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I like the stars.

It’s the illusion of permanence, I think.

I mean, they’re always flaring up and caving in and going out.
But from here, I can pretend...

I can pretend that things last.

I can pretend that lives last longer than moments.

Gods come, and gods go.

Mortals flicker and flash and fade.

Worlds don’t last;

And stars and galaxies are transient,

Fleeting things that twinkle like fireflies and vanish into cold and dust.

But I can pretend...

Neil Gaiman
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Resumo

A evolugdo de estrelas O é extremamente sensivel a taxa de perda de massa, sendo imprescindivel medidas
precisas desse pardmetro nas diferentes fases evolutivas da estrela. Atualmente, gragas aos modelos atmosféricos
temos a capacidade de obter medidas para a perda de massa através da comparagio direta entre modelos
sintéticos e dados observacionais. Existem diversas regides que possuem linhas de diagndsticos conhecidas para
a taxa de perda de massa nesses objetos, tais como: rddio, infravermelho préximo, ético e ultravioleta, sendo essas
duas tltimas as mais usadas. A regido do infravermelho médio nunca foi explorada de forma quantitativa para
esses objetos, e isso nos motivou a analisar pela primeira vez uma amostra de 14 estrelas O nessa regiao, através
do uso do cédigo de atmosferas CMFGEN. Os dados foram obtidos com o telescopio SPITZER, e cobrem a faixa
~ 10 — 37um. Além dos dados no infravermelho médio, contamos com duas regides de apoio para nossa andlise:
ultravioleta e 6tico. Nossa amostra possui estrelas anas e supergigantes, cobrindo as classes espectrais iniciais e
tardias. A primeira parte deste trabalho consiste na caracterizagdo do infravermelho médio. Através do calculo
de espectros para fons individuais, feitos a partir dos melhores ajustes para cada alvo, fizemos a identificagao
das linhas e encontramos que os espectros das estrelas O supergigantes sdo compostos apenas por linhas de
Hidrogénio e Hélio, onde as principais transi¢ées sdo do Hidrogénio: 6a, 7 € 8. A partir dos dados observados,
calculamos medidas de larguras equivalente para todas as transi¢oes identificadas nas supergigantes. No entanto,
as estrelas O ands, em especial as tardias, ndo apresentaram nenhum sinal proveniente do vento. A segunda
parte deste trabalho foi explorar a regido do infravermelho médio em busca de novas linhas de diagndstico
para pardmetros atmosféricos. Realizamos testes com as linhas 6a, 7o e 8« para os principais parametros:
temperatura efetiva (T¢y), gravidade superficial (logg), intensidade do clumping, velocidade terminal (veo) €
taxa de perda de massa (M ), onde cada parametro foi variado individualmente enquanto os demais permaneciam
fixos. Encontramos que as linhas do infravermelho mostraram sensibilidade a todos os parametros testados, em
especial & taxa de perda de massa. A variagdo das linhas para os diferentes pardmetros introduz um certo nivel
de degenerescéncia para o diagndstico, o que nos levou a concluir que néo é possivel utilizar de forma isolada o
infravermelho médio em anélises espectroscépicas. No entanto, com uso de regides complementares (e.g. 6tico)
para fixar os demais pardmetros (i.e. Tey, log g € voo), podemos utilizar as linhas do infravermelho médio para
estabelecer a taxa de perda de massa. Com relacdo ao ultimo resultado, vale ressaltar que s6 conseguimos obter
um ajuste simultdneo nas trés regides (ultravioleta, 6tico e infravermelho) ao utilizar o mesmo valor para M, o

que reforca o uso da regido para diagnésticos de perda de massa.

Palavras-chave: 1) Estrelas do tipo O 2) Infravermelho médio 3) Modelos de atmosfera.

Rio de Janeiro
Novembro de 2015
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Abstract

The evolution of O type stars is extremely sensitive to the mass loss rate, so it’s absolutely necessary to have
accurate measurements of the mass loss rates in all evolutionary stages. Thanks to the currently generation of
atmosphere models we can obtain measurements for the mass loss rate through straight comparision between
observed and synthetic spectra. There are many regions which have well known diagnostic lines for the mass loss:
radio, near infrared, optical and ultraviolet, where the last ones are the most common used. The mid-infrared
region has never been explored quantitatively for these objects, and this motivated us to analyze for the first
time a sample of 14 O type stars in this region via CMFGEN atmosphere code. The spectra were obtained with
the SPITZER telescope covering the region between ~ 10 — 37um. In addition to the infrared data, we used
two complementary regions as support: ultraviolet and optical. Our sample includes supergiant and dwarf stars,
spanning a range from early to late type. Our first aim was to characterize the mid-infrared region. Through
individual ions spectra made from best fit models, we identified several transition lines and found that the O
supergiant spectra are composed only by Hydrogen and Helium lines, where the main transitions are Hydrogen
lines: 6, Taw e 8. With the SPITZER data we calulated equivalent widths measurements for all identified
lines for the supergiant sample. However, the dwarf sample (especially the late type objects) showed no signal
from the wind. The second part of this work was to explore the full potential of the mid-infrared region for
diagnostics of stellar wind parameters. We perform tests on the lines 6a, 7a e 8« for the main parameters:
effective temperature (T.ss), superficial gravity (logg), clumping intensity, terminal velocity (ve) and mass
loss rate (M)7 where each parameter was individually modified while the others remained fixed. We have found
that the infrared lines were sensitive to all parameters tested, in particular to the mass loss rate. The lines
variation for different parameters introduces a certain level of degenerescence for the diagnostics, which led us
to conclude that it’s not possible to use only the mid-infrared region in spectroscopic analysis. However, with
complementary regions (e.g. optical) we can fix the remaining parameters (i.e. Tess, logg € voo), and use the
mid-infrared lines to determine the mass loss rate. With respect to the last results, it is noteworthy that we
could only get a simultaneous adjustment for the three regions (ultraviolet, optical and infrared) by using the

same value for M, which reinforces the diagnostics for mass loss rates in the mid-infrared.

Keywords: 1) O type stars 2) Mid-infrared 3) Atmosphere models.

Rio de Janeiro
Novembro de 2015
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Visao Global

Estrelas do tipo O sdo objetos raros, classificadas como estrelas de alta massa' (Mzanms 2,
8My, onde Mz aprs% é a massa inicial na sequéncia principal da estrela). Uma estima-
tiva do ntimero de estrelas O na Galaxia pode ser encontrada em Maiz Apellaniz et al.
(2013), considerando-se um disco de 12kpc a partir do centro galdctico com o Sol situado
a 8kpc. Foi encontrada uma taxa de 30 — 40 estrelas O por kpc?, que estendendo para
toda Galaxia, resulta em aproximadamente 14000 a 18000 estrelas. Se considerarmos
efeitos como gradiente de densidade radial, binarias, extingdo irregular, o niimero real
de estrelas O pode ser 2 ou 3 vezes maior. Porém, o nimero de objetos catalogados
atualmente nao é desta ordem. O catdlogo Galactico de estrelas O (Maiz Apellaniz
et al. 2013), por exemplo, conta com 448 alvos identificados.

Quando se trata de estrelas, a massa é fundamental. E ela quem determinars
parametros como luminosidade, temperatura e até mesmo seu tempo de vida. As
estrelas O possuem temperaturas que facilmente ultrapassam os 20000 K, fazendo com

que sejam muito luminosas e morram extremamente rapido. Com um tempo de vida

!Também chamada de estrela massiva ou estrela macuda.
2Do inglés: Zero Age Main-Sequence
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tipico da ordem de 10% anos, que é muito curto comparado a estrelas de baixa massa’

(~ 107 anos), sdo geralmente encontradas em regides de formacdo estelar circundadas
por gas e poeira, e dificilmente sdo observadas em regides isoladas. De acordo com
Kroupa (2001), a populacao de estrelas O na Galaxia é de cerca de apenas 0.15%, entéo
apesar de possuirem massas elevadas contribuem somente com ~ 12% da massa total
estelar. Sua raridade faz com que suas distancias tipicas sejam fragoes consideraveis do
tamanho da Galaxia.

Apesar de raras, estrelas O desempenham um papel crucial em varias dreas da
Astronomia desde Fisica Estelar até estudos sobre o Meio Interestelar (MI) (Murray
et al. 2010), Evolugdo Quimica das Galdxias (Cunha e Daflon 2005) e re-ionizagéo do
Universo (Bromm et al. 2001).

Devido a temperaturas elevadas, a maior parte do fluxo de energia de estrelas O se
encontra no ultravioleta, tornando esses objetos as principais fontes de fétons ionizantes
e os responsaveis pela formacao de regides HII, regioes frequentemente usadas para
tragar gradientes de metalicidades em galdxias (Shaver et al. 1983). De uma forma
geral, elas dominam a evolucdo quimica e dindmica do meio das galaxias hospedeiras.

Podem atuar também na ignigdo para formagao estelar (Martins et al. 2010; Zavagno
et al. 2007), como por exemplo em bordas de regides HII em expansao. De acordo
com modelos (Elmegreen e Lada 1977), matéria pode ser acretada entre as frentes de
ionizacao e de choque. Quando é coletado matéria o suficiente ocorre o processo de
fragmentacao, levando a formacdo de novas estrelas. Além disso, seu fluxo ionizante
é responsavel pela formagao de linhas de emissdo nebular (Lya ou Ha), geralmente
usadas para tracar regides de formagéao estelar (Kennicutt 1998; Russeil et al. 2005).

No final de suas vidas elas explodem como supernova de colapso do ntcleo, levando
a formagao de estrelas de néutrons e buracos negros. Na Via Lactea, a taxa estimada

de explosoes de supernovas é de cerca 2 a cada 100 anos (Diehl et al. 2006). Essa taxa

SMzams < 2Mg
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excede o histérico de explosdes observadas, que foram 8 eventos em aproximadamente
2000 anos. Os dois dltimos, em 1572 e 1604, foram observados em mais detalhes pelos
astronomos Tycho Brahe e Johannes Kepler, respectivamente. Isso significa que nao foi
detectada uma tnica supernova nos tltimos 400 anos. E possivel que alguns eventos
tenham sido distantes e foram obscurecidos pelo meio interestelar, mas com a atual
capacidade de observagao em varios comprimentos de onda, é certo que a préxima

supernova na Galdxia ndo passara despercebida.

As explosdes de supernovas atingem luminosidades altissimas (~ 10'9Ls), no en-
tanto isso corresponde apenas 1% da energia mecénica liberada pela explosao (~
10°terg). Parte dos elementos pesados produzidos pela nucleossintese é liberada du-
rante a explosdo a altas velocidades (~ 10* km s=1) (Maeder 2009). Isso faz com que
sejam grandes responsaveis pelo enriquecimento quimico e inje¢do de energia cinética

no meio interestelar (Woosley e Janka 2005).

Uma outra caracteristica fundamental em estrelas massivas sdo os ventos estelares,
que sdo suas proprias atmosferas em expansio®. Estes sdo responséveis por depositar
uma grande quantidade de material enrriquecido, que é produzido no nticleo através
de reacOes termonucleares, energia e momentum no meio interestelar durante toda sua
vida (~ 10°! ergs, mais detalhes em Abbott 1982), e estdo diretamente ligados as taxas
de perda de massa que é um parametro fundamental para essas estrelas pois possui um

papel importante mesmo durante a Sequéncia Principal.

Portanto, é fundamental que haja o desenvolvimento do conhecimento acerca da
atmosfera desses objetos em todas as diferentes fases evolutivas da estrela. Porém,
evolucao de estrelas de alta massa é um topico que além de complexo, ainda possui
muitas incertezas. Por isso, dedicamos a préxima segdo deste trabalho para tratarmos

deste tema.

4Uma, outra defini¢do para vento estelar seria um continuo fluxo de matéria que emana das superficies
das estrelas.
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1.2 Evolucao das Estrelas de Alta Massa

Nesta se¢do nos concentraremos na evolucao de estrelas massivas individuais®. Veremos,
de uma maneira geral, as diferentes fases evolutivas da vida de uma estrela massiva,
discutindo os processos fisicos mais importantes.

Uma estrela inicia sua vida a partir do momento em que ela entra na ZAMS, que é
quando inicia a queima de hidrogénio no ntcleo & uma temperatura de ~ 107 K. Esta
fase é chamada de Sequéncia Principal e corresponde a maior parte de sua vida (~ 90%).
Para valores de massa acima de ~ 1.3M, a principal forma de queima de hidrogénio é
através do ciclo CNO (Carbono-Nitrogénio-Oxigénio), que ocorre a uma temperatura
mais elevada do que as cadeias préton-préton (cerca de T. ~ 1.7 - 107K, onde T, é
a temperatura no ntucleo da estrela). Para que o processo ocorra é necessario que os
elementos CNO estejam presentes na composicao quimica inicial da estrela, o que faz
com que esse ciclo ndo ocorra em estrelas de Populagao III por exemplo. Basicamente,
o ciclo é divido em uma sequéncia principal de CN e duas sequéncias de ON, onde essas
duas ultimas se tornam mais importantes quanto maior a temperatura no nicleo. O
resultado liquido do processo é converter quatro dtomos de Hidrogénio (H) em um
nticleo de Hélio® (*He).

