elétrons livres, pode-se calcular qualitativaenestvariacdes das propriedades
Opticas dos nano-cristais de TiC a partir das variacbesawptios pequenos aglomera-
dos de TiC (Bulk-TiC), as quais foram bem estudadas na regj@ceal de interesse.

Apés calcular as propriedades 6pticas, nota-se 0 bom gjustaima ressonancia em
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21um do nano-TiC tem com essa caracteristicgO perfil da ressonancia dos nano-TiC
independe do tamanho do cristal, fato que poderia explmayye o perfil en21um per-
manece aproximadamente constante para todas as fontggesérdando mudancas na
intesidade (Volk et al. 1999)ii) Finalmente, outra evidéncia que favorece este tipo de
graos € que encontra-se nano-TiC em graos pré-solaresasmdedes entre 0s is6topos
indicam que a formacao desses graos ocorreu em um ambiem&nni carbono. No en-
tanto, esses bons argumentos ndo conseguem fechar o debajera outros argumentos
contrarios, incrementado a duvida sobre composto. Titdnim elemento raro no Sis-
tema Solar e, segundo Grevesse et al. (1989) os valorg$®adi]. ~ 9,77 x 1078,
Além disso, a abundancia de Ti em estrelas pobres em metagnérrainda, cerca de
([Ti/H] ~ 1,3 x 1078). Embora tanto fulorenos acoplados a atomos de Ti, quanto
nano-TiC possuam uma ressonanciaZimm, a deficiéncia de Ti nos envoltorios cir-
cunstelares representa o primeiro grande problema pargrgas de nano-TiC sejam o0s
geradores da caracteristica @inum (Zhang et al. 2009). Assim, teriamos que conside-
rar grandes concentracdes de grdos de nano-TiC, s6 exglieatdaenarios de perda de
massa muito altas, ndo observados em nenhuma das fontek éab2002). Conside-
rando as abundancias nas for@égum ndo ha Ti em quantidade suficiente para formar
altas concentracdes de graos de TiC e conseguir iradiar ¢tenaidade da caracteristica

observada nos espectros das fontes astronémicas.

Outro composto foi sugerido por Speck & Hofmeister (2004 cpnsideraram as mu-
dancas nas condi¢@es fisicas do envoltdrio circunstelanti a evolucdo da pos-AGB
para PN. Elas propuseram pequenos graog deSiC poluido com carbono(-doped
SiC), e ricos em elementos do processo-s, como sendo o compastdog da carac-
teristica espectral e@lum. O SiC foi encontrado em grédos pré-solares e é bastante
abundante. Da analise de is6topos nestes gréaos, ha umevioiéacia de que eles foram
produzidos em envoltérios circustelares ricos em carbdwedita-se que o SiC € um
dos componentes mais abundantes dos envoltorios ciraresale estrelas AGB. Devido
a sua simetria, os graos ge- SiC geram s6 uma banda de emissao intensa@mum,
gue poderia ser deslocada para comprimentos de onda megi@sdo a geometria do
grao (esférico— elipsoide). A quebra dessa simetria faz com que emissdoead&tas
aparecam no espectro @o— SiC, e essa quebra da simetria € possivel com a inclusao

de impurezas na estrutura cristalinagle- SiC. Segundo Speck & Hofmeister (2004), o
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estudo de SiC com impurezas é sustentado pelo trabalh@ei®uttrop et al. (1992), no
qual os autores usaraf— SiC poluido com nitrogénio-dopedSiC), e encontraram
uma emissao er2lum no espectro da amostra. -dopedSiC atinge o seu maximo

de emisséo e1um a baixas temperaturas-(80K), perdendo intensidade para tempe-
raturas tanto maiores quanto menores. Considerando umarigioma ambiente, a série
completa das emissfes secundariadiddopedSiC é ~ 1000 vezes mais fraca do que a
emisséo principal d§iC em10, 7um (Posch et al. 2004). No entanto essa relacéo pode
ser invertida a temperaturas muito baixas§0K), fato que favoreceria que ®— SiC,
poluido com nitrogénio presente nos envoltérios, atimgéstemperatura necessaria para
gerar a caracteristica epium. Mas, a temperatura da primeira camada nos envolté-
rios circustelares das pds-AGB esta entre 165 K e 220 K segdndnak et al. (2000).
Além disso, considerando pequena a diferenca entre o régonexe o raio interno do
envoltorio, € muito improvavel que a temperatura média dasaclas seja menor do que
80K. Somado a isso, Suttrop et al. (1992) observaram duas esaigg@nsas ermbum

e 17,3um, além da emissao e um, as quais ndo sdo observadas nos espectros das
fontes. Posch et al. (2004) descartam esse modelo de gr&osegondo os autores nao
h& informacao suficiente sobre as emissdes secundariasidpedSiC. Sem estudos de
amostras d€-dopedSiC bem caracterizadas néo fica evidente como pode extramolar-s
as propriedades d¥-dopedSiC para estudar o comportamento le- SiC com inclu-

sOes de carbono.

