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Resumo

Estrelas de tipo O perdem uma fragdo significativa de massa durante sua evolugao
(~10° — 107 anos) através de seus ventos intensos, que impactam em suas propriedades
fisicas — e.g., rotacdo e abundancias quimicas na superficie — e nas préprias trajetérias
evolutivas pelo diagrama HR. Apesar da importéncia crucial da taxa de perda de massa
na evolucao de estrelas de alta massa, ndo existe um consenso estabelecido quanto a
perda de massa para as diferentes classes de luminosidade de estrelas O. Neste trabalho
tratamos com particular atengdo ao entdo chamado problema dos ventos fracos. Essa é uma
das principais questoes em aberto na literatura de estrelas de alta massa. Tal problema
é caracterizado por uma explicita discrepancia entre as previsoes tedricas (simulagoes
hidrodinadmicas) e os resultados obtidos através de andlises espectroscopicas (modelos de
atmosferas) para as perdas de massa de estrelas O ands. As taxas de perda de massa
determinadas via modelos de atmosferas para anas O do “tipo tardio” (08-9.5V) sdo
até duas ordens de grandeza menores do que as previstas via simulagoes hidrodinamicas.
O fato de modelos evolutivos de ponta para estrelas massivas usarem esses resultados
hidrodindmicos para a perda de massa evidencia a importancia desta discussao.

Nosso objetivo é investigar o problema dos ventos fracos em estrelas O evoluidas.
Desenvolvemos uma andalise espectroscopica quantitativa nas regides do ultravioleta e
6ptico para uma amostra representativa de 9 estrelas O gigantes do “tipo tardio” (O8-
9.5I1T). Desta maneira, determinamos os seus principais parametros fisicos fotosféricos e
do vento estelar. Para tanto, utilizamos modelos de atmosferas sofisticados — na situagao
nao-ETL — computados através do cédigo CMFGEN e dados espectroscopicos de alta
resolugdo na regido do ultravioleta (telescépio IUE) e 6ptico (instrumentos FEROS e
NARVAL). Somos primariamente motivados a analisar estrelas O gigantes do tipo tardio
em virtude de sua regiao de luminosidade em log(L,/Lg) ~ 5.2, que aparenta definir o
inicio do problema dos ventos fracos. Até entdo, esse problema foi somente atestado para
a classe de anas O do tipo tardio. Também temos como motivagdo obter uma melhor
caracterizagao dos parametros fisicos para gigantes O do tipo tardio, em decorréncia da
escassez de resultados na literatura para estrelas desse tipo.

Para a derivacdo dos pardmetros estelares e do vento, analisamos as seguintes linhas
diagnéstico no ultravioleta: FeI-1v-v (temperatura efetiva e velocidade de rotagao pro-
jetada), perfis P-Cygni de C1v AA1548,1551 (perda de massa e velocidade terminal), e
Sitv AA1394,1403 (perda de massa). Obtivemos dados espectroscopicos de alta resolugao
providos pelo instrumento FEROS/La Silla para 6 estrelas da amostra, além de dados
do instrumento NARVAL /Télescope Bernard Lyot para 1 estrela da amostra. Esse novo
conjunto de dados na regiao do 6ptico nos permitiu buscar por determinaces mais preci-
sas e acuradas dos parametros fotosféricos da amostra. Além disso, verificamos os nossos
resultados para as taxas de perda de massa derivadas pelo ultravioleta através dos perfis
de Ha. Utilizamos as seguintes linhas diagnoéstico no éptico para a andlise fotosférica:
linhas de HeI-11 (temperatura efetiva), linhas fracas produzidas por metais (velocidade de
rotagdo projetada), e linhas da série de Balmer (aceleragao gravitacional superficial).

Determinamos os parametros fisicos da nossa amostra de gigantes O e analisamos o0s
resultados finais dos parametros do vento estelar no chamado diagrama momento modi-
ficado do vento versus luminosidade estelar, de forma conjunta, com resultados obtidos
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na literatura para anas e supergigantes O. Encontramos um bom acordo entre os para-
metros derivados através das andlises no ultravioleta e éptico. Verificamos um acordo
parcial quanto & modelagem das linhas de Ha a partir das perdas de massa derivadas
pelo ultravioleta. Entretanto, encontramos que a estrela de menor taxa de perda de massa
possui Ha ajustado pela sua perda de massa via ultravioleta. Além disso, descartamos
a validade das perdas de massas hidrodindmicas, de forma sistematica, tanto pela regiao
do ultravioleta quanto do 6ptico. Desenvolvemos uma andlise detalhada em busca de
possiveis degenerescéncias relevantes entre as perdas de massa determinadas e os outros
pardmetros estelares (como a temperatura efetiva, as abundancias quimicas dos elementos
CNO, e o campo de velocidade de microturbuléncia). O estgio evolutivo de gigantes O do
tipo tardio é abordado através da analise no diagrama HR, nos permitindo compara-las
com os resultados da literatura para anas e supergigantes. Além disso, realizamos testes
puramente via modelos de atmosferas em diferentes regides espectrais (ultravioleta, éptico,
e infravermelho) e verificando que a linha de Pac« é particularmente interessante para uma
abordagem ao problema dos ventos fracos em gigantes O. Isso porque a linha de Paa nos
permite testar as perdas de massa derivadas pela analise na regiao do ultravioleta.