Enquanto ocorre o processo de fusdo ha um aumento na temperatura central, ele-
vando a pressdo interna, o que causa uma expansao da envoltéria da estrela e uma queda
na temperatura efetiva. Quanto maior a massa da estrela, mais rapido o hidrogénio é
consumido, e quando a quantidade disponivel no centro ndo é suficiente para manter a
estrutura, a estrela comega a contrair. Durante esta fase de contragao temos um nicleo
inerte de Hélio, mas o Hidrogénio ainda queima em uma casca ao redor do nicleo. O

processo de contragdo continua até que a temperatura central atinja o valor necessario

®Uma visdo geral da evolugdo de estrelas binarias pode ser encontrada em de Mink et al. (2014) e
Langer et al. (2008).
SExiste também uma sequéncia mais rara que ocorre em baixissima frequéncia e o produto final é o

160.
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para iniciar a queima de Hélio, cerca de 10® K, enquanto o Hidrogénio ainda queima
ao redor do nucleo.

Para estrelas com massas superiores a ~ 7 — 9M, o processo se repete, e nas fases
posteriores temos Carbono (~ 6 — 8 x 10% K), Oxigénio (~ 1.9 x 10 K) e por fim
Silicio (~ 3.3 x 10 K) como principais fontes de energia sendo processadas no nticleo,
enquanto os estagios anteriores continuam a queimar em cascas mais externas. Esse
processo forma a estrutura chamada “casca de cebola”, como pode ser visto na Figura
1.1. A queima de Silicio levard a formagao de Ferro, a partir desse ponto nao é possivel
ocorrer mais fusdes termonucleares, pois a producdo de elementos mais pesados que
o ferro ocorre através de processos endotérmicos. Os elementos mais pesados serdo

formados a partir de capturas de néutrons.

Figura 1.1: Representagao esquematica do modelo da casca de cebola. De Maeder (2009)

Cada uma das fases posteriores duram menos do que a anterior. Uma estimativa
de cada fase para uma estrela de 25M, pode ser encontrada em Chieffi et al. (1998),
apresentada na Tabela 1.1. As sucessivas reagoes nucleares ocorrem a temperaturas e
densidades centrais cada vez maiores.

Em geral, as teorias de evolugdo estelar usam o diagrama de Hertzsprung-Russell

para comparar as predigoes com os dados observados. Pode ser usado, entre outras
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Tabela 1.1: Tabela com duracdo aproximada de cada uma das fases de evolucao de
uma estrela de 25M, com abundancia solar e sem levar em conta os efeitos de rotacao.
Os principais produtos resultantes de cada fusdo também é apresentado. Adaptado de
Chieffi et al. (1998).

Elemento Processado Produtos Resultantes Duracao Aproximada do Processo

H He 6 milhoes de anos
He C, 0 700 mil anos

C Ne, O 200 anos

Ne O, Mg 300 dias

O S, Si, Ar, Ca 134 dias

Si Fe, Cr, Ni, Ti 29 horas

fungdes, para caracterizar o tempo de vida das estrelas que esta associado as diferentes
localizacGes neste diagrama. Dependendo de sua massa inicial, rotagdo e composicao
quimica, a estrela segue um trajetéria tnica no diagrama. Para relacionar fases evolutivas
com espectroscopicas é necessario o uso de espectros sintéticos obtidos em modelos de
evolucao estelar. Essas duas defini¢gdes podem ser confundidas ou terem significados
diferentes para diferentes areas. Neste trabalho entenda-se por fase evolutiva como
sendo relacionada a qual elemento elemento estd a ser processado no niucleo da estrela,
ou seja, esta relacionada com a estrutura interna da estrela e nao pode ser observada
diretamente, neste caso é feito o uso de modelos. A fase espectral estd relacionada a
aparéncia do espectro observado, entao esta ligada as propriedades da superficie da
estrela, isto é, das propriedades fisicas na atmosfera (temperatura efetiva, gravidade
superficial, luminosidade e abundéancia superficial) e no vento (M e velocidade terminal
Uoo). A fase espectroscépica pode estar ligada a diferentes fases evolutivas.

Um estudo evolutivo-espectroscopico da evolugdo de uma estrela de 60M), a meta-
licidade solar e sem rotacao pode ser encontrado em Groh et al. (2014). Nesse trabalho
foram calculados de forma acoplada o estagio evolutivo, e o respectivo espectro sintético
utilizando o codigo de evolugao estelar de Geneva, e o codigo de atmosfera estelar CMF-
GEN. Foram escolhidos 53 estagios espectroscépicos afim de cobrir toda a evolugdo da

ZAMS até a fase de pré-supernova. Na Figura 1.2 sdo apresentadas as diferentes fases
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evolutivas no diagrama HR.
Pelo esquema apresentado na Figura 1.2, vemos que a sequéncia evolutiva tém as

seguintes fases espectrais:

o O3 1 (ZAMS) — 04 I (ainda na Sequéncia Principal, na metade da fase de
queima de Hidrogénio) — LBV quente (ao final da Sequéncia Principal) — LBV
fria (quando inicia a queima de Hélio) — WN tardia — WN inicial - WC (na
metade da fase de queima de Hélio - WO (do final da queima de Hélio até o

colapso do nticleo).

E possivel notar que a estrela possui o espectro de uma estrela supergigante (classe
de luminosidade I), durante a Sequéncia Principal! Porém isso nao significa que a estrela
seja uma supergigante, isto é devido a definicdo de fase espectral. Relacionada com a
aparéncia do espectro observado, ou seja, ligada as propriedades da superficie da estrela,
a fase espectral apresenta as propriedades fisicas da atmosfera (devido a temperatura
efetiva, luminosidade, gravidade e abundancia superficial) e do vento (taxa de perda
de massa M e velocidade terminal Voo )- Isso faz com que a estrela possa apresentar o
espectro de uma supergigante, dependendo das suas condigoes fisicas, mas na verdade
ser uma ana.

Outra caracteristica importante a ser notada é que a estrela nunca entra em uma
fase vermelha. Estando sempre do lado azul do diagrama HR, a estrela vai da Sequéncia
Principal direto para fase de Wolf-Rayet, passando rapidamente por uma LBV. A causa
é um dos parametros fundamentais na evolugao de estrelas de alta massa, tendo efeito
mais acentuado quanto maior a massa inicial da estrela: o vento estelar. Uma estrela de
60 Mg possui uma taxa de perda de massa tao elevada (cerca de ~ 1076 M ano™! j4
na Sequéncia Principal), que ao final da Sequéncia Principal a estrela ja teve toda sua
envoltéria mais externa removida pelo vento. Uma determinagdo precisa para a perda

de massa se mostra uma tarefa tdo importante que, diferentes medidas de M, mesmo
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Figura 1.2: (a) Diagrama HR mostrando a evolugdo de uma estrela com massa inicial de
60 M), sem rotacdo e com metalicidade Z = 0.014. As cores correspondem as diferentes
fases de evolugdo de uma estrela de alta massa, em azul a fase de queima de Hidrogénio
no nucleo, em laranja a fase de queima de Hélio, a queima de Carbono estd em verde.
Para a queima de H e/ou He em uma casca circundante ao niicleo, veja a cor cinza. As
siglas correspondem as fases espectroscépicas, sao elas: (i) A classificaggo MK comum
(fases do tipo - O, B,...), pode ser subdividida de acordo com a classe de luminosidade
(I, Ia, Ia+, Ib, Iab, II, III, IV, V); (ii) A fase Wolf-Rayet (WR), é subdividida em WN
(com linhas de Nitrogénio), WC (linhas de Carbono) e WO (com linhas de Oxigénio
e Carbono). WN e WC sao subdivididas em WNE (WN do tipo inicial, de WN1 até
WN5) e WNL (WN do tipo tardio, de WN6 até WN9), o mesmo raciocinio é aplicado
as WC; (iii) A fase Varidvel Azul Luminosa (LBV), subdividida em quentes e frias.
Adaptado de Groh et al. (2014).
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por um fator 2, podem levar uma mesma estrela a trajetorias evolutivas completamente
diferentes, e a até mesmo a remanescentes diferentes (Meynet et al. 1994).

A sequéncia evolutiva discutida acima pode ser extendida para estrelas com dife-
rentes massas. A Figura 1.3, apresenta um esquema baseado em modelos sem rotagao
e com metalicidade solar. E conhecido como cenério de Conti modificado, baseado em

Conti (1975).

M > 60 Mg: O — Of/WNL — LBV — WNL — (WNE) —+ WC — SN Ibe
M =40 —60Mg: O — BSG — LBV — WNL — (WNE) — WC —+ SN Ibe WR
M =30—40Mg: O — BSG — RSG — WNE— WCE —+ SN Ibe
M =25 —30M,: O — (BSG) — RSG — (YSG?) — SN ILL/b
RSG

M=10—-25Mg: O — RSG — (Ceph. loop for M < 15M_) —+ RSG — SN II-P

Figura 1.3: Cenario de Conti modificado para o esquema evolutivo de estrelas de alta
massa. De Ekstrom et al. (2013).

E possivel notar que a evolucdo pode ser separada em trés grupos principais:

e M > 40 M,: Esta faixa cai no caso ja discutido acima. S&o estrelas que possuem
fortes perdas de massa (~ 107% Mg ano~! na Sequéncia Principal) de maneira
que estdo sempre na regiao mais deslocada para o azul do diagrama HR. Para
estrelas com massas superiores a 60 Mg, pode ocorrer a entrada diretamente na

fase de Wolf-Rayet.

e M ~ 30 — 40 Mg: Realizam a sequéncia azul-vermelha-azul. Essas estrelas
perdem apenas parte da envoltéria externa e evoluem para o lado vermelho, indo
de uma supergigante azul (SGA) para uma supergigante vermelha (SGV). Nessa
fase a perda de massa ainda é suficiente para remover o resto da sua envoltoria,

se tornando uma Wolf-Rayet.

e« M ~ 10 — 30 M: Nessa faixa as estrelas ainda possuem uma forte perda
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de massa durante toda a evolugdo, mas nao o suficiente para remover todo sua
envoltéria. No entanto, a perda de massa ainda é importante pois pode alterar o
tempo de vida e composicdo quimica de cada fase evolutiva. Depois de deixar a

Sequéncia Principal evoluem rapidamente para a fase SGV.

As estrelas com massa entre 25 — 30 Mg podem experimentar uma fase de
supergigante amarela, que é curta e transitéria, e acredita-se ocorrer entre a
evolugdo de SGV — SGA ou vice-versa. Elas s@o muito raras e sensiveis aos
detalhes dos estagios evolutivos anteriores, sendo um grande desafio para os

codigos de evolucao estelar.

Entre 10 — 25 Mg, elas atravessam a “faiza de instabilidade das cefeidas”, onde

experimentam fortes pulsagoes e sdo observadas como Cefeidas.

Todas as trajetoérias evolutivas mostradas acima terminam em uma supernova de
colapso do niicleo, com o tipo especificado na Figura 1.3.

Note que até agora todos os estudos apresentados desconsideram os efeitos de rota-
¢ao. Historicamente, devido aos bons resultados da teoria de evolugao estelar, os efeitos
da rotagdo eram considerados como efeitos de segunda ordem. Entretanto, estudos
recentes mostram discrepancias entre os modelos e as observacoes, principalmente nas
abundancias de estrelas OB e na distribuicao das estrelas no diagrama HR em diferentes
metalicidades. De fato, os resultados obtidos por modelos tais como trajetérias no dia-
grama HR, tempo de vida, enriquecimento e remanescentes sdo fortemente influenciados

pela rotagao. Os efeitos bésicos da rotacao sdo Maeder e Meynet (2000):

o Efeitos Hidrostaticos: Com a rotagdo surge a forca centrifuga, que depende
da latitude. Isso faz com que ocorra a reducdo da gravidade efetiva e cause
uma deformacao na estrela, fazendo com que perca a simetria esférica e ficando

achatada nos polos. As equagdes de estrutura estelar precisarao ser modificadas.
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e O Teorema de Von Zeipel: é essencial para prever a distribuicao de tempe-

ratura em funcdo da latitude na superficie da estrela. Proposto por Hugo von
Edvard Zeipel em 1924, esse teorema diz a temperatura é proporcional a gravidade

local.

Transporte de Momentum Angular e Mistura de Elementos Quimicos:
no interior de uma estrela girante surgem instabilidades como conveccao, difu-
sao turbulenta e circulacdo meridional, que sdo responsaveis pelo transporte de

momentum angular e elementos quimicos do interior para a superficie da estrela.