Finalmente Posch et al. (2004) propuseram mondéxido de fEe®) como composto
gerador da emisséo epium. A andlise das propriedades Opticas obtidas em laborato-
rio mostram que o FeO possui uma Unica banda de emissao, sgee &9, 9um para
20, Tum quando a temperatura da emissao varid de- 300K paraT, ~ 100K. Para
baixas temperaturad (0K < T, < 300K), os grdos de FeO podem ser formados pela
oxidacdo da superficie de graos de Fe, ou pela reduc&e,d® ou Fe30,4. A estabili-
dade daFeO precisa de condig¢fes fisicas e quimicas muito particyleredvez por esse
motivo a banda erd1 um seja observada somente para um pequeno grupo de estrelas pos
AGB. Os graos de FeO podem ser reduzidos a graos de Fe petgaderom fétons UV.
Esse fato explicaria porque a banda Zhurm € pouco observada nos espectros de PNe.
A fim de verificar essa proposta, Zhang et al. (2009) calcoia@uantidade de atomos

de O disponivel no envoltério da p6s-AGB rica em carbéfio56126, a qual apresenta
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a mais intensa banda de emissdaoXmm. Supondo que o continuo no infravermelho
médio é devido a gréos de carbono amorfid AC, e que o C restante € usado para for-
mar moléculas d€ O, a quantidade de oxigénio disponivel no envoltério desatefo
para formar outros compostos com oxigénio, segundo oses,@®1O/H] ~ 154ppm.
Supondo que todo o Fe no envoltorio H&56126 foi usado para formaFeO, seriam
necesséariofO/H| ~ 3,24ppm atomos deO para produzir a quantidade suficiente de
graos, e gerar a intensidade da emissa@emm dessa fonte. Esses fatos fazem com que
graos de FeO tornem-se os melhores candidatos para genadadra21pm observada
em pos-AGB ricas em carbono. E importante mencionar quesateaistica em9, 5um,

gue aparece nos espectros ISO de estrelas AGB jovens ricas@®nio, com baixa taxa
de perda de massa, e temperatura dlfa ¢ 3000), ja tinha sido associada por Posch
et al. (2002) a gréos decO presentes nos envoltorios dessas fontes. Portanto, eensid
rando as baixas temperaturas nos envoltorios de estreda&@B (160K < T < 220K),

0s processos de oxidacao e reducadde Fe, O3 podem atingir o equilibrio necessario
para formar gréos de FeO. Esse seria o principal mecanisradgranar FeO em envol-
torios circunstelares ricos em carbono, ja que ainda naccksib como os graos de FeO
poderiam sobreviver durante a formacao e evolucédo de umeeesarbonada a partir de
uma AGB rica em oxigénio que apresentasse a bandedebum.

Como descrito acima, varios trabalhos foram realizados ciimalédade de popor um
composto para explicar a emissao 2ium, a qual aparece somente durante um curto
intervalo evolutivo. Esses trabalhos consideram cédigosahsferéncia radiativa para
um so tipo de gréo para gerar a emissao do continuo, e fungfiEs@s da opacidade,
sobrepostas ao continuo para ajustar a banda de emissZibuetmem fontes ricas em
carbono. Neste trabalho, modelamos 3 fontes considerar@ds ge AC, SiC, FeO e

MgS simultaneamente. Na secéo a seguir, apresentamos messtiados.

4.2 Modelos para p6s-AGB21um utilizando MonRaT

Nesta secdo apresentamos uma aproximacao a modelagematdsrésticas el um

e 30um presentes nos espectros de estrelas pos-2G:. As fontes modeladas foram:
IRAS23304 + 6147, IRAS07430 4+ 1115 e HD56126. Os espectros para as duas pri-
meiras fontes foram obtidos do catalogo publico do Spiterspectro dé1 D56126 foi
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obtido do atlas elaborado por Sloan et al. (2002). Os modetasn calculados usando
o codigo de transferéncia radiativa MonRaT, consideranuetsia esférica para os en-
voltérios. Como mencionado anteriormente, simulamos &bmios com quatro espécies
diferentes de gréos simultaneamente, no intuito de ajtestém o continuo de energia,
quanto as principais caracteristicas de emissao no immaheo meédio. No entanto a

énfase foi 0 ajuste da emissao 2inum.