Concluimos que gigantes O do tipo tardio apresentam ventos fracos e confirmamos
que a regiao em luminosidade de log(L4/Lg) ~ 5.2 é critica para o problema dos ventos
fracos. Anteriormente, tal problema foi somente verificado para anas O do tipo tardio.
Nosso trabalho abre perspectiva para mais observagoes (por exemplo, no infravermelho) e
abordagens mais teodricas utilizando modelos evolutivos com novas parametrizagoes para
a perda de massa de estrelas de alta massa.

Palavras-chave: estrelas: alta massa — estrelas: atmosferas, ventos — estrelas: perda de

massa — estrelas: problema dos ventos fracos
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Abstract

O-type stars lose a significant fraction of the mass during their short lifetimes (~
10% — 107 years) through stellar winds which impacts their properties (e.g., rotation and
surface abundances) and paths in the HR diagram. In spite of all the mass-loss importance
for the evolution of massive stars, there is not a general consensus about the mass-loss
rates for the different luminosity classes of O stars. In this work, we regard with particular
attention to the so-called weak wind problem. It is one of the main open issues in
the massive star literature. This problem has been characterized by an overwhelming
disagreement between the theoretical predictions provided by hydrodynamical simulations
and the results reached from spectroscopic analyses by atmosphere models. The mass-loss
rates of late-type O dwarfs (08-9.5V) are up to two orders of magnitude lower than the
predicted ones. This problem is quite serious since the state-of-the-art stellar evolution
models use the hydrodynamical results for the mass-loss rates.

Our aim is to investigate the weak winds among evolved O stars. We developed a
quantitative ultraviolet and optical spectroscopic analysis for a representative sample of 9
Galactic late-type O giants (O8-9.5I1I) in order to determine the main stellar and wind
physical parameters. For this end, we used sophisticated non-LTE atmosphere models
computed by the code CMFGEN and high-resolution spectroscopic data in the ultraviolet
(IUE telescope) and the optical regions (FEROS and NARVAL instruments). We have been
primarily motivated to investigate about late O giants because of its luminosity region at
log(Ly/Lg) ~ 5.2, which seems to define the beginning of the weak wind problem. Until
now, this issue has only been attested for the late O dwarf class. Moreover, we have
researched about late O giants in order to obtain a better physical characterization of this
stellar class since there are few results in the literature for them.

In order to derive the stellar and wind parameters, we analyzed the following line
diagnostics in the ultraviolet region: Felll-1v-v lines (effective temperature and projected
rotational velocity), P-Cygni profiles of C1v AA1548,1551 (mass-loss rate and terminal
velocity) and Si1tv AA1394,1403 (mass-loss rate). We acquired high-resolution spectroscopic
data from the FEROS/La Silla instrument for 6 stars of the sample besides optical data
from the NARVAL /Télescope Bernard Lyot instrument for 1 star of the sample. This new
data set allows us to improve the determination of the photospheric parameters and to
check our ultraviolet mass-loss results using the Ha profiles. We used the following line
diagnostics in the optical for the photospheric analysis: HeI-11 lines (effective temperature),
weak metal lines (projected rotational velocity), and Balmer series lines (surface gravity).

We determined the physical parameters for the late O giant sample and analyzed their
wind results in the called modified-wind momentum versus luminosity diagram, together
with literature results for O dwarfs and supergiants in the literature. We verified that there
is a good agreement between the parameters derived through the ultraviolet and optical
approaches. We found a partial agreement between the ultravioleta mass-loss rates and the
modelling of the Ha profiles. However, the star with the lowest mass-loss rate has the Ho
profile very well fitted by our ultravioleta mass-loss rate. Besides that, we verified that the
hydrodynamical mass-loss rates systematically do not fit the ultraviolet and optical line
diagnostics for the mass-loss. We developed a rather detailed analysis of possible relevant
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degeneracies between the derived mass-loss rates and the other stellar parameters (such
as the effective temperature, the abundances of CNO elements, and the microturbulence
velocity field). The evolutionary status of the late O giants sample was addressed through
the HR diagram in order to compare them with the results in the literature for other O-
type luminosity classes. Furthermore, we performed multiwavelength (ultraviolet, optical,
and infrared) modelling tests and verified that the Pa« line is particularly interesting to
investigate the wind weak problem for O giants. We found that the Pa« line allows us to
test the mass-loss rates determined from the ultraviolet region.