A mistura de elementos faz com que os tragos no diagrama HR de modelos com
rotacdo sejam mais luminosos, pois Hélio e outros elementos resultantes da queima
de Hidrogénio sao levados & zona radiativa da estrela, reduzindo a opacidade e
aumentando a luminosidade. O transporte também deposita Hidrogénio “fresco”
no nicleo, aumentando o tempo de vida na Sequéncia Principal. As altas lumino-
sidades e maior tempo de vida contribuem para remanescentes com massas finais

menores.

Em particular para estrelas OB, durante a Sequéncia Principal a mistura causada
pela rotacao tém importantes efeitos nas taxas de N/C (Herrero et al. 2000, 1998).
Caso nao fosse levada em consideracao, o material processado pelo ciclo-CNO s6
deveria aparecer na superficie durante a fase de SGV, quando ocorresse a primeira

dragagem’” .

Instabilidades: este é um campo complexo e podemos citar os principais tipos
de instabilidades em estrelas de alta massa: Instabilidade de Solberg-Hgiland (o

substituto para o critério de Schwarzschild) e instabilidades de cisalhamento.

o Efeitos na Perda de Massa: para estrelas OB, os efeitos da rotagao na perda de

"Ocorre durante a fase SGV, a zona convectiva aumenta se tornando profunda o suficiente para

levar material processado para a superficie.
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massa (discutida em detalhes mais adiante), sdo relativamente pequenos. Efeitos
consideraveis serao observados em casos que a velocidade de rotagao se aproxima
da velocidade de rotacao critica, causando um aumento na perda de massa e
quebrando a simetria esférica do vento, sendo mais forte nos poélos que no equador
(Cranmer e Owocki 1995; Petrenz e Puls 2000), como nas LBVs. Por outro lado,
a perda de massa remove momentum angular da estrela, reduzindo a taxa de

rotagao (Langer 1998).

Os melhores modelos evolutivos existentes geralmente usam receitas tedricas para a
taxa de perda de massa obtidas por Vink et al. (2000) e Vink et al. (2001), método que
também possui incertezas. A taxa de perda de massa (M) é determinada através do

estudo do vento estelar, por isso antes de prosseguirmos apresentaremos esse conceito.

1.3 Ventos Estelares

Um vento estelar é uma perda continua de gés das partes mais externas de uma estrela,
caracterizando uma atmosfera em expansio. E através deste processo que as estrelas
interagem com o meio a sua volta, injetando momento, energia e matéria processada
pelas reagoes nucleares no interior estelar.

Os espectros das estrelas O, objetos de estudo da presente dissertacgao, sdo parcial-
mente formados em ventos. De fato, para se entender fisicamente estrelas O, devemos
entender seus ventos. Comegaremos a discussao de ventos com a seguinte pergunta:
Qual o mecanismo responsavel pela conducgao do vento?

A principal for¢a responsavel depende do tipo da estrela e até mesmo da fase de
sua vida. Para estrelas quentes, a teoria atual é a de ventos conduzidos por radiacao,
especificamente por linhas espectrais.

Estrelas quentes emitem a maior parte do seu espectro no ultravioleta (UV). O que

faz o vento ser conduzidos por linhas e ndo pelo continuo, é a opacidade. A opacidade
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de uma linha opticamente espessa, por exemplo C IV 15504, chega a ser um fator 106

vezes maior do que a opacidade do espalhamento dos elétrons (Lamers e Cassinelli

1999).

Porém o que faz esse processo realmente eficaz é o efeito Doppler, sem ele as
transi¢coes ocorreriam apenas nas camadas mais internas da atmosfera enquanto que as
mais externas nao receberiam fétons com o comprimento de onda da transicao, fazendo
com que a forca nessas zonas caisse. No entanto, como o gas estd se movendo para fora
da estrela, um atomo vera os fétons emitidos na superficie da estrela deslocados para o
vermelho. Isso fard com que seja possivel que ele absorva fétons do continuo que nao

foram absorvidos nas camadas mais internas, tornando o mecanismo realmente eficaz.

O efeito Doppler esta intimamente ligado a estrutura de velocidade do gas no
vento estelar. Uma determinacdo robusta seria obtida através da solucdo acoplada das
equagoes de transporte radiativo e hidrodindmico (discussdo abordada no Capitulo §2),
0 que é uma tarefa extramente complexa. Uma estratégia seria adotar uma estrutura
de velocidades, na literatura é comumente utilizado uma lei-# (Ver Figura 1.4), onde o
vento é praticamente zero préximo a superficie e tende a um valor constante (chamado

velocidade terminal, vy) quando a distancia tende ao infinito (r — 00).
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Figura 1.4: Lei 8 de velocidade com uma velocidade terminal v, onde R, é o raio da
estrela, r é a distancia radial com relagao a superficie da estrela e v(r) a velocidade do
gés em cada ponto do vento. De Lamers e Cassinelli (1999)

Baseado na lei apresentada anteriormente, nesta se¢cdo apresentarei uma explicacdo

qualitativa sobre a formacdo de uma das linhas mais importantes nos espectros de
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estrelas massivas, os perfis P Cygni. Falaremos também sobre os principais métodos de
diagnéstico de perda de massa bem como suas limitagoes e incertezas.

Esses perfis sao linhas espectrais que consistem de uma componente em absorcao
deslocada para o azul, e uma em emissao para o vermelho. Um exemplo pode ser
visto na Figura 1.5 para a estrela HD93204. Nesse exemplo dizemos que o perfil esta
fortemente saturado, com o fluxo chegando a zero em praticamente toda a componente

de absorgao.

C IV (1548, 1551)

3x107"

2x107"E

Fluxo

1x107""f

ot : . .
1500 1520 1540 1560 1580 1600
Comprimento de onda (A)

Figura 1.5: Perfil P Cygni na estrela HD93204, composto por um dubleto de CIV,
com os valores de comprimento de onda em repouso das transi¢coes indicados entre
parénteses.

Como o maior fluxo de energia em estrelas O é na regiao do UV, os perfis serao
formados por atomos relativamente abundantes, geralmente por linhas ressonantes
com maiores forcas de oscilador nessa regido, tais como C, N, O e Si®. Isso os tornam
excelentes indicadores para taxa de perda de massa, caso as linhas nao estejam saturadas.
Caso haja saturagdo, ainda temos aplicagoes. Além de servir como estimativa para um
limite inferior para perda de massa, sdo excelentes diagndsticos para determinar a

velocidade terminal do gés, j4 que os perfis estdo diretamente ligados com o Efeito

8Devido as condigdes fisicas no vento (e.g. temperatura, densidade, grau de ionizacio), nem todos
os elementos presentes na superficie estelar irdo possuir um perfil P Cygni.
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Doppler. Para entender essa ligagdo seguiremos uma explicagdo qualitativa da formagao
de um P Cygni adaptada de Lamers e Cassinelli (1999).

Vamos considerar um modelo de vento estelar esfericamente simétrico, na qual o
vento assuma uma lei 8 de velocidades, como ilustrado na Figura 1.6. Considere que o
elemento em questao permeie toda a extensao do vento. Um observador externo pode

identificar quatro regidoes que irdao contribuir para a formagdo de uma linha espectral:

A estrela (S) na qual emite um continuo, possivelmente com componentes fotos-

féricas em absorcdo no comprimento de onda em repouso da linha Ag.

e O tubo (F) que se estende em direcao ao observador. O gas em (F) estd se

movendo em dire¢ao ao observador com velocidades entre 0 e —vq.

e O tubo (O) ao lado oposto de (F), nessa regido o gas se afasta do observador,
porém a radiacdo emitida nesta regido nunca alcanga o observador pois esta sendo

bloqueada pela estrela.

o As regides laterais (H) que seriam observadas como um “halo”. O gds nessa
regido possui componentes de velocidade tanto no sentido em direcao ao obser-
vador quando no sentido contrario. As componentes da velocidade na direcao do

observador nessa regido variam entre —voo € Vo-

A Figura 1.6 mostra que as contribuigoes diferentes de cada parte do vento, quando
sobrepostas, dao origem aos perfis P Cygni. A regido (F) e responsavel por espalhar
fétons que atingiriam o observador (caso ndo houvesse gas). Os fétons espalhados pro-
duzem uma absorcao com deslocamento para o azul devido ao efeito Doppler com
velocidades entre 0 e —v,. Note que esta componente em absorcio pode atingir fluxo
0, caso o vento seja muito denso. No halo (H), o gés espalha a radiagao isotropicamente,
fazendo com que os fétons que ndo foram emitidos originalmente na direcao do observa-

dor, sejam observados. Isto produzird uma componente em emissao, com deslocamento
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Figura 1.6: Acima: Geometria de um vento estelar esfericamente simétrico, com o
aumento da velocidade com a distancia. As quatro regides estao indicadas. Abaixo:
Tlustra as contribuigdes de cada uma das regioes individualmente, cada regido marcada
com a letra correspondente. O efeito resultante é a soma das contribuigoes individuais.
Adaptado de Lamers e Cassinelli (1999)
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Doppler entre —vo, € Voo, com um méaximo em 0. A resultante é a simples adi¢ao dos
dois efeitos, formando o perfil P Cygni. Portanto, ao analisar o espectro de uma estrela
massiva, estaremos lidando com informagdes provenientes tanto da fotosfera (v ~ 0)
quanto do vento estelar (—vs < U < Uso).

Pela discussao acima, vemos que as informagoes de um perfil P Cygni estdo direta-
mente ligadas ao vento estelar. Existem dois pardmetros principais a serem determinados
a partir de observagoes do vento: taxa de perda de massa (M , sempre positiva e dada
em unidades de massa solar por ano, M ano~!) e velocidade terminal (v, dada em km
s71). As razbes que tornam essas grandezas fundamentais sdo listadas abaixo (Lamers

e Cassinelli 1999):

e M descreve quanta matéria é perdida por unidade de tempo, logo esta grandeza
esta diretamente ligada a evolugdo das estrelas. Neste caso, medidas precisas sao

imprescindiveis.

e O gés ejetado pela estrela injeta energia cinética no MI. A quantidade de energia
cinética transportada pelos ventos estelares por unidade de tempo é 0.5M vgo.
Logo, para estudar os efeitos dos ventos estelares no MI, devemos conhecer os

valores de M e vy durante toda a evolugdo da estrela.

Apesar de sua importancia, ainda restam duvidas em relagdo as determinacoes de
M. Recentemente, sio utilizados basicamente trés métodos para a determinacéo da
perda de massa empiricas. Sao eles: (a) Excessos devido aos processos livre-livre na
regido do infravermelho e radio; (b) linhas de ressonéncia no ultravioleta (UV); e (c)
linhas no ético, principalmente Ha.

As observagoes no radio sdo limitadas pela distdncia mesmo dentro da Galdxia (no
méaximo alguns poucos kiloparsecs), pois o excesso no fluxo nessas regides é muito fraco.

As linhas de ressonincia no UV saturam a uma taxa de perda de massa de cerca

de 107 "M, ano~!, entdo ventos fortes fornecem apenas um limite inferior para perda
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de massa.

O terceiro método, pela utilizagdo das linhas de Hc, possui algumas vantagens: i)
A abundéancia do Hidrogénio é bem determinada. ii) O processo de ionizagado é bem
conhecido. Por outro lado, a linha de Ha néo é tao sensivel quanto as linhas do UV,
podendo ser usada apenas para perdas de massa superiores a ~ 1077 My ano™!.

Assim, temos um pequeno regime de perda de massa em que podemos aplicar
simultaneamente os diagnosticos de linhas no UV e Ha. Isso traz incertezas e uma
analise em varios comprimentos de onda se mostra uma forma interessante de reduzir
0S erros.

As taxas de perda de massa tedricas, também chamadas de receitas para perda de
massa, foram obtidas por Vink et al. (2000) e Vink et al. (2001). Nessa abordagem ¢é
feita a hipdtese de ventos completamente estaciondrios e homogéneos onde M pode ser
escrita em termos das grandezas fisicas da estrela: M = M (L, My, Tef f, Voo /Veses Z),
onde v € a velocidade de escape da estrela. No trabalho feito por Bouret et al. (2005)
é mostrado que a inclusdo de “clumping”®, além de necesséaria para obter um ajuste
satisfatério de algumas linhas na regiao do UV, leva a uma reducado por um fator de
até 7 vezes nas taxas de perda de massa.

Em uma anélise realizada por Mokiem et al. (2007), também foram encontradas
divergéncias entre as determinacées de perda de massa empiricas e teéricas. Mesmo
utilizando corregGes pelo efeito de clumping, as diferengas variavam por um fator de 3 a
100! A relacdo mostrava bom acordo apenas para luminosidades acima de ~ 10%?L, o
desacordo para luminosidades abaixo desse valor é conhecido atualmente por problema
dos ventos fracos. Isso pode significar erros em pelo menos um dos dois métodos de
diagnostico.