11111
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IRAS 07430+1115
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Figura 4.2: Modelos para HD56126, IRAS23304+6147 e IRAS 07430+1115.

Na Figura4.2 apresentamos 0s nossos melhores ajustes, e na Pabelpresenta-
mMos 0s parametros obtidos da modelagem para cada fonte.r&sqtens apresentados
sdo: Temperatura efetiva da estréla (K), opacidade do envoltorio e Opm (T1,0m),
Raios internok;;, (R,) e Raios externo®,,; (R,) do envoltério para cada espécie de
grao considerada, raio dos grangum) e porcentagem de gréos de cada espécie AC,
SIiC, FeO, MgS.

Os modelos ajustam parcialmente o continuo dos espectnés, & ompanham a fo-
tometria para nenhuma das fontes. O ajuste da fotometri& n@o determinante neste

caso, uma vez que sao observacdes feitas em diferentesgpatevido a natureza va-



64 CAPITULO 4. ESTRELAS POS AGB

Tabela 4.1: Parametros com os quais obtiveram-se os melajpuses.

IRAS 07430+1115 IRAS 23304+6147 HD 56126
Tef(K) 5500 5500 5500
T1.0um 4.0 6.0 5.0
Rin ac(Ry) 2300 2200 2200
Rin sic(Ry) 2300 2500 2200
Rin reo(Ry) 3000 2300 2300
Riy, MgS(R*) 2300 2200 2300
Rext ac(Ry) 10000 4000 10000
Rext sic(Ry) 10000 4000 10000
Rext reo(Ry) 10000 3000 4000
Ryt MgS(R*) 10000 2400 2550
aac(um) 0.08 0.1 0.1
agic(pum) 0.07 0.07 0.1
aMgS(um) 0.09 0.15 0.1
areo(pum) 0.11 0.2 0.13
AC 0.5 0.89 0.88
SiC 0.2 0.07 0.06
MgS 0.2 0.02 0.03
FeO 0.1 0.02 0.03

riavel das fontes, sdo observacdes que muito provavelnerste feitas em diferentes
periodos de luminosidade de cada fonte. Os modelos comaaggrar emissdes intensas
o suficiente para atingir o maximo de emissao para a carstotad enR1um e 30um.
Tanto a caracteristica e um quanto a caracteristica édum sdo parcialmente ajusta-
das com o0 nosso modelo. Estrelas p6s-AGB possuem envesltiraunstelares extensos,
0S quais apresentam uma grande variedade de morfologiasWeckel. 2003). Até
hoje ndo é conhecido totalmente o mecanismo fisico queadea\perda da simetria do
envoltoério, ja que durante a fase AGB, a perda de massa € eoadadsimetricamente
esférica. O nosso modelo considera envoltérios com sianesiérica, o que restringe
os resultados dos modelos. Um melhor ajuste ao continuoeatgiampoderia ser obtido
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considerando envoltorios com discos circunstelarespoetde com envoltorios esféricos.
Esta aproximacéo, entretanto, pode aumentar considerantd a precisdo dos ajustes,
porém o nimero de parametros livres do problema aumentatadificultando a ob-
tencdo do equilibrio térmico entre um envoltorio esféripicamente fino, e um disco
circunstelar opticamente espesso. Embora 0s nossos madaa@justem perfeitamente
a caracteristica el um, a proporcdo de graos de FeO com respeito ao total de gréos
no envoltdrio, necessaria para gerar a intensidade olusenas espectros das fontes as-
tronémicas, € relativamente baixa para os ajustes das dogs fque apresentam maior
quantidade de radiacdo nessa banda. Segundo os resultadussdos modelos, a regido
onde sdo geradas as principais caracteristicas de emissitafite estreita, o que per-
mite que a temperatura média dos gréos de MgS e FeO fique noagiedh temperatura
de emissao do continuo. A temperatura média para as désrespécies de graos sao

apresentadas na Tabél& e estes resultados serdo discutidos no Capitulo 5.