We concluded that late-type O giants also show weak winds and confirmed that the
luminosity region at log(L./Lg) ~ 5.2 is critical for the weak wind problem. This work is
the first to present the weak winds for evolved O-type stars concerning a class besides the
late-type O dwarfs.

Keywords: stars: early-type, stars: atmospheres, stars: mass-loss
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Reproduzida de http://apod.nasa.gov. Imageamento na faixa do visi-
vel — filtros nas bandas U, B, V, I e em Ha — obtido pelo instrumento
Wide Field Camera 3/HST, da parte central da regiao H 11 30 Doradus
(nebulosa da Tarantula), onde se encontra a regiao de maior densi-
dade estelar do aglomerado aberto NGC 2070 — chamada de R136.
Essa regiao H11 esta localizada na Grande Nuvem de Magalhaes. A
imagem cobre (na diagonal) uma distancia de ~ 46 pc. . . . . . . .
Estrutura de densidade (escala logaritmica) e velocidade computadas
em um modelo de atmosfera com M = 6.0 x 1078 My ano™ e vy

3 eav(r) em km st. O valor

= 2000 km s, A p(r) estd em g cm
do raio estelar estd marcado em linha pontilhada preta. Veja como a
densidade decai abruptamente na fronteira entre a fotosfera e o vento

e como a velocidade tende assintoticamente ao valor terminal quando

Espectro da supergigante O9Ib HD 209975 na regiao do ultravio-
leta (dados obtidos pelo instrumento SWP/IUE). Estao marcadas as
linhas formadas no vento — perfis de N v A1240, Sitv AA1394,1403,
C1v AA1548,1551 e N1v A1718. A maior parte das demais linhas sao

formadas por metais pesados (por exemplo, {ons de ferro). . . . . .
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1.4 Reproduzida de Bohm-Vitense (1989). Um esquema geométrico para
a formacao dos perfis P-Cygni. Esses perfis sao criados haja vista
o efeito Doppler da radiagao em relacao ao referencial de um obser-
vador. A estrela é representada pela area escura central, enquanto
o vento é pelo circulo maior. Estao indicados vetores velocidade (e
suas componentes radiais) de d&tomos em diferentes regives do vento.
A linha de visada do observador é definida pelos vetores velocidade
que sao paralelos a area hachurada em vertical. O hemisfério obser-
vavel da estrela estd conectado a area hachurada em vertical. Essa
regiao contribui para a formacao da parte em absor¢ao deslocada ao
“azul”! do P-Cygni. A parte em emissao é oriunda de 2 regioes: regiao
em branco (emissao deslocada ao azul) e regiao hachurada em rede
(emissdo deslocada ao “vermelho”). O perfil observado é resultante
da superposicao da radiagao proveniente dessas regioes. . . . . . . . 8

1.5 Reproduzida de Abbott (1982b). Distribuicoes espectrais de energias
computadas em diferentes modelos de atmosferas, incluindo-se a opa-
cidade das linhas no vento. A regidao hachurada indica a quantidade
de energia que é transferida do campo de radiacao para a estrutura
do vento. A medida que se aumenta a temperatura efetiva, o pico
da distribuicao desloca-se para comprimentos de ondas menores e o
mesmo acontece para as regides espectrais de maior relevancia na
for¢a radiativa. Note a importancia, como um todo, da regiao do
ultravioleta para a forca radiativa no vento de estrelas O. . . . . . . 9

1.6 Reproduzida de Ekstrom et al. (2013). O cendrio modificado de Conti
para a evolucao de estrelas de alta massa. Frisamos que esse esquema

desconsidera efeitos produzidos pela rotacao. . . . . . . . . ... .. 11

!Comprimento de onda menor do que o comprimento de onda de repouso da transicdo.
2Comprimento de onda maior do que o comprimento de onda de repouso da transicio.
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Reproduzida de Meynet et al. (2015). Diagrama HR com resultados
espectroscopicos de estrelas Wolf-Rayet e supergigantes vermelhas
(referéncias em Meynet et al. 2015). Encontram-se trajetorias evo-
lutivas para estrelas com massas iniciais de 9, 15, 20 e 25 M. Em
cada coluna mostram-se modelos computados sem e com velocidade
de rotagdao. J4 em cada linha estao modelos com variacao na perda
de massa (somente na fase de supergigante vermelha). Veja que vari-

acoes por um fator 10-25 na perda de massa, na fase de supergigante

vermelha, implicam alteracoes significativas nas trajetorias evolutivas. 12

Reproduzida de Smith (2014). Esquema apresentado por Smith (2014)
para o diagrama da taxa de perda de massa versus a luminosidade.
Estao indicados resultados espectroscépicos e previsoes para estrelas
O, Wolf-Rayet, varidaveis azuis luminosas, supergigantes vermelhas e
amarelas. A linha tracejada magenta representa as perdas de massa
tedricas para estrelas OB e a linha verde indica aproximadamente a
regiao do chamado problema dos ventos fracos. . . . . . . . ... ..
Reproduzida de Martins et al. (2005b). Comparagao entre 3 modelos
computados com diferentes taxas de perda de massa (variagao em 1
ordem de grandeza) para as linhas de C1v e Ho. E nitida a diferenca

dessas linhas em funcao da variacao da perda de massa. . . . . . . .