Uma forma de abordar o problema seria usar uma amostra de estrelas para as quais

ambos métodos empiricos (Ha + UV) pudessem ser aplicados de forma confidvel, e

9Em portugués significa grumos, que refere-se & nao homogeneidade do vento. Neste trabalho serd
usado o termo em inglés.
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entdo comparar com as receitas tedricas. Porém o intervalo de perda de massa em que

isso ocorre é muito pequeno.

1.4 Objetivos

Nas ultimas décadas, as estrelas O foram frequentemente estudadas através da compa-
racao de espectros sintéticos com dados espectroscopicos em alta resolugdo. A maioria
desses estudos usam a telescépios terrestres na regiao do 6tico e/ou observatoérios espa-
ciais para dados no ultravioleta (Crowther et al. 2002b; Marcolino et al. 2009; Martins
et al. 2005; Mokiem et al. 2005; Repolust et al. 2004). Atualmente, na regiao do in-
fravermelho, existem apenas trabalhos para comprimentos de onda menores do que
~ 6pm, incluindo a linha Bra, que é a regido do infravermelho préximo (Hanson et al.
2005; Lenorzer et al. 2004; Najarro et al. 2011). Na regido do radio, estudos sobre a
estratificagdo radial dos clumps foram conduzidos por Puls et al. (2006). Devido as
incertezas ligadas a cada método, a conducgao de estudos em varios comprimentos de
onda ajudam a reduzir as incertezas nas determinagoes dos parametros estelares e do
vento.

O presente trabalho analisa pela primeira vez estrelas O no infravermelho médio,
caracterizando a regiao morfologicamente (Ver Capitulo §3) e explorando o potencial
dessa regiao como diagnéstico para as propriedades fotosféricas e do vento (Ver Capitulo
§4). Nossa amostra consiste de 14 estrelas O anas e supergitantes, observadas com o
Telescépio Espacial Spitzer (PI. Thierry Lanz) utilizando o instrumento IRS, cobrindo
a regiao ~ 10 — 37um, usando o médulo de alta resolucao (R=600). Comegaremos

descrevendo as observagoes e a metodologia utilizada no Capitulo §2.






Capitulo 2

Observacoes e Metodologia

Neste Capitulo apresentamos os dados observacionais no infravermelho médio utilizados
em nossa analise. Inicialmente, nas Secoes §2.1 e §2.2, apresentamos as principais
caracteristicas do telescopio espacial SPITZER e do espectrografo utilizado. Na Segao
§2.3 discutimos a nossa amostra. J4 na Secdo §2.4, listamos os dados complementares
(no 6tico e ultravioleta) utilizados na analise.

Ressaltamos que nesta dissertacio apresentamos o espectro no infravermelho médio
de 14 objetos, porém a andlise quantitativa desta regido (i.e., com a ajuda de modelos
robustos) foi feita somente em 9 objetos. Tal estratégia foi escolhida devido a uma
combinagéao de dois fatores: (i) auséncia de modelos CMFGEN iniciais para certos tipos
espectrais (e.g. 06—7V; detalhes mais adiante); (ii) tempo computacional envolvido.
Ressaltamos no entanto que tal fato ndo deverd alterar os resultados principais relativos
as ands e aos dois grupos de supergigantes de nossa amostra, como apresentado mais
adiante.

Para o estudo da morfologia do infravermelho médio, que exploramos no préximo
Capitulo, utilizamos como apoio o cédigo CMFGEN (Hillier e Miller 1998). Portanto,
se mostra necessaria uma Segdo para apresentacao do mesmo (Secdo §2.5), seguido da

metodologia para a determinacao de parametros (Segao §2.6), do custo computacional
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(Segao §2.7), e entdo os melhores ajustes e respectivos parametros (Secao §2.8).

2.1 O Telescépio Espacial Spitzer (Werner et al. 2004)

O telescopio espacial Spitzer, lancado em 25 de agosto de 2003, faz parte do programa
“NASA’s Great Observatories”, um conjunto de quatro observatorios espaciais que rea-
lizam observacoes em diferentes faixas espectrais. Fazem parte do projeto o telescépio
espacial Hubble, que atua no ético, o observatério de Raios Gama Compton e o obser-
vatorio de Raios-X Chandra.

O Spitzer foi projetado para detectar radiagdo na regido do infravermelho, e possui

duas componentes principais:

o A montagem com o processo de resfriamento criogénico, que contem um telescopio

de 85 centimetros e os trés instrumentos cientificos do Spitzer.

o A nave espacial, responsavel pelo controle do telescépio, fornecimento de energia,

gerenciamento dos dados e comunicagdo com a Terra.

Por trabalhar no infravermelho médio, o observatério precisa permanecer a tem-
peraturas baixissimas, préximas ao zero absoluto, durante as observagoes para evitar
contaminacoes. O resfriamento é feito utilizando Hélio liquido através de um processo
chamado “criogénico”. Afim de reduzir custos com a refrigeracdo e aumentar o tempo
de vida do observatério, a tradicional érbita geocéntrica foi substituida por uma Heli-
océntrica onde o Spitzer seguiria aproximadamente a mesma 6rbita da Terra, mas se
afastaria dessa a uma taxa de 150 milhoes de quilométros por ano (Ver Figura 2.1).
Essa nova orbita permite um resfriamento natural, evitando nao sé a luz refletida do
Sol, mas também a radiacdo térmica no infravermelho emitida pela Terra. Quando
isolado no espaco, a temperatura no telescépio sem qualquer resfriamento ativo é cerca

de 30 a 40K.
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Figura 2.1: Representagao artistica da orbita solar do Spitzer. Retirada de

Assim, o processo criogénico que tinha uma expectativa de vida inicial de no minimo
2.5 anos, chegou a durar 5.5 anos, sendo iniciado em 01 de dezembro de 2003, e esgotando-
se em 15 de maio de 2009. Durante essa fase “criogénica”, era possivel operar apenas
um instrumento por vez, entdo foram criadas campanhas para cada instrumento com

duragoes de ~ 7 — 21 dias. Os trés instrumentos que operaram nesta fase foram:

o A camera de cobertura no infravermelho (IRAC - Infrared Array Camera), que

realiza imageamento simultadneo em 3.6, 4.5, 5.6 e 8.0 microns.

o O espectrografo no infravermelho (IRS - Infrared Spectrograph), que possui mé-
dulos de alta e baixa resolugao cobrindo a regiao de ~ 5 — 40 microns. Possui

também imageamento em 16 microns.

o O fotémetro imageador multibanda (MIPS - Multiband Imaging Photometer),
que realiza imageamento em 24, 70 e 160 microns. Além de espectroscopia em

baixa resolucao de ~ 50 — 100 microns.

Atualmente o Spitzer encontra-se em uma fase chamada de “morna”, que se inciou


http://legacy.spitzer.caltech.edu/about/orbit.shtml
http://legacy.spitzer.caltech.edu/about/orbit.shtml
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apos a extingdo do tanque de Hélio em maio de 2009. Nessa fase, apenas as cameras de
3.6 e 4.5 microns do IRAC ainda trabalham com performance total. As missGes para
este instrumento ainda podem continuar por cerca de ~ 10 anos.

Os espectros utilizados neste trabalho foram obtidos usando o espectrografo IRS.

Na proéxima Secao falarei mais sobre o instrumento e os possiveis médulos de operacao.

2.2 O Espectrografo IRS (Houck et al. 2004)

O espectrégrafo no infravermelho (IRS) é um dos trés instrumentos cientificos presentes
no Spitzer. Seu design foi projetado pensando em maximizar a sensibilidade, dada a
abertura de 85cm do Spitzer. Possui quatro médulos de operacao, nomeados de acordo
com a cobertura espectral e resolucdo. Sao elas: Curta-Baixa (SL), Curta-Alta (SH),
Longa-Baixa (LL) e Longa-Alta (LH). Os dois niveis de resolucao disponiveis séo, baixa
(R ~ 60 — 130) e alta (R ~ 600), cobrindo a regiao de 5.2 — 38 microns. O espectro
pode ser obtido em dois modos, mapeamento (permite ao observador configurar um
conjunto de posigoes em volta da posicido central do alvo, onde sao obtidos espectros
em cada posigao) ou observagao fixa (os objetos sdo posicionados nas fendas do IRS por
um determinado tempo de integracao). O IRS também fornece imageamento em dois
filtros, incorporados ao médulo SL, centrados em 16um (“azul”) e 22um (“vermelho”).

Dois detectores Si:As com o tamanho de 128 x 128 pixels coletam a luz nos médulos
SL e SH, enquanto dois detectores Si:Sb com o mesmo niimero de pixels sdo usados nos
modulos LL e LH. Uma foto do IRS é apresentada na Figura 2.2, e as propriedades de
cada modulos estdo disponiveis na Tabela 2.1.

Os moédulos de baixa resolugao foram produzidos para uma maior sensibilidade as
caracteristicas da poeira no Universo local e distante. Sdo muito influenciados pela Luz
Zodiacal ou pelo fundo da Galéxia. Possuem duas subdivisoes, uma de primeira ordem

e uma de segunda ordem. Os dois mddulos echelle em alta resolucao foram otimizados
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para serem sensiveis as linhas de emissdo, e possuem a maior resolucao possivel para a
montagem em que se encontram. Portanto, as observacoes foram realizadas utilizando
os médulos SH e LH, junto com o modo de observacdo fixa. Neste modo os alvos sao

colocados em uma ou mais, das fendas do IRS, por um dado tempo de integracao.

Figura 2.2: Espectrografo no Infravermelho do Spitzer. Os quatro médulos, SH, SL (que
contém as cameras de imageamento), LH e LL estdo marcados. De Houck et al. (2004)

Tabela 2.1: Propriedades do instrumento IRS. !Os médulos em baixa resolucio utilizam
uma fenda longa que permite a obten¢ao de informagéo tanto espacial (imageamento)
quanto espectral de forma simultdnea no mesmo arranjo. Cada abertura nos médulos
de baixa resolugao sao divididas em duas sub-fendas que fornecem espectroscopia tanto
em primeira quanto segunda ordem. Os mddulos em alta resolugdo usam um modelo
echelle de dispersao cruzada que permite uma ampla cobertura espectral em uma tnica
exposicao.

Moédulo Detetor Escala de Pixel (Arcsec) Ordem! A(pm) ﬁ
SL Si:As 1.8 SL2 5.2—-7.7 80-—128
SL1 7.4—14.5 64— 128
“azul” 13.3 — 18.7 ~3
“vermelho” 18.5 — 26.0 ~3
LL Si:Sb 5.1 LL2 14.0—-21.3 80—128
LL1 19.5—-38.0 64— 128
SH Si:As 2.3 11 —-20 9.9 —19.6 ~ 600
LH Si:Sb 4.5 11— 20 18.7 —37.2 ~ 600

Agora que foi apresentado o telescépio, instrumento e mdédulos disponiveis. Sin-

tetizamos, na préxima Secdo, as principais informagcoes sobre as observagoes com o
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IRS.

2.3 Dados no Infravermelho Médio

Como discutido na Sec¢do anterior, a configuragao ideal para as observagoes dos alvos
era com os modulos echelle de alta resolugao (R ~ 600) SH e LH, com uma cobertura
espectral total de ~ 10 — 37um, ver Tabela 2.2. As estrelas O de nossa amostra co-
brem classes espectrais iniciais e tardias. A amostra inclui tanto estrelas ands quanto
supergigantes porque as propriedades do vento dessas duas classes sdo diferentes.

Para analisar quantitativamente os perfis das linhas, uma razao sinal ruido (S/R) de
~ 150 foi obtida com o mdédulo SH, enquanto que com o médulo LH, o S/R necessério
foi de ~ 50. O tempo de exposigao necesséario para atingir o S/R desejado, foi calculado
usando a ferramenta online SPEC-PET.

Os dados foram reduzidos por Marc Audard, do Observatoire de Genéve. Para
o modo de observacio fixa, as ferramentas necessarias para reducgao sao: SPICE e
SMART, ambas escritas na linguagem de programacao IDL e disponiveis na pagina de
documentacéo e ferramentas do SPITZER.!

Os alvos observados sdo mostrados na Tabela 2.3. A amostra consiste de 14 estrelas
do tipo O, sendo 6 anas e 8 supergigantes. Os dados dessas observagoes foram gentil-
mente cedidos por Thierry Lanz (Observatoire de la Cote d’Azur), que foi o principal
investigador (PI) da proposta ao telescépio Spitzer. Eles sdo analisados pela primeira
vez neste trabalho de mestrado. De fato, como ja ressaltamos, é a primeira vez que
estrelas O sdo analisadas em detalhes nesta regido espectral.

No Capitulo §3, onde caracterizamos a regiao do infravermelho médio, serdo apre-
sentadas imagens dos espectros observados. Na préxima Secao apresentarei os dados

utilizados na faixa do ultravioleta e 6tico.