Tabela 4.2: Temperatura média das diferentes espéciedaegrtidas dos modelos para

as pos-AGB.
Tned, Ac(K)  Tined,sic(K)  Tied,re0  Tmed,Mgs
HD 56126 113.78 115.74 120.74 138.41
IRAS 23304+6147 126.59 114.89 125.24 166.46
IRAS 07430+1115 113.68 114.93 83.08 89.52

Neste Capitulo, modelamos estrelas pés-AGBs utilizando dcespde graos, ajus-
tanto emissfes e continuo simultaneamente. Este tipo lo@hmé inédito. Embora a
nossa amostra seja pequena, ajustamos duas das fontegegentgpnm a maior intensi-
dade da caracteristica exium, considerando grdos de FeO, MgS além de AC e SiC.
Nossos ajustes para essa emissao geram uma banda desbresaleggido azul da banda
observada. Sugerimos que graos ndo homogéneos, compedte©dem seus nucleos
possam reproduzir a banda com maior perfeigéao.



Capitulo 5

Conclusoes e perspectivas

Neste trabalho apresentamos novos modelos para estrefmmadas extremas e pos-
AGBs 21um considerando simultaneamente quatro espécies de graosSiBCEHeO e
MgS. Ajustamos as caracteristicas espectrais e contiimoltaneamente. Para o ajuste
das carbonadas extremas consideramos espectros ISO SWé& as eis-AGBR1 um
utilizamos espectros Spitzer para duas delas. Usamos asamnespécies para ambas as
classes, com o intuito de estabelecer uma conexao entr® daseestagios evolutivos,
segundo a variacao dos parametros fisicos obtidos apéste dps principais caracteris-
ticas espectrais que aparecem em ambas classes de fordesdi8so, pela primeira vez
ajustamos a caracteristica @tum para estrelas pos-AGB ricas em carbono, utilizando
um cédigo de transferéncia radiativa com diferentes espéig graos. Segundo nossos
resultados, sdo necesséarias baixas quantidades de grige® dem relacao a quantidade
total de graos no envoltério, para ajustar a band2 &mn para as duas fontes onde essa
banda é mais intensa. Para a p6s-AGB HD 56126, a qual apaiesséainda de emisséo
em 21um mais intensa dentre as 16 estrelas pos-A3Bm conhecidas até hoje, nés
conseguimos gerar a mesma intensidade da band&%odos graos no envoltorio sendo
graos de FeO. Assim, mesmo com pequena fracdo desta ese pi@rece adequada para
representar a emissao ehum.

Os modelos apresentados no Capitdl@ue descreve o problema das Carbonadas
Extremas, foram calculados considerando FeO no enval&maouma regido afastada da
estrela central. Assim considerada, a presenca do FeO wokdéeios das carbonadas
extremas ndo gera nenhuma caracteristica nos espectidadis Existem duas possi-

bilidades para sustentar a presenca de FeO nos envoltérestietlas carbonadas extre-
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mas e pos-AGB ricas em carbono. Como mencionado no cagitélosch et al. (2002)
atribuiram a caracteristica espectral #mbum, presente em estrelas AGB oxigenadas
jovens, a graos de FeO. Tal espécie pode ter sobrevividotudsas de outros compos-
tos que se nuclearam depois que a estrela tornou-se uma é€u® carbonada. Assim,
jd que os ventos de estrelas no fase AGB sao lento20km /s) e as temperaturas das
estrelas centrais baixas (aproximadamente 3500K), n&ogaado evaporacao completa
dos graos, esses graos podem sobreviver até o inicio dadas&GB. Quando a estrela
inicia a fase p0s-AGB, camadas mais profundas da atmosfezatdda ficam mais ex-
postas; as temperaturas sdo mais elevadas e a pressadoagéaoaimenta, evaporando
0s mantos dos graos e expondo as camadas mais internas osInAssim, a emissao
em21um pode surgir e ser observada somente em algumas p6s-AGBspostbilidade

€ que a reducédo de moléculas oxigenadas cbm@; e 30,4, e a oxidacdo de gréos
de Fe metdlico, atinja o equilibrio, produzindo gréos de ga®gerariam a emissdo em
21um. Mas, devido ao aumento de temperatura da estrela cersigiiios de FeO seriam
reduzidos a graos de Fe metalico, o que pode explicar a beige&b da caracteristica em
21um nos espectros de PNe. Segundo os nossos resultados, mefastao envoltorio
faz com que a temperatura média do AC fique menor que a teraperaédia do FeO e
MgS, o que resulta em um aumento significativo da energiadaratravés dessas bandas

em emissao, na fase pos-AGB.