15
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1.10 Diagrama onde comparamos as perdas de massa espectroscopicas para

2.1

2.2

2.3

anas (iniciais e tardias) e supergigantes O. Os objetos também estao
divididos conforme o valor de luminosidade (3 grupos arbitrarios). A
relacao um para um entre as perdas de massa derivadas e tedricas esta
em linha tracejada. Vemos que anas tardias (pontos azuis) apresentam
alta discrepancia frente aos valores teéricos. Também perceba que
existem 2 anas iniciais — quadrados amarelos — que sugerem o inicio
dos ventos fracos (elas sao de tipo 06.5V). Referéncias: anas (Martins
et al. 2005b; Marcolino et al. 2009) e supergigantes (Repolust et al.
2004; Mokiem et al. 2005). . . . . .. ...

Os espectros IUE da amostra de gigantes tardias na regiao de 1360—
1580 A. Espectros com fluxos normalizados e deslocados no eixo
vertical para efeito de visualizagdo. Estao marcadas as linhas de Si1v
AA1394,1403 e C1v AA1548,1551 (linhas diagndstico dos parametros
do vento estelar). . . . . . ...

Os perfis de Ha da amostra de gigantes tardias. Espectros com fluxos

20

normalizados e deslocados no eixo vertical para efeito de visualizacao. 34

Reproduzida de Marcolino et al. (2009). Espectros sintéticos criados
por modelos computados com o CMFGEN; considerando-se diferentes
valores para a taxa de perda de massa (M ~ 1072 —10~7 Mg, ano™') e
emissao em raios-X (Lx/Lpor ~ 107"—107%). Note o efeito produzido
pela inclusao de raios-X na modelagem da regiao do ultravioleta,
onde temos importantes linhas diagnoéstico do vento, por exemplo,
Pv AA1118,1128, Nv A\1240, Sitv AA1394,1403, C1v AA1548,1551 e
NIV AITI8. o o o
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Reproduzida de Bouret et al. (2005). Dados espectroscépicos no ultra-
violeta (SWP/IUE) para a estrela HD 96715 (O4V) em linha sélida
preta. Os melhores ajustes computados pelo CMFGEN para HD
96715 (com e sem clumping) sdo apresentados, respectivamente, em
linha solida clara e em tracejada clara. Veja o efeito causado pela in-
clusao de clumping na modelagem de diferentes linhas no ultravioleta

formadas no vento e consequentemente na determinacao da perda de

Sensibilidade das linhas de Si1v e Ha frente a variacao na perda de
massa. Os modelos possuem os mesmos parametros fisicos conforme
o titulo da figura e diferenca somente quanto a taxa de perda de
massa: M = 3.0x107? Mg, ano™* (linha sélida preta), M = 2.5x10~8
Mg ano™ (linha sélida vermelha) e M = 1.0x10~7 Mg, ano™ (linha
tracejada preta). . . .. ...
Comparagao entre as paralaxes Hipparcos originais (bolas azuis) e
revisadas (bolas vermelhas) para a nossa amostra. Perceba que a
maior discrepancia é para HD 24431 e a menor para HD 36861 (A
Orionis). . . . . . . . .
Distribuicao espectral de energia para a estrela HD 36861. Dados
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Reed (2003). . . . . . . . o
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Estrelas de tipo espectral O

Estrelas de tipo O sao objetos fascinantes. Elas sao estrelas de alta massa (Mzaus®
Z 8 M) e consequentemente possuem pardmetros fisicos extremos (e.g, alta lumi-
nosidade e temperatura efetiva). Para efeito de exemplificagdo, uma estrela 09.5V
tipicamente apresentard uma temperatura efetiva de ~ 30500 K e luminosidade de
~ 10*% L, enquanto uma O3l apresentard uma temperatura efetiva de ~ 42500 K
e luminosidade de ~ 10%° L, (c.f., Martins et al. 2005a). As estrelas O sao assim
classificadas, através de espectroscopia na regiao do 6ptico, por apresentarem linhas
produzidas por Hel e Hell — proeminentemente as linhas de He1 A\4471 e He1r
A542. Originalmente, na era da espectroscopia por placas fotograficas, a distingao
na classificacao espectral entre estrelas de tipo 09.5 e BO pautava-se na auséncia da
linha de He11 A4542 nesse tltimo tipo (e.g., Walborn 2008).