'Encontrada em:


http://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER/docs/dataanalysistools/cookbook/
http://irsa.ipac.caltech.edu/data/SPITZER/docs/dataanalysistools/cookbook/
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Tabela 2.2: Configuracdo do instrumento IRS utilizada nas observagoes.

Médulo  Escala de Pixel A(pm) AJAN

SH 2.3 99-196 ~ 600
LH 4.5 18.7 =372 ~ 600

Tabela 2.3: Estrelas observadas com o Telescépio Spitzer, utilizando o instrumento IRS.
'Dados complementares O = 6tico, UV = ultravioleta. (PL. T. Lanz)

Alvo Tipo Espectral Modelos (Sim ou Nao) (O e/ou UV)!
HD66811 (¢ Puppis) O4If+ Sim OeUV
HD190429A O4If+ Sim OeUV
HD188001 O7.5laf Sim Uuv
HD207198 O9Ib-11 Sim OeUV
HD30614 (o Cam) 09.51ab Sim OeUV
HD188209 09.5Iab Sim OeUV
HD209975 09.5Ib Sim OeUV
HD195592 09.7Ia Nao -
HD199579 06V((f)) Nao Uuv
HD206267 06.5V((f) Nio UV
HD47839 O7V((f)) Nao -
HD209481 (01°)Y Nao -

10 Lac o9V Sim OeUV
HD38666 09.5V Sim OeUV

2.4 Ultravioleta e Otico

A inclusao do ultravioleta e 6tico serve de apoio & analise do infravermelho, ja que esta
ultima nunca havia sido estudada em detalhes nas estrelas O. Como essas regides sao
bem conhecidas e amplamente estudadas na literatura (Crowther et al. 2002b; Marcolino
et al. 2009; Martins et al. 2005; Mokiem et al. 2005; Repolust et al. 2004), elas foram um
bom guia. Para alguns alvos nao temos dados para o 6tico e/ou ultravioleta, ou os dados
disponiveis eram de baixa qualidade. Entretanto isso ndo trouxe grandes problemas a
analise, pois como sera discutido no Capitulo §3, nossa amostra pdde ser subdivida em

grupos baseados na regido do vento estelar em que as linhas do infravermelho médio sao
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formadas. Como cada grupo possui ao menos um objeto representativo com ambas as
regioes de apoio, os principais resultados deste trabalho nao deverdo sofrer alteragoes

com a inclusao de novos dados complementares.

Para o ultravioleta, os dados foram obtidos do “Mikulski Archive for Space Teles-
copes” (MAST), da missdo “International Ultraviolet Explorer” (IUE). A cobertura
espectral do TUE é ~ 1100 — 3200A.Todos os dados utilizam a configuracio de dispersio
alta que possui uma resolucio de ~ 0.2A.

No 6tico, utilizamos dados de diferentes telescopios/espectrégrafos. Eles foram gen-
tilmente cedidos por Jean-Claude Bouret (Laboratoire d’Astrophysique de Marseille) e
Fabrice Martins (Universite Montpellier). Contamos por exemplo com dados do espec-
trégrafo FEROS (R=48000), do espectro-polarimetro NARVAL (R=65000, no telescépio
TBL, Franca) e ESPADONS (R=68000, CFHT), e ELODIE (R=42000; Observatoire
Haute-Provence). A fonte dos dados serd devidamente citada ao apresentarmos espec-

tros versus modelos, na Secao §2.8.

2.5 Metodologia: Modelos de Atmosferas

Para realizar a caracterizacio da regiao do infravermelho médio utilizamos como apoio o
codigo de atmosfera estelar desenvolvido por Hillier e Miller (1998), chamado “ CMFGEN”
(Co-Moving Frame GENeral). Portanto se mostra necessaria a introdugao de tal cédigo.

Nesta Secao justificaremos nossa escolha dentre outros cddigos disponiveis. Veremos
quais os pontos fortes que fazem do CMFGEN um dos melhores disponiveis atualmente.
Também mostraremos suas fraquezas apontando o que pode ser melhorado, sem grandes
aumentos no atual custo computacional (mais informagoes na Sec¢ao §2.7).

O CMFGEN é um cédigo de atmosfera estelar escrito em FORTRAN, desenvolvido
para resolver a equagao de transporte radiativo acopladamente com as equagoes de

equilibrio estatistico e radiativo. Tal acoplamento se mostra necessario para o campo
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de interesse do CMFGEN, onde os objetos possuem uma atmosfera em expansio e
a hipdtese de equilibrio Termodindmico Local (ETL) nao é valida. Esse cenério estd
presente em todas as fases evolutivas de estrelas massivas e até mesmo em estrelas
centrais de nebulosas planetarias e supernovas. Na literatura é possivel encontrar o uso
do CMFGEN em todas essas areas (Crowther et al. 2002a,b, 2006; Dessart e Hillier
2011; Groh et al. 2009; Marcolino et al. 2009, 2007; Martins et al. 2005). O c6digo nao
possui limitagoes quanto ao intervalo de diagndstico espectral e ainda permite a inclusao
dos efeitos de “line-blanketing”, raios-X, e “clumping”. Portanto o cédigo escolhido se
mostra um dos melhores disponiveis para nosso propésito.

A fisica desses objetos extremos é muito complexa. Uma descrigdo completa requer
a solucao do problema hidrodindmico acopladamente com o transporte radiativo, que

consiste basicamente em resolver o seguinte conjunto de equacoes:

A equacao de transporte radiativo, que determinard o campo de radiacao.

As equagoes de equilibrio estatistico, que determinarao as populagoes nao-ETL

para cada nivel.

A equagao de equilibrio radiativo, que ird fornecer a estrutura de temperatura.

A conservacao de momentum, que determinara a estrutura de velocidade.

A conservacao de massa, que determinard a estrutura de densidade na atmosfera.

O acoplamento das equagoes mencionadas acima vem do fato de que, para obtermos
o campo radiativo precisamos conhecer as populacoes, e essas dependem fortemente
de como é o campo, pois esse interage e modifica o estado do gas. A radiacao é
responsavel também pela aceleracdo do gas, fendmeno ligado & equacdo de momentum
que influéncia a densidade do meio. Temperatura e densidade sdo grandezas fortemente
ligadas, e afetam diretamente os processos colisionais, que por sua vez entram no

célculo das populagoes. O ponto é que isto implica em grandes dificuldades do ponto
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de vista tedrico e computacional, e mesmo a geracao atual de modelos possui hipoteses
simplificadoras para abordar o assunto, o que é natural. A maioria dos modelos atuais,
por exemplo, ainda sdo unidimensionais e consideram o vento estelar estacionério.

O CMFGEN faz o menor nimero de hipéteses possiveis para o atual custo compu-

tacional (Ver Secao §2.7), sao eles:

o Estacionario: O vento estelar é considerado estacionario, ou seja todas as equa-
¢oes sdo consideradas independentes do tempo. Isso ndo ocorre na realidade
e diversas instabilidades podem causar variagdes no vento, como apontado em
Owocki (2003). Modelos dependentes do tempo ainda nao sao uma realidade, e os
resultados atualmente obtidos s6 sdo validos para alvos que ndo apresentam vari-
acOes significativas em seu espectro observado com relacdo ao tempo. Caso isso
nao ocorra ainda podemos considerar os modelos estacionarios como “snapshots”

das diferentes fases espectrais.

e Simetria esférica: O vento é assumido esférico, ou seja, depende apenas da
variavel r, e todas as equagdes utilizam coordenadas esféricas. Essa abordagem se
mostrou razoavel, ao comparar modelos com espectros observados, para a maioria
das estrelas massivas, mas devemos tomar cuidado ao adoté-la para objetos em
que o vento possui uma estrutura bem definida, quebrando a simetria, como é o

caso de objetos com altas taxas de rotagao.

¢ Estrutura hidrodinidmica: atualmente, a taxa de perda de massa e a estrutura
de velocidades acima do ponto sonico' devem ser fornecidas. Essa é uma das
principais limitacées do cdodigo. O acoplamento das equacGes de transferéncia
radiativa e hidrodindmicas demanda um custo computacional alto, mas esse com

certeza serd um dos proximos passos.

1O ponto sénico é onde o vento estelar faz a transicdo do fluido subsénico para o supersénico. No
caso particular de simetria esférica, a distancia na qual o ponto ocorre é dado por: r; = (GM*/2C§),
onde G é a constante gravitacional, M, a massa da estrela e ¢s a velocidade do som no meio.
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A estrutura de velocidades é dada da seguinte forma:

(a) Abaixo do ponto sbnico (regiao fotosférica), a estrutura hidrostatica é obtida
resolvendo a equacao de equilibrio hidrostatico, por meio de um processo iterativo,
realizado durante o procedimento comum do CMFGEN. A estrutura de entrada
é usada de modelos anteriores, e para estrelas O, apenas algumas iteragoes sao

necessarias para obter uma estrutura hidrostatica bem convergida.

(b) Para a regido do vento a estrutura de velocidades é dada por uma lei-5 cldssica:

r

Vp = Voo <1—R*>/B, (2.1)

onde R, é o raio estelar e vy, a velocidade terminal do vento atingida em r — oo
(fim do vento). As duas regides (fotosfera + vento) sdo conectadas suavemente

formando uma fun¢do monotonicamente crescente.

Estrutura de densidade: E obtida pela equagio de conservacio de massa
(Equacgao 2.2), utilizando a estrutura de velocidade descrita acima e uma dada
perda de massa fixa. A taxa M deve ser fornecida como parametro de entrada,

veremos mais detalhes sobre esse assunto adiante.

M = 472 po(r), (2.2)
onde M é a taxa de perda de massa e p a densidade.

Estrutura de temperatura: A temperatura é determinada pela equagdo de
equilibrio radiativo, isso s6 é verdade se considerarmos que a energia é comple-
tamente transportada pela radiacdo, e que nao existem fontes ou sorvedouros de

energia na atmosfera.
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No entanto, o CMFGEN inclui os principais efeitos para a modelagem de estrelas

de alta massa, sdo eles:

e nao-LTE: Todas as equagoes de equilibrio estatistico sdo resolvidas individual-
mente e ddo acesso as populacdes nos diferentes niveis de energia. Os processos
fisicos envolvidos sdo: fotoionizacao!, recombinacio eletrénica, ionizacao colisio-
nal (termos ligado-livre), excitagao radiativa, excitacao colisional, desexcitagao
radiativa, desexcitagao colisional (termos ligado-ligado), espalhamento eletronico,

troca de carga, recombinagao dieletronica e efeito Auger.

e Line-Blanketing: Esse efeito aparece quando transi¢oes causam mudancas na
estrutura da atmosfera, principalmente na temperatura (efeito chamado “backwar-
ming”). A inclusdo do line-blanketing leva modelos com uma menor temperatura
efetiva a atingirem o mesmo grau de ionizagao, e entdo tipo espectral, de um
modelo com apenas H e He com temperatura efetiva maior. Ocorre também, uma
alteragdo no espectro emergente, causando um aumento no fluxo nas regides do

vermelho e infravermelho as custas das regides mais “azuis”.

Os metais sdo os principais responsaveis pelo line-blanketing, que apesar de terem
uma baixa abundéancia possuem uma alta opacidade. Os efeitos do line-blanketing

na distribui¢do de energia sdo mostrados na Figura 2.3.

Em estrelas quentes esse efeito é mais acentuado, pois essas possuem o pico de

sua emissao no ultravioleta, regido com varias transigoes ligado-livre de metais.

No CMFGEN, a inclusao de line-blanketing é exata, todas as populagoes e opaci-
dades dos niveis de energia nos metais sdo calculadas individualmente, ao invés
de uma abordagem estatistica como a utilizada em Pauldrach et al. (1994). Por
se tratar de muitas transi¢oes isso demanda um alto custo computacional, le-

vando a unica hipdtese utilizada nesse efeito: a utilizacdo de superniveis. Esta

10 CMFGEN também leva em consideracio fotoionizacio para estados excitados.
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Figura 2.3: Alteracdo da distribuicao de energia devido a inclusdo de line-blanketing. A
linha pontilhada corresponde a um modelo tedrico com apenas H e He. A linha sélida
corresponde a um modelo com H, He e Fe. De Marcolino (2006).

ideia foi introduzida por Anderson (1989) que consiste basicamente em agrupar
niveis com energias préximas em um tnico supernivel. O objetivo de utilizar o
supernivel é puramente computacional, j& que a redugao no tempo de calculo é

bem significativa.

Clumping: Existem diversos indicios, diretos e indiretos, de que o vento em
estrelas quentes nao ¢ homogéneo, e sim estruturado. No trabalho de Bouret et al.
(2005) vemos que a reproducao tedrica das linhas de O V 1371 e N IV 1718, em
certas estrelas, somente é satisfatéria com a inclusdo de “clumping” (Ver Figura
2.4). Ser estruturado significa que a matéria carregada pelo vento estelar nao
serd distribuida uniformemente ao longo da atmosfera, mas sim redistribuida em
regioes de alta densidade (“clumps”), sendo praticamente vacuo entre essas regioes

(Ver Figura 2.5).