Na Figura5.1 apresentamos varios modelos calculados usando o codig&é&Ton
Esses modelos foram calculados considerando a mesma fa@esnde gréos para cada
modelo: AC = 0,88, SiC = 0,04, FeO = 0,04, MgS = 0,04. O modelo inicial
consideraar,o = apgs = 0,1um, t113 = 2,2, T,;y = 2500K, R;; = 20R,,
Rext = 5000R,. Todos parametros compativeis com parametros para modeles-
trelas carbonadas extremas. O primeiro painel, chamadeM&] apresenta todos os
modelos juntos e percebe-se 0 aumento na energia totalaBmggue modelo de carbo-
nada extrema (Modelol) possui um maximo 2m10um, a fase final de uma p6s-AGB
(Modelo 5) apresenta a distribuicdo de duplo pico, com o @irionmaximo emA = 1
um, representando a emissao estelar e um segundo pido=eh® um, representando o
envoltorio de poeira. A seguir, vemos no segundo painelspedaro simulado sé aparece
a caracteristica e®Oum, com maximo de emissao e~ 28um (Modelo 1). Dimi-

nuindo a opacidade pamga; 3 = 1,2 e aumentando a temperatura e o raio interno para
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Figura 5.1: Modelos considerando diferentes parametros, comecando com \@dsrearame-
tros tipicos para estrelas carbonadas extremas (Modelo 1), e finalizamdealores dos parame-

tros obtidos para as p6s-AGB. O eiy@ apresentado em unidades arbitrarias.

T, = 3500K e R;;, = 80 respectivamente, aparece a caracteristic2 gawz, como
podemos ver no Modelo 2. Um novo aumento do raio interno dolgmo (R;,, = 160),
mantendo a temperatura efetiva da estrela constante, aulndo a opacidade do en-
voltério paraty; 3 = 0,7, produz um aumento da intensidade da emisséo nos curtos
comprimentos de onda, assim como também um aumento daid@desdas caracteris-
ticas de emissao et um e 30um (Modelo 3). Se aumentamos o tamanho do gréo de

MgS, apgs = 0, 14pum, diminuimos a opacidade patg; ;3 = 0,1, aumentamos o raio
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interno do envoltorio par&;, = 680, sem variar a temperatura, a contribuicdo da estrela
central & distribuicdo espectral de energia, aumenta mapramentos de onda curtos, e
portanto a distribuicdo de energia comeca apresentar o giga, caracteristico de estre-
las p6s-AGB, como podemos ver no Modelo 4. Por dltimo, a dilp@wda opacidade
paratiizum = 0,08, 0 aumento da temperatura pdig = 5500K, o aumento do raio
interno para todos os tipos de graos no envoltorio, fixandm®;,, = 2200, e conside-
rando que as camadas que contém os graos de FeO e MgS sadasgiiizando o raio
externo enR,yt reo,mgs = 3000R,, mas comR,yt ac,sic = 5000R,, obtemos uma dis-
tribuicdo espectral com duplo pico, com as caracteris@spsctrais ef@1um e 30um

bem definidas (Modelo 5).

Assim entédo, embora nossa amostra seja pequena, e os magedssntados na Fi-
gura5.1sejam modelos empiricos, mostramos que, considerands gedeeO, com uma
variacao simples dos parametros fisicos do sistema, &stratbonadas extremas podem

dar origem as p0s-AGR1 um.

Na Tabela3.3podemos ver que, segundo os resultados dos hossos modealesie-
las carbonadas extremas, a temperatura média do carbomfma@mnem geral, maior que
a temperatura média das outras espécies de grados conegleXadTabeld.2 mostramos
que, para estrelas pos-AGB essa situacdo muda, ja que segsinelsultados dos mode-
los, paraH D56126, a temperatura média do MgS e do FeO séo maiores que a tearperat
média do carbono amorfo, enquanto que para IRAS 23304+6tbkra a temperatura
média do FeO seja levemente menor, a temperatura média dedtg8ua sendo maior
que a temperatura média do carbono amorfo. Considerandoagaeegirelas pos-AGB
o envoltério circunstelar torna-se opticamente fino noavérmelho médio, e tendo de-
terminado a temperatura dos graos que geram as principasteadsticas de emissao, a
intensidade das bandas @tum e 30um poderia estar associada a quantidade de graos
que geram essas caracteristicas. Portanto, se considsrgua a composicdo quimica
do envoltdrio circunstelar ndo muda durante a expansaolegdm poderia se restringir,
ainda mais, as espécies de compostos que sao nucleadosoltdras circunstelares de
estrelas na fase AGB. Essa informacao seria Util para apgimoarosso conhecimento de
varios dos parametros livres que dominam a evolucéao dadaesira fase AGB, tais como
a eficiéncia da terceira dragagem e do Hot Bottom Burning, nmportantes para a for-

macéo de estrelas AGB carbonadas. Para isso, devem senfatibores ajustes para as
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estrelas pés-AGR1um, considerando diferentes geometrias do envoltorio cstlar,

assim como também graos com diferentes geometrias.
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Apéndice A