Mostramos, na Figura 1.1, a parte central da regiao H 11 30 Doradus, denominada
de R136, que esta localizada na Grande Nuvem de Magalhaes. Essa nebulosa tem
sido extensivamente estudada na literatura de estrelas de alta massa, como, por
exemplo, no contexto de estrelas muito massivas (Mzams &~ 100 — 300 My) e de
sistemas multiplos e seus efeitos nas propriedades fisicas e evolucao dessas estrelas

(e.g., Crowther et al. 2010; Almeida et al. 2015).

' A massa inicial de uma estrela, ao inicio da fusdo termonuclear de hidrogénio em seu niicleo.
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Figura 1.1: Reproduzida de http://apod.nasa.gov. Imageamento na faixa do visivel — filtros nas
bandas U, B, V, I e em Ha — obtido pelo instrumento Wide Field Camera 3/HST, da parte central
da regido Hir 30 Doradus (nebulosa da Tarantula), onde se encontra a regido de maior densidade
estelar do aglomerado aberto NGC 2070 — chamada de R136. Essa regido H1I esté localizada na
Grande Nuvem de Magalhaes. A imagem cobre (na diagonal) uma distdncia de ~ 46 pc.

R136 constitui a regiao de maior densidade estelar de 30 Doradus, onde encontram-
se diversas estrelas de alta massa, existindo confirmacao via espectroscopia de 72
estrelas OB e Wolf-Rayet em R136 e de 428 em 30 Doradus (Doran et al. 2013).
Essas estrelas de alta de massa sao as principais fontes de radiagdo na faixa do ultra-
violeta, que ioniza o gas remanescente da nuvem molecular primordial dessa regiao
de formacao estelar, criando-se tal regiao H11. Além disso, é notério que seus ventos
intensos impactam fisicamente na estrutura de 30 Doradus a partir do depdsito de
momento e energia. Isso evidencia a importancia que estrelas de alta massa possuem
no processo de enriquecimento fisico — via fotons e matéria — e quimico de seus
ambientes astrofisicos. Quanto ao processo de enriquecimento quimico, estrelas O

sao progenitoras de objetos que vao além da queima do hidrogénio em seus ntucleos
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(por exemplo, estrelas Wolf-Rayet), contribuindo assim no depésito de elementos
quimicos pesados no meio interestelar.

Ainda abordaremos, ao final desta secao, sobre a evolucao de estrelas de alta
massa. Antes disso, discutiremos sobre o fendmeno chamado vento estelar, que é o
interesse particular desta dissertacao.

O vento estelar é caracterizado por um processo de perda de massa da atmosfera

estelar, que ocorre de maneira continua. Enfatizamos a continuidade, pois existem
outros tipos de mecanismos de perda de massa estelar, por exemplo, através de
explosoes de supernovas e erupgoes em estrelas variaveis azuis luminosas, como as
que ocorrem na estrela varidavel luminosa azul 7 Carinae (e.g., Humphreys et al.
1999). Também ressaltamos que o fendmeno de vento é comum aos diversos tipos
de estrelas: estrelas de alta massa quentes e frias (por exemplo, estrelas OB, Wolf-
Rayet, variaveis azuis luminosas, supergigantes vermelhas e amarelas) estrelas de
baixa massa jovens e evoluidas (por exemplo, estrelas T-Tauri, de tipo solar e no
Ramo Gigante Assintotico).
Os ventos produzidos em estrelas de tipo O sao intensos no sentido de apresentarem
altos valores de taxa de perda de massa — até ~ 107% My ano! — e de velocidade
terminal — até ~ 3000 km s™!. Para efeito de comparacio, o Sol possui, atualmente,
um vento quiescente com uma perda de massa de ~ 1071* M, ano™! e velocidade
terminal de ~ 400 km s (e.g., Sturrock et al. 1986). Assim, os ventos criados em
estrelas de tipo O possuem perdas de massa maiores do que o vento solar por um
fator < 10%.

A taxa de perda de massa (M) e a velocidade terminal (vs) sdo os principais
parametros fisicos que caracterizam o vento estelar. A quantidade de energia cinética
depositada pelo vento, na regido do meio interestelar, é diretamente proporcional a
essas grandezas:

1

5 Muss” (1.1)

Além disso, conforme discutiremos adiante, a taxa de perda de massa influencia,
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de forma significativa, a evolucao estelar, de maneira particularmente importante
em estrelas de alta massa.
A taxa de perda de massa expressa a quantidade de massa que a estrela perde via

vento por unidade de tempo:

dM,
dt

= (1.2

onde M, é a massa estelar (em funcao do tempo).

Quanto a velocidade terminal, esse é o valor da velocidade do vento para grandes
distancias & base do vento? quando a distancia r — co.

A taxa de perda de massa e a velocidade terminal estao conectadas através da
lei de velocidade do vento (parametrizada pela chamada lei beta de velocidade) e
da equacao de continuidade.