Na verdade isso nao é uma grande surpresa, simulagoes hidrodindmicas tedricas
conduzidas por Owocki et al. (1988) ja indicavam o surgimento de estruturas no

vento devido a prépria instabilidade inerente da forga radiativa.

No CMFGEN o “clumping” é implementado pelas seguintes expressoes:
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Figura 2.4: Ajuste ao espectro observado da estrela HD 96715, uma supergigante O. As
linhas sélidas pretas correspondem as observacgoes, as tracejadas cinzas aos modelos sem
“clumping” e as sélidas cinzas a modelos com “clumping”. Figura extraida de Bouret
et al. (2005), onde o CMFGEN também foi utilizado.

Homogeneous stellar wind Schematic representation
artistic representation of a clumpy wind structure

Figura 2.5: Lado esquerdo: Representacdo artistica de um vento estelar homogéneo.
Lado direito: Representacao esquematica da estrutura de um vento “clumped”. Retiradas
de


http://www.issibern.ch/teams/stellarwind/index.php?page=science
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O parametro v, fornecido como pardmetro de entrada (ver Segao §2.6), corres-
ponde ao valor da velocidade inicial onde o clumping passa a atuar. A funcao f(r)
é chamada de fator de preenchimento, relacionada com a estrutura de densidade

(p(r)) pela Equagao 2.4, onde fo, é 0 valor assintético da fungao f(r) para r — oo.

A partir das Equagoes 2.3 e 2.4, é possivel notar que ao adotar o valor de f,, = 1.0
recuperamos o resultado para um vento homogéneo, e que para valores préximos

a zero, temos ventos extremamente estruturados.

2.5.1 Parametros de entrada e saida

Os parametros de entrada devem ser fornecidos pelo usuario, geralmente retirados de

outras andlises ou banco de dados presentes na literatura. Abaixo listamos os principais

parametros de entrada utilizados pelo CMFGEN:

o Pardmetros estelares: Luminosidade (L, ), temperatura da estrela (T ), raio estelar

(R,), massa (M,) e as abundancias quimicas de cada elemento. As populagoes de
todos os niveis e fons devem ser fornecidas inicialmente, porém sao modificadas
através das iteragoes pelo CMFGEN, de modo a satisfazer as equagoes de equilibrio

estatistico e radiativo.

Pardmetros do vento: taxa de perda de massa (M), velocidade terminal (vy) € a

indice 8 de velocidades.

Os parametros descritos acima sdo definidos em arquivos de texto que serdo

lidos pelo CMFGEN durante a execugao. Abaixo segue os principais arquivos que
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contém os dados de entrada do CMFGEN:

VADAT: Nesse arquivo é definido: L,, M, vso, Rs, My, o valor de § e o

conjunto de ions.

— MODEL_ SPEC: aonde ¢ definido o niimero de niveis e superniveis para

cada fon.
— ION__IN: populagao inicial do fon em questao (e.g. OIII_IN, OIV_IN, etc.).
— IN_ITS: Definimos o niimero de iteracoes executadas pelo CMFGEN. Em

geral quanto maior o nimero de iteragées melhor a convergéncia.

— HYDRO_DEFAULTS: Controla as iteragoes hidrostéticas.

Com relagao aos arquivos de saida, os principais sdo os que fornecem informagoes a
respeito da convergéncia (arquivos de verificacdo) e o espectro tedrico obtido.

Os principais arquivos de verificacao utilizados foram: OUTGEN - com o comando
“grep MAXIMUM OUTGEN” podemos verificar qual a maior variagdo nas corre¢oes
mesmo durante a execucdo do CMFGEN, CORRECTION__SUM - as variagoes nas
correcoes nos diferentes pontos de profundidade do vento, OBSFLUX - utilizado para
conferir a conservagao da luminosidade e também o nivel de raios-X.

O espectro tedrico, apés a execugao da tarefa CMFGEN_DEV.EXE, ainda néo estd
pronto para comparagao com espectros observados. Isso porque o CMFGEN faz o cdlculo
no sistema de referéncia co-movel do gas e ainda é necessario realizar uma mudanca
de referencial para o observador. Para isso utilizamos o programa CMF_FLUX.EXE.
Uma amostra da aparéncia desses arquivos encontram-se no Apéndice A.

Esse programa também conta com alguns arquivos de controle: batobs.sh - que
chama a tarefa, CMF_FLUX_ PARAM_INIT - inclui diversos pardmetros de entrada,
entre eles o intervalo espectral de interesse. Aqui também é possivel calcular o espec-
tro formado por diferentes elementos individuais (e.g. H, He II, etc.), esse recurso foi

utilizado nesse trabalho e foi crucial na identificacao de linhas.
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2.6 Obtencao dos Parametros Estelares

Foi criado um diretério para cada modelo, onde estao presentes os arquivos apresentados
anteriormente. Em seguida, é executado um arquivo do tipo “shell” do LINUX, que
chamarda o c6digo CMFGEN (CMFGEN _DEV.EXE). Alguns pardmetros sao adotados
inicialmente com valores padroes, onde alteramos posteriormente caso necessario (mais
detalhes adiante). No entanto, outros sdo obtidos através de uma andlise espectroscépica,

sao eles:

Tes: Temperatura efetiva.

log(g): Gravidade superficial.
e M: Taxa de perda de massa.

VUso: Velocidade terminal.

fer: Fator de preenchimento.

Para determinarmos tais parametros utilizamos as chamadas linhas de diagndstico.
Sao linhas que se mostram sensiveis as varia¢des dos pardmetros acima, servindo como
um indicador para determinarmos um valor quantitativo a respectiva grandeza. Utiliza-
mos linhas na regido do ultravioleta (UV) e do ético (OPT), formadas tanto na regido
da fotosfera, para determinarmos parametros fotosféricos, quanto as formadas no vento,
para determinarmos os parametros do vento.

Os valores sdo determinados através da comparagao direta entre modelos e os dados
observacionais, onde variamos apenas o parametro de interesse até a obtencdao de um
ajuste satisfatorio das linhas de diagndstico. Este é o primeiro passo para a modelizagao
e tal método é utilizado amplamente na literatura para a andlise de atmosferas estelares
(Bouret et al. 2012, 2005; Crowther et al. 2002a; Marcolino et al. 2009; Najarro et al.

2011).
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Abaixo listamos as linhas utilizadas no diagnoéstico de cada uma das grandezas

citadas acima:

o Temperatura efetiva: as principais linhas de diagndstico para temperatura em
estrelas quentes sao Hel 4471 e Hell 4452, quando estas nao estdo disponiveis
podemos usar Hel 5876 e Hell 5412. A temperatura é determinada pelo melhor

ajuste da intensidade dessas linhas entre os espectros tedrico e observado.

Podemos refinar o ajuste usando as seguintes linhas (se disponiveis): Hel 4388,
Hel 4713, Hel 4920, Hel 4144, Hel 5016, Hel 4027 e He II 4200. Na regido do
ultravioleta existem diversas linhas de Fe III, IV e V que formam a chamada

“floresta do ferro”, que também sao sensiveis a temperatura.

» Gravidade superficial (log(g)): para determinar a gravidade usamos as linhas das
séries de Balmer. Um ajuste primério é feito utilizando H~y (H 4341) e como um
indicador secundario podemos utilizar HS (H 4861). Ha geralmente é influenciada
pelo vento, portanto ndo podemos utilizé-la como indicador. O melhor modelo é

aquele que tem o melhor ajuste das asas dessas linhas.

o Taxa de perda de massa (M): Determinada pelo ajuste do perfil de algumas linhas
do ultravioleta e do 6tico: CIV (1548,1551), OV 1371, NV 1240, SilV (1394,1403),
NIV 1718 e Hav.

e Us: mesmas de M. Determinada através da componente em absor¢ao dos perfis
P Cygni, porém v, é mais precisamente determinado em perfis fortemente satu-
rados, enquanto que M é melhor determinado por perfis ndo saturados (Lamers

e Cassinelli 1999).

o clumping (f): OV 1371, NIV 1718, PV (1118,1128). Essas linhas sao utilizadas

para ajustarmos a intensidade do clumping.
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Os demais parametros sao fixados através de valores padroes ou adotados de bancos
de dados e catalogos astrondmicos (e.g. HIPPARCOS!). A seguir, uma lista com os

valores adotados nas principais entradas do CMFGEN:
e Parametros do modelo:

— lei-B: O valor padrao para estrelas O é 8 = 1.0, sendo alterado caso necessario.

— vg: Essa grandeza é da ordem de algumas dezenas de km/s. Assumimos que

o clump inicia-se logo acima do ponto sénico, em ~ 30 km/s.

— fso: Para uma primeira comparagdo precisamos adotar um valor padrao,
que é foo = 0.1. Mas esté sujeito a mudancas caso as linhas de diagnéstico
para esse pardmetro (listadas anteriormente), indiquem a necessidade de

alteragoes.

— velocidade de microturbuléncia: Adotamos também uma velocidade de mi-
croturbuléncia dependente do raio. Por padrao escolhemos seu valor minimo

igual a 5 km/s, e o valor maximo dado por 0.1ve.

— raios-X: O CMFGEN também permite incluir o processo de ioniza¢do por
raios-X, que seriam emitidos via choques gerados por instabilidades no vento
estelar, adotamos o valor canénico de Lx/Lpor = -7.0 £0.3, obtido na
literatura (Berghoefer et al. 1997; Oskinova 2005; Seward e Chlebowski 1982),
onde Lx é a luminosidade em raios-X e Loy, a luminosidade bolométrica

da estrela.

— Abundancia quimica: inicialmente consideramos as abundancias solares de
Grevesse et al. (2007). Posteriormente, se necessario, modificamos as abun-

dancias de alguns metais.

— Nuamero de pontos de profundidade: Grandeza ligada a discretizacdo do

vento, aqui sdo adotados valores entre 60 e 80 pontos.

'HIgh Precision PARallax COllecting Satellite
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e AtOmica:

— A fim de realizar uma andlise homogénea da amostra, foi utilizado o mesmo
conjunto de dados atémicos para todos os modelos (fons, niveis e superniveis),
como mostrado na Tabela 2.4. A inica excessdo é a Zeta Puppis, onde usamos

um conjunto de fons maior, como o apresentado em Bouret et al. (2012).
» Vinculos observacionais:

— Velocidade rotacional projetada (vsin(i)): Adotado inicialmente da literatura

(Penny 1996).
— L,: Luminosidade, adotada incialmente de Martins et al. (2005).

— E(B —V): Excesso de cor. Para uma dada luminosidade fixa, ele é usado
para calibrar a distancia obtendo a chamada distancia espectroscépica. Note
que se o alvo reside em alguma associagado com distancia bem conhecida, o

indice pode ser usado para calibrar a luminosidade.

Nao foi necessario buscar o melhor ajuste em todos os alvos, existem modelos cedidos
gentilmente pelos colaboradores que foram utilizados em andlises anteriores. Neste caso,
os modelos foram comparados com nossos dados observacionais e, havendo necessidade,
refinamos o ajuste de alguns parametros. Note que para aprimorar qualquer parametro,
ou mesmo encontrar um ajuste para alvos sem um modelo inicial, precisamos dos dados
complementares no ético (para pardmetros fotosféricos) e ultravioleta (para pardmetros
do vento), que nao estao disponiveis para todos os alvos (Ver Tabela 2.3). Para o grupo
das supergigantes apenas dois alvos caem nesse caso: a HD188001 que possui apenas o
ultravioleta, e a HD195592 que ndo possui nenhuma regido complementar.

Para a HD188001 a seguinte estratégia foi adotada:

o Os parametros fotosféricos (T.¢, logg e L,) foram adotados de Martins et al.

(2005), que possui uma calibragdo de pardmetros estelares para estrelas O na
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Tabela 2.4: Conjunto de dados atémicos utilizado na analise.

Ton Niveis Superniveis
HI 30 30
He I 69 69
He II 30 30
cnu 39 21
C III 243 99
CIv 64 64
NII 105 99
N III 287 57
NIV 70 44
NV 49 41
O1II 274 155
O III 104 36
O1v 64 30
ov 56 32
Ne II 48 14
Ne III 71 23
Ne IV 52 17
Mg II 44 36
Si 111 50 50
Si IV 66 66
S 111 78 39
S 1V 108 40
SV 144 37
Ar IIT 138 24
ArIV 102 30
Fe 111 607 65
Fe IV 1000 100
Fe V 1000 139
Fe VI 1000 99
Ni IIT 150 24
Ni IV 200 36
NiV 183 46
Ni VI 182 40
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Galéxia. Note que pela regidao do ultravioleta podemos conferir o valor de T¢y, ja

que as linhas de Fe nessa regiao também sdo sensiveis a temperatura.

e Para comparar com os dados no ultravioleta utilizamos dados fotométricos extrai-
dos da literatura: (B —V')g obtido de Martins e Plez (2006), e (B — V') retirado do
catalogo HIPPARCOS. Com esses valores somos capazes de determinar o excesso
de cor pela defini¢do E(B —V) = (B —V) — (B — V), e assim obtemos uma
distancia espectroscopica calibrando o espectro sintético com os dados observados

no ultravioleta.

o Como neste caso temos dados no ultravioleta, os parametros do vento (i.e. M, v
e foo) sdo determinados via andlise espectroscopica utilizando as linhas descritas

anteriormente.