Modulo Monrat_Mie

A.1 Monrat_Mie_New

Monrat_Mie Monrat_Mie_New(doublexIntCenter , doublexxct, int IntNum,

double SizeGrains, double Theta, int ntheta)

{

Monrat_Mie mie;

int i;

mie = (Monrat_Mie) malloc(sizeof(struct Monrat_Mie_stru));
mie—>Effic = (double *x) malloc(sizeof(doublex)x3);
for(i=0;i<3;i++) mie—>Effic[i] =

(double =) malloc(sizeof(doubleyIntNum);

mie—>Indic = (double »x) malloc(sizeof(doublex)*IntNum);
for (i=0;i<IntNum;i++) mie—>Indic[i] =

(double *) malloc(sizeof(doubleyntheta);

Monrat_Mie_EffCreation(mie, IntCenter, ct, IntNum, SiGeains);

Monrat_Mie_PFCreation(mie, IntCenter, ct, IntNum,
SizeGrains , Theta, ntheta);

return mie;
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A.2 Monrat_Mie_ RicattiBessel

void Monrat_Mie_RicattiBessel(Monrat_Mie mie, gsl_cohep M,
double X, int cont)
{
int j=cont;
double r;
gsl_complex vy;
gsl_complex sigmaminus;
gsl_complex sigmavariavel;
gsl_complex aaint,bbint;
if (j==0){
sigmaminus = gsl_complex_rect(cos(X)sin(X));
mie—>Sigmaminus = sigmaminus;
mie—>Sigma[0] = gsl_complex_rect(sin(X),cos(X));
y = gsl_complex_mul_real (M, X);
mie—>A[0] = gsl_complex_div(gsl_complex_cos(y),gsl _complesin(y));
lelse{
r = (2.0«j) —1.0)/X;
y = gsl_complex_mul_real (M, X);
sigmavariavel = gsl_complex_mul_real (mieSigmal[j—1],r);
if(j==1){
mie—>Sigmalj]

gsl_complex_sub(sigmavariavel ,sigmaminys)
}else{
gsl _complex_sub(sigmavariavel ,mieSigmalj—2]);

mie—>Sigmalj]
Hif(j1=0){

aaint = gsl_complex_mul_real(gsl_complex_inverse(y);]

bbint = gsl _complex_sub(aaint ,mieA[] —1]);

mie—>A[j] = gsl_complex_sub(gsl_complex_inverse (bbint) ,ia&);
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A.3 Monrat_Mie_ AnBnFunction

void Monrat_Mie_AnBnFunction(Monrat_Mie mie, gsl_comgd M,
double X, int cont)
{

int j=cont;

gsl_complex jint;

gsl_complex cint ,dint, eint;

gsl_complex fint,gint, hint;

gsl_complex kint,lint ,mint;

cint = gsl_complex_add_real(gsl_complex_div(mi[j] M) ,(j/X));
dint = gsl_complex_add_real(gsl_complex_mul(m\[]] ,M),(j/X));
eint = gsl_complex_mul_real(cint ,GSL_REAL(mieSigmalj]));

fint = gsl_complex_mul(cint ,mie>Sigmalj]);

gint=gsl_complex_sub_real(eint ,GSL_REAL(mieSigmalj—1]));

hint=gsl_complex_sub (fint ,mie>Sigmal[j—1]);

jint = gsl_complex_mul_real(dint ,GSL_REAL(mieeSigmalj]));
kint

gsl_complex_mul(dint , mie>Sigmalj]);

lint = gsl_complex_sub_real(jint ,GSL_REAL(mieSigmal[j—1]));
mint = gsl_complex_sub (kint , mie>Sigmal[j—1]);

mie—>An[j] = gsl_complex_div(gint, hint);

mie—>Bn[j] = gsl_complex_div(lint , mint);
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A.4 Monrat_Mie PFParameters

void Monrat_Mie_EffCreation (Monrat_Mie mie, doublelIntCenter ,
double =+ ct, int IntNum, double SizeGrains)
{

int n=0, p, i;

double abs2an,abs2bn;

double gscat=0.0,qgscatold=0.0;