A estrutura de velocidade é descrita por:

o) = s (1- R*)ﬁ (1.3)
T

onde R, é o raio estelar, r é a distdncia ao centro da estrela (regime de validade

para r > R,). A estrutura de velocidade v(r) é descrita pela velocidade terminal ve,

e pelo pardmetro [ (lei beta). Esse tltimo pardmetro define o gradiente radial de

velocidade do vento.

A equagao de continuidade (caso esfericamente simétrico) é dada por:

M = 4772 p(r)v(r) (1.4)

onde p(r) ¢é a estrutura de densidade do vento.

Na Figura 1.2, mostramos o comportamento da estrutura de velocidade e de
densidade no vento, computadas através de modelos de atmosferas. Esse modelo foi
computado para um vento com extensao de até 673 Ry. Em linha pontilhada esta

demarcado o valor do raio estelar (R, = 13.5 Rg). Perceba, conforme a Equagao

2No caso de estrela de alta massa, correspondente & fotosfera.
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1.3, que a velocidade do vento é diretamente proporcional a distancia, aumentando
assintoticamente ao valor da v,,. Note também, conforme a Equacao 1.4, que o
valor da densidade decai conforme aumenta-se a distancia e que existe uma queda
abrupta de p(r) em torno do valor de r = 13.5 R, que corresponde a fronteira entre

a fotosfera e o vento estelar.

Estruturas de densidade e velocidade

‘ Densi(ﬁade

-20
0 50 100 150 200 250 300 350 400 450 500 550 600

2000 r ]

1500 1

T 1000 | 1

500 1

_ Velocidade
0 50 100 150 200 250 300 350 400 450 500 550 600
7 (Ro)

Figura 1.2: Estrutura de densidade (escala logaritmica) e velocidade computadas em um modelo
de atmosfera com M = 6.0 x 107% My ano™ e vy = 2000 km s'. A p(r) estd em g cm™ e a
v(r) em km st. O valor do raio estelar estd marcado em linha pontilhada preta. Veja como a
densidade decai abruptamente na fronteira entre a fotosfera e o vento e como a velocidade tende
assintoticamente ao valor terminal quando r — oc.

Discutimos que estrelas de alta massa apresentam taxas de perda massa muito
maiores que em estrelas de baixa massa na Sequéncia Principal — conforme exem-
plificamos a partir do Sol. Ressaltamos que essa notavel diferenca de intensidade
entre o vento solar e de estrelas O deve-se ao fato de serem produzidos a partir de
mecanismos fisicos distintos: o vento solar é criado via pressao do gas enquanto o
vento de estrelas O é criado via forca radiativa em linhas espectrais. Em face de pos-

suifrem valores tao altos de luminosidade — até ~ 1 milhdo de vezes a luminosidade
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solar — estrelas O possuem ventos intensos que sao criados, de maneira relevante,
via linhas espectrais, no sentido dessas serem assinaturas dos processos de interagao
foton-atomo que resultam no transporte de momento linear e energia do campo
de radiagdo para o gas que constitui suas atmosferas (teoria Castor-Abbott-Klein
Castor et al. 1975). Os elementos quimicos majoritariamente responséaveis por esse
processo de transferéncia sao o carbono, nitrogénio, oxigénio, neénio, silicio, potéssio,
enxofre e elementos do pico do ferro (por exemplo, cromo, manganés, ferro, cobalto
e niquel). Isso ocorre devido ao grande nimero de transigoes nesses elementos na
faixa do ultravioleta, onde se encontra o pico da distribuicao de energia emitida por
estrelas de tipo O (altos valores de temperatura efetiva).

Na Figura 1.3, mostramos o espectro da estrela HD 209975 (tipo 09.5Ib). Pri-
meiramente, perceba a grande quantidade de linhas espectrais nessa regiao de
~ 1200 — 1975 A. A maioria dessas linhas é produzida por elementos do pico do
ferro — formando a chamada floresta de ferro no ultravioleta. Essas linhas nao sao
criadas por toda a extensao do vento, mas sim em sua base — sao linhas fotosféricas.
Marcadas nessa figura estao as linhas mais proeminentes que sao criadas na regiao
do vento estelar: Nv A1240, Sitv AA1394,1403, C1v A\1548,1551 e N1v A1718. Sa-
lientamos que as linhas formadas na regiao do vento podem ser encontradas em
trés tipos distintos: puramente em absorcao, puramente em emissao, ou conforme a
combinacao de uma parte em absorcao e outra em emissao — chamamos esse tltimo
tipo de perfis P-Cygni®. Observe os proeminentes perfis P-Cygni de Nv, Sitv e C1v
no espectro de HD 209975. Isso se deve a uma alta taxa de perda de massa nesse
objeto — M = 2.2 x 107% Mg, ano™ (Repolust et al. 2004) — pois a intensidade
de uma linha formada no vento esta diretamente relacionada a densidade do vento:

quanto maior a densidade, maior serd a intensidade.