No caso da HD195592 nao conseguimos obter um ajuste razoavel. Tentamos utilizar
a mesma estratégia descrita acima para a HD188001 juntamente com espectros de
baixa resolucdo no ultravioleta, mas nao foi possivel um ajuste simultdneo nas regioes
do ultravioleta e infravermelho médio. Uma possivel causa seria uma classificacao
errdnea do tipo espectral dessa estrela (discutido em detalhes no Capitulo §3), ja
que nos baseamos nessa informacao para adotar os pardmetros. No entanto, o fator
determinante para a falta de um ajuste adequado foi a auséncia de regides auxiliares.

No caso das anas, tinhamos apenas dois modelos iniciais (10 Lac e HD38666) e o
tempo computacional envolvido é alto (Ver Segao §2.7). Como a regiao do infraverme-
lho médio nesses dois alvos se mostrou inexpressiva (mais detalhes no Capitulo §3),
decidimos dedicar nosso tempo as supergigantes.

Na préxima Segdo apresentaremos o custo computacional para os modelos compu-
tados neste trabalho, para em seguida, apresentarmos os melhores ajustes obtidos para

nossa amostra.
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2.7 Custo Computacional

Todo o trabalho foi desenvolvido usando dois desktops: Um Intel® Core™ i5-2400 de 4
nucleos, com ~ 3.1 GHz de processamento e 6 Gb de memoria RAM. Outro com 28GB
de RAM, é um Intel® Core™ i7-2600 @3.4GHz cedido pelo professor Wagner e usado
através de conexao remota. O trabalho foi realizado utilizando o sistema operacional
LINUX em ambos os computadores.

Devido ao custo computacional, em média cerca de 6 GB de RAM ¢é alocada para
cada modelo com o conjunto atémico mostrado na Tabela 2.4, calculamos inicialmente
uma versao “leve” do modelo, onde alguns elementos sdo retirados para agilizar o
processo, a saber: Ne, Ni, S, Ca, Ar. Este método reduz significativamente o uso de
memoria para 2 ~ 3 GB, permitindo um maior nimero de processos simultaneos, sem
perdas de informagdes utilizadas para andlise. Apds obter o melhor ajuste, calculamos
um modelo completo com todos os fons. A diferenca no tempo de processamento entre
as duas configuragoes ndo é significativa, a convergéncia da solucdo pode até ser um
pouco mais rapida em alguns casos, mas a principal vantagem ¢é a reducao no consumo
de memoria.

O tempo de processamento pode variar dependendo da intensidade na alteracao
feita no pardmetro. Foi experimentada uma duragdo média de 24 horas para cada
modelo, incluindo o célculo do transporte no sistema co-mével (20 horas) e a mudanca

de referencial (4 horas), usando em media 90 iteragdes.

2.8 Ajustes Espectrais

Nesta secdo apresentamos os melhores ajustes para nossa amostra. Na Tabela 2.5 noés
apresentamos o conjunto de parametros estelares e do vento, utilizados nos modelos
que consideramos finais. A incerteza maxima na temperatura efetiva (Tcs) é de 3000K,

valor adotado para todos os objetos (conservador). No que diz respeito & Luminosidade,
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adotamos uma incerteza tipica de 0.25 dex (Ver Martins et al. 2005), de onde por
propagacao obtivemos o erro nos raios. A incerteza tipica na gravidade superficial
é de 0.2 dex, de onde obtivemos as incertezas para a massa estelar. Infelizmente as
incertezas calculadas para a massa sdo bastante elevadas (ver Tabela 2.5), mas isto é
um fato comum na literatura, devido & incerteza de L, (e entdo R,/Rg) e logg (Ver
por exemplo, Martins et al. 2005).

Note que omitimos a luminosidade e log g de cada objeto na tabela, porém esses
parametros sdo obtidos diretamente da lei de Stefan-Boltzmann e da propria definicao
g = GM,/R2. O erro maximo na perda de massa é de 0.4 dex, valor que adotamos para
todos os objetos. J& a velocidade terminal tem incerteza maxima de cerca de 300 km/s,
valor que adotamos para todos os objetos.

Por simplicidade, apresentaremos aqui um exemplo do melhor ajuste espectral ob-
tido para um dos objetos de nossa amostra (Ver Figura 2.6), a estrela HD190429A,
conforme a metodologia apresentada anteriomente na Secdo 2.6. Os demais ajustes
estardo disponiveis para consulta no Apéndice B.

Como pode ser visto, o melhor modelo obtido para o 6tico e o ultravioleta reproduz
razoavelmente bem as observagées do SPITZER no infravermelho médio da estrela
HD190429A. Em geral, obtivemos bom acordo entre os modelos e as observagoes para
os diferentes objetos de nossa amostra (Ver Apéndice B). Com isto queremos dizer que
visualmente a qualidade do ajuste é compativel com o que é geralmente encontrado
na literatura (e.g., Marcolino et al. 2009; Martins et al. 2005), e as principais linhas
diagnéstico sdo bem reproduzidas.

No préximo Capitulo exploraremos em detalhes a morfologia do infravermelho
médio das estrelas O, tendo como base os nossos modelos finais. L4 apresentaremos a
identificacdo de linhas e medigoes de larguras equivalentes, caracterizando esta regido

espectral de maneira quantitativa pela primeira vez.
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Figura 2.6: HD 190429A: modelos CMFGEN (vermelho) x observagdes (preto). Os
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Capitulo 3

Morfologia do Infravermelho

Médio

Neste capitulo apresentaremos os resultados de nossa investigacio sobre a morfologia do
espectro das estrelas O no infravermelho médio. E a primeira vez que tal estudo é feito
quantitativamente, i.e., com o uso de modelos de atmosferas. Na literatura, o espectro de
algumas estrelas O com o SPITZER é apresentado brevemente em Ardila et al. (2010),
sem um estudo mais aprofundado, juntamente com estrelas de outras classes (de baixa
massa). Iniciaremos nossa discussdo na Sec¢ao §3.1 com um breve t6pico introdutério
sobre linhas proibidas. Essa serd uma Secao curta que servird apenas para situar o leitor,
ja que acreditamos que nosso espectro esteja “contaminado” por transi¢oes proibidas.

Na Secao §3.2 mostraremos as identificacoes das transi¢des encontradas. As informa-
¢Oes serao apresentadas no formato de tabelas e figuras, contendo o espectro observado
e destacando as principais linhas da regidao. Em seguida discutiremos quais as principais
caracteristicas encontradas nos diferentes tipos espectrais presentes em nossa amostra.
Devido aos espectros observados apresentarem um nivel razoavel de ruido, juntamente
com transicoes que acreditamos nao serem provenientes do vento estelar, o melhor

ajuste de cada alvo serd mostrado em conjunto com os espectros observados para “guiar
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o olho” do leitor, isso facilitara a visualizacao das transicoes.
Por fim, na Secao §3.3, serd sintetizado os principais resultados e conclusées obtidos

nessa parte do trabalho.

3.1 Linhas Proibidas

Também conhecidas como linhas nebulares, elas nada mais sdo que uma defini¢do
especial de linhas espectrais, emitidas a partir da transicdo radiativa de um estado
metaestdvel! para um outro de menor energia. Essas transicoes sio muito raras, ja
que o tempo de vida desses estados excitados podem exceder 1 segundo, e poderao ser
observadas apenas em ambientes onde a densidade seja tao baixa, que a probabilidade
de remocao de energia por meio de colisoes seja ainda menor. Isso ocorre em plasmas
onde a densidade de elétrons, n., é da ordem de 10* em~! (Osterbrock e Ferland 2006),
valores tipicos de nebulosas. Nesses plasmas, os estados metaestaveis sao alcangados por
meio de colisbes entre ions e elétrons, e entdo, um f6ton é emitido via transicio radiativa,
criando uma linha proibida. O nome transicao proibida pode ser entao enganador, ja
que nao se trata de algo proibido e sim improvavel.

Devido as condigbes em que ocorrem, ndo esperamos que essas linhas sejam formadas
nos ventos de estrelas massivas, que sdo regioes extremas, de altas densidades e instaveis.
Voltaremos a falar sobre esse assunto durante nossa anélise morfolégica, que sera inciada

na proxima segao.

3.2 Identificagcao das Linhas Formadas no Vento

Em nossa andlise dividimos a amostra em dois grupos principais: anas e supergigantes.

Cada um foi subdividido em dois outros subgrupos, que sao: tipo inicial e tipo tardio

'Um estado metaestivel é aquele em que um sistema passa um longo periodo de tempo em uma
outra configuracao, além do estado de menor energia (estado fundamental).
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(mais detalhes sobre cada tipo adiante). Essas divisdes se mostraram efetivas pelas
semelhancas apresentadas no espectro desses dois grupos, facilitando a apresentacao
dos nossos resultados. Como explicado no Capitulo §2, a identificacdo das linhas foi
feita com o auxilio do melhor ajuste de cada alvo. A partir desse, computamos espectros
individuais de cada fon, onde a superposi¢ao dos diferentes ions resulta no espectro final.
Por esse método, podemos identificar qual o ion responsavel e qual o comprimento de
onda em repouso da transi¢ao, a partir do arquivo TRANS__INFO presente no diretério
do modelo.

Infelizmente as ands nao apresentaram sinal proveniente do vento, sendo inexpressi-
vas no infravermelho médio. Todavia, havera uma secao dedicada as anas, onde apresen-
tamos os espectros e quais nossos interesses iniciais nesses objetos. Portanto, iniciaremos

nossa andlise com o grupo das supergigantes.

3.2.1 Identificagcao das Linhas: Supergigantes

Todas as supergigantes de nossa amostra estdo contidas na Figura 3.1. Ordenamos esta
figura por tipo espectral. No topo estao as tardias (tipo 09), abaixo passamos por uma
O7 até chegar na base da figura, onde estdo situadas duas inciais do tipo O4. Esta
subdivisao numérica (0 a 9) esta relacionada & temperatura, onde o digito 0 representa
as mais quentes, e 0 9 as mais frias. Esse sistema é conhecido como Morgan—Keenan
(MK). A estrela mais quente das supergigantes é a Zeta Puppis (HD66811), uma O41If
com uma temperatura efetiva de 41000K, e a mais fria é a aCam (HD30614), uma
09.5Iab com uma temperatura efetiva de 28900K. Os espectros estao normalizados, mais
detalhes adiante, e deslocados por uma constante para uma melhor visualizagdo. Apesar
do instrumento utilizado nas observagoes ir até ~ 37um (ver Tabela 2.2), cortamos
todos os espectros em aproximadamente 31 pum porque além desse ponto o nivel de
sinal-ruido era muito baixo.

Na Figura 3.1 encontram-se as identifica¢oes na vertical, onde é mostrado o elemento
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e 0 comprimento de onda em repouso da transicdo, retirado do arquivo TRANS_INFO.
Os comprimentos de onda presentes nesse arquivo sao calculados pelo CMFGEN, através
do uso de dados coletados em diversos projetos (e.g. Opacity Project - The Iron Project,
NIST, etc.). Existem duas linhas, também na vertical, com o intervalo espectral em
que a identificacao é valida, no lado extremo direito. Os intervalos sdo exatamente os
dois subgrupos (tardio e inicial) definidos anteriormente, onde cada um apresentou as
mesmas transi¢coes em comum. Os nomes de cada alvo encontram-se acima do espectro
correspondente, no canto direito.

Verificamos que o espectro atmosférico, composto por linhas formadas tanto na
fotosfera quanto no vento (como discutido no Capitulo §1), das estrelas O supergigantes
¢é formado apenas por linhas de Hélio e Hidrogénio. No entanto existem transicdes que
nao conseguimos identificar, essas estdo marcadas com um simbolo “?” na Figura 3.1.
As transi¢oes no infravermelho médio s@o bem largas e o nosso método, que consiste
em usar espectros para fons individuais, nos permitiu verificar que em geral temos
contribuicdo de ambos os elementos (H + He).