gsl_complex ansumbn;

double gext=0.0;

gsl_complex andifbn;

double sign=0.0,s=0.0;

double product;

gsl_complex gbk, gbkold;

double abs2qbk=0.0;

gsl_complex m2,complexdiv;
gsl_complex m2ml, complexpw;

gsl_complex m2mz2;

for (i=0;i<IntNum;i++) mie—>Effic[0][i]=mie —>Effic[1][i]
=mie—>Effic [2][i]=0;

for (i=0;i<IntNum;i++){
gext=0.0;
gscat=0.0;
gscatold =0.0;
sign=0.0;
s=0.0;
abs2gqbk=0.0;

n=0;
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mie—>X (2.0« M_PIx SizeGrains )/(IntCenter[i§1E10);

mie—>M

gsl_complex_rect(ct[O][i],ct[L][i]);
if (mie—>X<0.05){

m2 = gsl_complex_pow_real(mieM,2.0);
m2ml = gsl_complex_sub_real(m2,1.0);

m2m2 = gsl_complex_add_real(m2,2.0);

complexdiv = gsl_complex_div(m2ml,m2m2);

complexpw = gsl_complex_pow_real(complexdiv,2.0);

[ =
2 — Scattering, 1— Absorption, 0— Extinction.
* [

mie—>Effic [2][i]
mie—>Effic [0O][i] —4.0-mie—>X*GSL_IMAG (complexdiv);
mie—>Effic [1][ 1] mie —>Effic [0][i] —mie—>Effic [2][i];
fprintf (stderr ,"\nQext[%d] = %lf , Qabs[%d] = %lf ,
Qscal[%d] = %lIf",

i ,mie—>Effic[0][i],i,mie —>Effic[1][i],i,mie —>Effic[2][i]);
lelse{

Monrat_Mie_ RicattiBessel (mie, mieM, mie—>X,0);
p=1;

do{

Monrat_Mie_ RicattiBessel (mie, mieM, mie—>X,p);

(8.0/3.0)* pow ((mie—=>X) ,4)* GSL_REAL(complexpw);
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Monrat_Mie_AnBnFunction (mie, mie>M, mie—>X,p);
p=p+1;
}while (p<=15);

n=1;
do{

abs2an gsl_complex_abs2 (mirAn[n]);

abs2bn = gsl _complex_abs2 (mieBn[n]);

ansumbn = gsl_complex_add (mi2An[n], mie—>Bn[n]);

andifbn = gsl_complex_sub (mieAn[n],mie—>Bn[n]);

sign = pow(—1.0,n);
product = (n+0.5% sign;

gbkold = gsl_complex_mul_real (andifbn , product);

gscatold = (2.8n+1.0x(abs2an+abs2bn);

if (n==1){

gscat = gscat+gscatold;

gext = gext+(2.8n+1.0GSL_REAL(ansumbn);

gbk = gsl_complex_add (gbk, qbkold);
n = n+1,

}else{
S = ¢gscatold/qgscat;

if(s > 0.0001){
gscat = gscat + qgscatold;
gext = gext+(2.8n+1.0»GSL_REAL(ansumbn);
gbk = gsl_complex_add(qbk, gbkold);
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n = n+1,;
}else n = 15;
}while (n<15);
abs2gbk = gsl_complex_abs2 (qgbk);
[ *

2 — Scattering , 1— Absorption, 0— Extinction.
* [

mie—>Effic [2][ 1] 2.0x gscat/( mie->X* mie—>X);
mie—>Effic [O][i]

mie—>Effic [1][i]

2.0x gext/(mie—>Xxmie—>X);
mie —>Effic [0][i] —mie—>Effic [2][i];

fprintf (stderr ,"\nQext[%d] = %lf , Qabs[%d] = %lf ,
Qsca[%d] = %If",i,mie>Effic [0][i],i,mie —>Effic[1][i],
i, mie—>Effic[2][1]);
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A.5 Monrat_Mie EffCreation

void Monrat_Mie_ PFCreation (Monrat_Mie mie, doublelntCenter ,

double *x ct, int IntNum, double SizeGrains, doubleTheta, int ntheta)