3Esse tipo de perfil foi originalmente observado na estrela P-Cygni (tipo B1-2Ia), que é uma
variavel luminosa azul.
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HD 209975 (O9Ib): espectro na regido do ultravioleta
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Figura 1.3: Espectro da supergigante O9Ib HD 209975 na regido do ultravioleta (dados obtidos
pelo instrumento SWP/IUE). Estdao marcadas as linhas formadas no vento — perfis de Nv A\1240,

Sitv AA1394,1403, C1v AA1548,1551 e N1v A1718. A maior parte das demais linhas sdo formadas
por metais pesados (por exemplo, fons de ferro).

Os perfis P-Cygni possuem suas partes em absor¢ao e emissao criadas em di-
ferentes regides da estrutura do vento, com respeito a uma dada linha de visada
— veja o0 esquema na Figura 1.4. Além disso, por serem linhas formadas no vento,

sao criadas em diferentes distancias radiais a base do vento (diferentes valores de
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velocidade) e, desta maneira, sdo necessarios fotons com diferentes valores de energia
(comprimento de onda) para que participem da transicao eletronica que da origem
ao perfil P-Cygni em questao — por conta do efeito Doppler da radiacao no sistema
de referéncia do vento. A parte mais azul em absorcao de um P-Cygni é formada na
parte mais externa do vento: onde atinge-se a velocidade terminal. Desta forma, con-
seguimos extrair informagoes sobre a taxa de perda de massa e a velocidade terminal

a partir da analise de perfis P-Cygni — por exemplo, por modelos de atmosferas.

star

v,

Figura 1.4: Reproduzida de Bohm-Vitense (1989). Um esquema geométrico para a formagao dos
perfis P-Cygni. Esses perfis sdo criados haja vista o efeito Doppler da radiacdo em relagdo ao
referencial de um observador. A estrela é representada pela area escura central, enquanto o vento é
pelo circulo maior. Estao indicados vetores velocidade (e suas componentes radiais) de dtomos em
diferentes regioes do vento. A linha de visada do observador é definida pelos vetores velocidade que
sdo paralelos a area hachurada em vertical. O hemisfério observavel da estrela esta conectado a area
hachurada em vertical. Essa regiao contribui para a formacéo da parte em absorcdo deslocada ao
“azul”® do P-Cygni. A parte em emissao é oriunda de 2 regioes: regiao em branco (emissao deslocada
ao azul) e regido hachurada em rede (emissdo deslocada ao “vermelho”®). O perfil observado é
resultante da superposi¢do da radiacao proveniente dessas regides.

*Comprimento de onda menor do que o comprimento de onda de repouso da transicao.
®Comprimento de onda maior do que o comprimento de onda de repouso da transicao.

Sabemos que as abundancias quimicas de metais sao ordens de grandeza menores
que a abundéancia de hidrogénio e hélio. Assim, a formacao do vento somente pode
ser explicada através do chamado fendmeno de acoplamento Coulombiano, onde tais

elementos leves sao acelerados, conjuntamente, com as espécies que ganham momento
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e energia devido as linhas espectrais (e.g., Lamers & Cassinelli 1999). Destacamos
que o hidrogénio e hélio contribuem de forma menos significativa para a aceleracao
radiativa nos ventos de estrelas O, devido ao alto grau de ionizagao desses elementos
nas atmosferas quentes dessas estrelas. Além disso, esses elementos dominam os
espectros de estrelas O em comprimentos de ondas do 6ptico e infravermelho, onde
o fluxo de radiagao é menor do que no ultravioleta. Na Figura 1.5 (Abbott 1982a),
mostramos a distribuicao espectral de energia computada a partir de modelos de
atmosferas com altos valores de temperatura efetiva (Tis até 50000 K). As areas
hachuradas indicam a quantidade de radiacao estelar depositada no vento através
de espalhamento e linhas. Frisamos que a estrela O supergigante HD 209975 possui
Ter =~ 30000 K (Repolust et al. 2004), assim compreendemos o quao importante é a
regiao espectral de ~ 1200 — 1975 A quanto ao processo de formacao do vento em

uma estrela de tipo O.

T=50,000°K |

/—‘ Logg=4.5

T=40,000°K |

0.5 Logg=4.0

(vFy/F)
°
T

T=30,000°K
{Lou 9=35 -

RELATIVE FLUX

500 000 1500 2000 2500 3000
WAVELENGTH (&)

Figura 1.5: Reproduzida de Abbott (1982b). Distribuigbes espectrais de energias computadas em
diferentes modelos de atmosferas, incluindo-se a opacidade das linhas no vento. A regiao hachurada
indica a quantidade de energia que é transferida do campo de radiacao para a estrutura do vento. A
medida que se aumenta a temperatura efetiva, o pico da distribuicao desloca-se para comprimentos
de ondas menores e o mesmo acontece para as regioes espectrais de maior relevancia na forca
radiativa. Note a importancia, como um todo, da regido do ultravioleta para a forca radiativa no
vento de estrelas O.
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Por fim, discutimos um pouco sobre a evolucao de estrelas de alta massa, enfati-
zando a importancia da taxa de perda de massa na evolucao dessas estrelas.