Nesse caso ajustamos gaussianas na correspondente linha do espectro observado
e assim obtivemos o centro da transicdo, que chamamos de “centroide”. Para isto,
os espectros no infravermelho foram normalizados por “inspecao visual”, ajustando
um polindmio ao continuo. A ferramenta utilizada foi um programa escrito em IDL,
chamado “line_norm.pro”!. Para reduzir os erros, realizamos 10 ajustes em cada linha
e fizemos uma média. Um exemplo pode ser visto no alvo HD66811 na linha em ~
27.8um, ela é formada pela superposicdo das linhas de H I (27.82um) e He II (27.97pm),
apos aplicarmos o procedimento descrito acima, obtemos um centroide de 27.83um.

O processo descrito acima foi aplicado também em todas as linhas identificadas
com o objetivo de calcular a largura equivalente (LE) de cada linha (o que nos fornece

automaticamente medidas de centroides), sendo repetido em cada estrela individual-

'Parte do pacote de ferramentas IDL FUSE (Far Ultraviolet Spectroscopic Explorer), disponivel em


http://fuse.pha.jhu.edu/analysis/fuse_idl_tools.html
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mente. As medidas de todas as larguras equivalentes, centroides e comprimentos de
onda em repouso das transi¢des encontram-se no Apéndice C, na Tabela C.1. Adiante
voltaremos a discutir sobre esse assunto, mas primeiro precisamos apresentar alguns
resultados.

Uma ilustragao das contribui¢oes individuais de cada elemento para as linhas das
supergigantes é apresentada nas Figuras 3.2 e 3.3, para os tipos inciais e tardios res-
pectivamente. Nelas sdo apresentados cinco perfis observados em cada alvo, e podemos
perceber que a contribuicdo de cada elemento muda dos tipos inciais para os tipos
tardios. Os espectros das estrelas do tipo inicial sdo compostos apenas por linhas H I
e He II, sem sinais de He I. Em contrapartida, as estrelas do tipo tardio apresentam
apenas H I e He 1. No entanto, aqui hd uma excecao, a HD207198, que apresenta uma

fraca transicao de He II em 13.13pum.

HD 190429A
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Figura 3.2: Contribui¢do de ions individuais nas linhas: 11.32pm, 12.37pm,13.13um,
19.07pm e 27.8um para os espectros das supergigantes do tipo inicial: Em cinza estd o
espectro observado, o melhor ajuste estd em preto com uma linha tracejada, H I esta
em vermelho, He I em azul e He II em verde. Observe que os perfis sdo compostos por
H I e He II apenas, transicoes de He I estdo ausentes.



53 3.2. Identificacdo das Linhas Formadas no Vento

Nos encontramos que as principais transi¢oes no infravermelho médio, para todas
as estrelas do grupo das supergigantes (tardias e iniciais), sdo as linhas do Hidrogénio
em: 12.37pm, 19.05pum e 27.82um, encontradas em todos os alvos da amostra e se
mostraram sempre as mais relevantes. Chamamos também essas linhas de 6«, 7a e 8a,
respectivamente, que referem-se as transi¢oes entre os niveis atémicos: n =7 — 6, n =
8 > T7Ten =9 — §, na devida ordem.

Em geral, o principal contribuinte para a formagao dessas linhas é o Hidrogénio.
Existem excegoes, como a HD209975, onde os perfis em 19.05pum e 27.8um contém
basicamente a mesma quantidade de contribuigdo dos elementos de H I e He I (ver
Figura 3.3).

Como pode ser percebido na Figura 3.1, ndo mostramos o espectro sintético para
a estrela HD 195592. Isso porque possuiamos apenas espectros de baixa resolug¢ao no
ultravioleta, e no 6tico a qualidade do espectro estava péssima. Tentamos utilizar os
valores tipicos para o respectivo tipo espectral (ver Martins et al. 2005), mas o ajuste
nao era satisfatério. Utilizando os dados da Tabela C.1 (para as linhas 6«, 7a e 8a),
construimos a Figura 3.4. Nela vemos que as supergigantes do tipo inicial tém os
maiores valores de LE. Apenas a HD188001 (O7.5Iaf) e a HD195592 (09.71a) possuem
valores de LE comparaveis. De fato, o espectro da HD195592 é notavelmente diferente
do espectro das outras estrelas 09, como pdde ser visto na Figura 3.1, se aproximando
mais do espectro da O7.5 de nossa amostra. Isso nos faz questionar sobre a classificacao
espectral dessa estrela.

As identificacbes discutidas nessa secdo estdo reunidas nas duas tabelas abaixo.
Na Tabela 3.1 mostramos as linhas de H I e He II identificadas nas supergigantes do

tipo inicial, e na Tabela 3.2 as transi¢oes identificadas nas do tipo tardio, que sao
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Figura 3.3: Contribui¢do de ions individuais nas linhas: 11.32pm, 12.37pm,13.13um,
19.07um e 27.8um para os espectros das supergigantes do tipo tardio: Em cinza esta o
espectro observado, o melhor ajuste estd em preto com uma linha tracejada, H I esta
em vermelho, He I em azul e He II em verde. As principais contribuicbes sdo de H 1 e
He I (mais facilmente percebido nas duas primeiras transigoes).
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basicamente H I e He I. Enfatizamos que somente com o uso de modelos de atmosferas

sofisticados (ndo-ETL com vento estelar) poderiamos obter tais informagdes.

Notamos também que o espectro das supergigantes apresentam varias transicoes
proibidas. Curiosamente, as estrelas do tipo tardio apresentam mais dessas transigoes
do que as do tipo inicial, principalmente na regido entre ~ 16.22 — 19.07um. Nés nao
desenvolvemos nenhuma andlise quantitativa a respeito disso, mas uma possibilidade
seria que essas linhas fossem formadas em um envoltério mais externo a atmosfera da
estrela, onde hd um gas suficientemente rarefeito (ver Se¢ao §3.1). Uma tabela com as
possiveis transi¢oes para as linhas mais intensas é fornecida na Tabela 3.3.

O préximo passo desse trabalho, que seréd discutido no capitulo seguinte, foi explorar
o potencial do infravermelho médio na obtencdo de pardmetros atmosféricos. Para

aprimorar a andlise, computamos as regioes de formag¢ao de linhas (RFLs, ver Figura



Capitulo 3. Morfologia do Infravermelho Médio 56

Tabela 3.1: Identificagdo de linhas: Supergigantes do tipo incial. A coluna “Observado
A(um)” se refere ao comprimento de onda aproximado retirado a partir do pico da
emissao, definido por inspecdo visual, do espectro observado. E “ Comprimento de onda
em repouso” é o valor do comprimento de onda da transicao obtido pelo CMFGEN.

Observado A +0.02(pm)  Elementos  Comprimento de Onda em repouso (um)

10.51 HI+ Hell 10.50 + 10.49
11.32 HI+ Hell 11.31 + 11.33
12.38 HI+ Hell 12.37 + 12.38
13.13 Hell + HI 13.13 + 13.19
13.88 He II 13.87
15.46 He Il + 7 15.47
16.22 HI 16.21
16.78 He II 16.77
16.88 HI 16.88
17.27 He II 17.26
19.07 HI+ Hell 19.06 + 19.05
22.18 He II 22.17
22.35 HI 22.33
27.82 HI 27.80
27.97 He II 27.95

Tabela 3.2: Identificacdo de linhas: Supergigantes do tipo tardio. A coluna “QObservado
A(um)” se refere ao comprimento de onda aproximado retirado a partir do pico da
emissao, definido por inspecdo visual, do espectro observado. E “ Comprimento de onda
em repouso” é o valor do comprimento de onda da transi¢cdo obtido pelo CMFGEN.

Observado A £+ 0.02(um)  Elementos  Comprimento de Onda em repouso (um)

10.51 HI+ Hel 10.50 + 10.37
11.32 HI+ Hel 11.31 + 11.30
12.38 HI+ Hel 12.37 + 12.39
13.13 Hell + HI 13.13 + 13.19
16.22 HI+ Hel 16.21 + 16.20
16.88 HI+ Hel 16.88 + 16.87
17.27 He II 17.26

19.07 HI+ Hel 19.06 + 19.05
22.18 He II 22.17

22.35 HI+ Hel 22.33 + 22.32
27.82 HI+ Hel 27.80 + 27.79
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Tabela 3.3: Lista de possiveis linhas proibidas na regido do infravermelho médio para
as supergigantes. A coluna “Observado \(pum)” se refere ao comprimento de onda
aproximado retirado a partir do pico da emissdo, definido por inspecio visual, do
espectro observado.

Observado A+ 0.02(um) Possiveis Transi¢oes Proibidas (um)

10.52 [S V] 10.51, [Mg IV] 10.53

12.81 [Ne II] 12.81

~14.18 — 14.40 [Ne V] 14.32, [C1 1I] 14.37, [Na II] 14.39
15.35 [Na V] 15.30, [K IV] 15.40

15.55 [Ne I11] 15.56

16.43 [Co IT1] 16.39, [Mg I11] 16.62

18.73 [S 111] 18.713

3.5) das principais linhas do infravermelho (6c, 7o e 8c) em conjunto com as linhas
Ha do é6tico, C IV (1550 A) e N IV (1718 \) do ultravioleta, escolhidas por serem bem
conhecidas e sensiveis aos pardmetros atmosféricos.

Pela Figura 3.5 podemos notar que nas estrelas de menores massas, consequen-
temente menores luminosidades, as linhas do infravermelho médio sdo formadas nas
partes mais internas do vento, da mesma forma que Ha. Por outro lado, os alvos mais
massivos, que implica em maiores luminosidades e entdo taxas de perda de massa mais
elevadas, as linhas no infravermelho sdo formadas em regioes mais afastadas no vento,
cobrindo um grande intervalo de velocidades, assim como as linhas de N IV 1718 e C
IV 1550.

Os resultados acima nos sugerem que, no caso das supergigantes do tipo tardio, as
linhas do ultravioleta sao mais adequadas para testar as regides mais externas do vento,
se mostrando propicias para diagnodsticos do vento estelar como: taxas de perda de
massa, velocidade terminal e clumping?. Por outro lado, as linhas do infravermelho se
formam nas regides mais internas do vento, o que nos motivou a testar a resposta delas

a testes envolvendo parametros fotosféricos como: gravidade superficial e temperatura

20 que néo é novidade, j4 que essas linhas sio amplamente usadas como diagnéstico, para os
pardmetros listados, na literatura. Também j4 foi discutido na metodologia deste trabalho (ver Secdo
2.6).
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Regido de Formagéo de Linhas
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Figura 3.5: Regido de formacao de linhas do ultravioleta, 6tico e infravermelho médio

- C IV 1550 (azul), N IV 1718 (vermelho), Ha (preto), 6a, 7a e 8a (laranja). Eixo

vertical: Pardmetro de formacao de linhas, maiores valores indicam maior formacao
na dada regido. O pico inicial (préximo a 0 km s~1) é falso e ocorre devido a uma
instalbilidade que surge durante o calculo. Eixo horizontal: velocidade no vento dada
em km s~!, equivalente a distancia & superficie estelar.
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efetiva.

Com relacdo as supergigantes do tipo inicial, tanto as linhas do infravermelho
quanto as do ultravioleta permeiam uma grande regidao do vento, permeando as regioes
mais externas. Isso nos motivou a realizar testes no infravermelho para pardmetros
ligados ao vento. Assim, realizamos testes para: M, vs € foo. E notével que em todas
as supergigantes, as linhas do infravermelho médio sempre se formam a velocidades
maiores (que equivale a maiores distancias) do que Ha. Esse efeito é acentuado nos
tipos inicias mas também ocorre nos tipo tardios (onde aqui elas comegam a tender
para a mesma regiao de formacao de Ha), com uma lacuna que varia entre 100 ~ 400
km s~!. Como sabemos que a linha Hea é sensivel ao vento mesmo nos tipos tardios,
esperamos algo parecido também com as linhas do infravermelho, e entao realizamos os
testes para parametros ligados ao vento também nas tardias. O que é plausivel, ja que
mesmo estando nas zonas mais internas essas linhas ainda permeiam parte do vento.
Isso ja ndo é verdade nas anas, como veremos na préxima se¢do, as linhas de Ha e do

infravermelho se encontram bem ligadas & fotosfera.

3.2.2 Identificagao das Linhas: Anas

Os espectros das estrelas O anas de nossa amostra sdo apresentados na Figura 3.6.
As linhas tracejadas indicam transi¢ées encontradas nas supergigantes e servem como
referéncia visual para identificacdo. Note que apenas dois modelos de atmosferas sao
mostrados, para as estrelas 10 Lac e HD 38666. De fato, por questdao de tempo computa-
cional e entao de conclusao desta dissertacio, ndo possuimos ainda modelos finais para
os demais objetos. Ademais, dedicamos mais tempo & essas duas estrelas em particular
durante a dissertacao pelo fato delas apresentarem potencial de resolver um problema,
em aberto importante na literatura, conforme discutiremos mais adiante (ver Secao

3.2.2.1).
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Figura 3.6: Espectros no infravermelho médio: Morfologia dos espectros das estrelas anas.
As linhas de transicdo encontradas nas supergigantes estdo marcadas como referéncia.
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