{

int j,i,k;

double g=0.0,h=0.0,absu=0;
double sume,soneabs2,stwoabs2;
gsl_complex aint,bint,cint;
gsl_complex dint,eint, fint;

gsl_complex Sone, Stwo, Soold, Stold;

for (i=0;i<IntNum;i++){

mie—>X
mie—>M

(2.0« M_PIx SizeGrains)/(IntCenter[i§1E10);
gsl_complex_rect(ct[O][i],ct[1][i]);

for (k=0;k<ntheta ;k++){
Sone=Stwo=Soold=Stold=gsl_complex_rect(0,0);
mie—>S=0.0;
h=(IntCenter[i]/(2.0-M_PI));

if (mie—>X<0.2){
Sone=gsl_complex_rect(1.0,0.0);
Stwo=gsl_complex_rect(cos(Theta[k]),0.0);
mie—>S=sin (Theta[k]X(gsl _complex_abs2(Sone)+

gsl_complex_abs2 (Stwo));

mie—>Indic[i][k] = mie—>S;
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lelse{
Monrat_Mie_PFParameters(mie, Theta[k],0);
Monrat_Mie_RicattiBessel (mie, mieM, mie—>X,0);

1=1;

do{
Monrat_Mie_PFParameters(mie, Theta[k],j);
Monrat_Mie_RicattiBessel (mie, mieM, mie—>X, | );

Monrat_Mie_AnBnFunction (mie , mie>M, mie—>X, j );
q=(2.0+j+1.0)/(j*(j+1.0));
aint=gsl_complex_mul_real(miecAn[j],mie—>Piulj]);
bint=gsl_complex_mul_real(mieBn[j],mie—>Taulj]);
cint=gsl_complex_add(aint , bint);
Soold=gsl_complex_mul_real(cint ,q);
dint=gsl_complex_mul_real (mieBn[j],mie—>Piu[j]);
eint=gsl_complex_mul_real(miecAn[j],mie—>Taul[|]);
fint=gsl_complex_add(dint, eint);

Stold=gsl_complex_mul_real (fint ,q);

Sone=gsl_complex_add (Sone, Soold);
Stwo=gsl_complex_add (Stwo, Stold);

soneabs2=gsl _complex_abs2(Sone);
stwoabs2=gsl_complex_abs2 (Stwo);

sume=soneabs2+stwoabs2;
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if(j==1) mie—>S=sume;

if (j>1){
absu=abs (mie>S-sume)/sume;
if (absu<=0.001) j=10;

}

mie—>S=sume;

j=j+1;

}while (j <10);

mie—>S=0.0;
mie—>S=sin (Theta[k])}(gsl_complex_abs2(Sone)+
gsl_complex_abs2(Stwo));

mie—>Indic[i][k] = mie—>S;

83
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A.6 Monrat_Mie PFCreation

void Monrat_Mie_ PFParameters(Monrat_Mie mie, double ttdheint cont)

{

int j;
j=cont;

if (j==0){
mie—>Piu[0]=0.0;
mie—>Tau[0]=0.0;
if (mie—>Tau[0]<1.0E-5 & & mie—>Tau[0]>—1.0E-5) mie—>Tau[]]=0.0;
if (mie—>Piu[0]<1.0E-5 & mie—>Piu[0]>—1.0E-5) mie—>Piu[j]=0.0;

telse if(j==1){
mie—>Piu[1]=1.0;
mie—>Tau[l]=cos(theta);
if (mie—>Tau[l]<1.0E-5 & mie—>Tau[l]>—1.0E-5) mie—>Tau[]]=0.0
if (mie—>Piu[1]<1.0E-5 & mie—>Piu[1]>—1.0E-5) mie—>Piu[j]=0.0;

telse if(j==2){
mie—>Piu[2]=3.0~ cos(theta);
mie—>Tau[2]=3.0- cos (2.0 theta);
if (mie—>Tau[2]<1.0E5 & mie—>Tau[2]>—1.0E-5) mie—>Tau[]j]=0.0
if (mie—>Piu[2]<1.0E-5 & mie—>Piu[2]>—1.0E—5) mie—>Piu[j]=0.0

}lelse{
mie—>Piu[j]=cos(theta} ((2.0xj —1.0)/(j—21.0)) mie—>Piu[]—1]—
(j/(j —1.0))* mie—>Piu[j—2];

mie—>Tau[j]=cos(theta)(mie—>Piu[j]—-mie—>Piu[]j—2])—
(2.0xj —1.0)x(1.0—cos(thetaj)cos(theta)) mie—>Piu[]—1]+
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mie—>Tau[] —2];

if (mie—>Tau[j]<1.0E-5 & mie—>Tau[j]>—1.0E-5) mie—>Tau[j]=0.0;
if (mie—>Piu[j]<1.0E-5 & mie—>Piu[j]>—1.0E-5) mie—>Piu[j]=0.0;
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