Também pelo fato de possuirem altos valores de massa, estrelas de tipo O sao
necessariamente objetos jovens — escala de tempo evolutiva de ~ 105 — 107 anos.
Elas sao progenitoras de estrelas supergigantes vermelhas, variaveis azuis luminosas
e estrelas Wolf Rayet, que terminardo as suas trajetérias evolutivas como supernovas
por colapso do nicleo (tipos II-Ib-Ic) e dando origem a objetos astrofisicos ainda mais
extremos, como estrelas de néutrons e buracos negros (e.g., Woosley & Janka 2005).
Esses ultimos, por sua vez, estdo associados a fendomenos ainda mais energéticos
que supernovas, como as explosoes de raios gama (e.g., Gehrels & Razzaque 2013)
e ondas gravitacionais (e.g., de Mink & Mandel 2016).

Mostramos, na Figura 1.6, uma esquematizacao de resultados obtidos por modelos
evolutivos (sem rotacdo e com metalicidade solar) para estrelas de alta massa, em
funcdo de suas massas iniciais. Esse é o chamado esquema de Conti modificado,
que é baseado no paradigma de Conti (1975), onde originalmente estabeleceu-se a
conexao evolutiva entre estrelas de tipo O e estrelas Wolf-Rayet. Primeiramente,
frisamos que existem variaveis que afetam esses resultados, como a taxa de perda de
massa, rotacao estelar, metalicidade, campos magnéticos e efeitos de multiplicidade

— quanto aos 2 tltimos fatores, veja, por exemplo, Meynet et al. (2011) e Sana
et al. (2012). Desta maneira, a discussao a seguir é qualitativa, atendo-se ao cenario
modificado de Conti.

Note que estrelas O com massas iniciais maiores que 40 M, permanecem na
regiao “azul” (alta temperatura efetiva) do diagrama HR, encerrando sua evolugao
como estrelas Wolf-Rayet antes de explodirem em supernovas por colapso do ntcleo.
Enquanto isso, as estrelas O com massas iniciais menores que 30 M, irdo terminar
suas trajetorias na regiao “vermelha” (baixa temperatura efetiva) do diagrama
HR como supergigantes vermelhas/amarelas. E interessante também notarmos que
objetos com 20 < Mzams < 30 realizarao trajetérias pelas regioes azul, vermelha

e azul do diagrama HR — transitando como supergigantes vermelhas e estrelas
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Wolf-Rayet. Chamamos a atengao ao fato de que todas essas trajetérias evolutivas

acabam em supernovas por colapso do nicleo?

M > 60 Mg: O — Of/WNL — LBV — WNL — (WNE) — WC — SN Ibc

M — 10— 60 Mo: O — BSG — LBV — WNL — (WNE) — WC  — sn1be V10

M =30-40 Mg: O — BSG — RSG — WNE— WCE — SN Ibc

M =25 -30 Mg: O — (BSG) — RSG — (YSG?) — SN II-L/b
RSG

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

Figura 1.6: Reproduzida de Ekstrom et al. (2013). O cenério modificado de Conti para a evolucao
de estrelas de alta massa. Frisamos que esse esquema desconsidera efeitos produzidos pela rotacéo.

A perda de massa impacta, de forma significativa, na evolugdo das propriedades
fisicas e nas trajetorias no diagrama HR de estrelas de alta massa. Isso ocorre
ao longo de toda a evolugao de estrelas de alta massa, desde a fase na Sequéncia
Principal (estrelas de tipo OB) até o final evolutivo, como estrelas supergigantes
vermelhas/amarelas e Wolf-Rayet. Sublinhamos que a perda de massa também
¢ importante para estrelas de baixa massa, entretanto, somente nos estagios pos-
Sequéncia Principal, verificando-se taxas de perda de massa da ordem de 10~7 —10~*
Mg ano! em estrelas no Ramo Gigante Assintdtico e em nebulosas planetarias (e.g.,
Wood 1997).

Para inicio de discussao, mostramos na Figura 1.7 (Meynet et al. 2015), um
diagrama HR contendo resultados obtidos para estrelas Wolf-Rayet (estrelas em azul)
e supergigantes vermelhas (pontos em vermelho). Veja como as estrelas Wolf-Rayet
e as supergigantes vermelhas povoam regides especificas do diagrama HR (regido
azul e vermelha). Nesse diagrama também estao graficados modelos evolutivos para
objetos de diferentes massas iniciais — Mzans = 9, 15, 20 e 25 M. Esses modelos

foram computados considerando-se metalicidade solar e dois cenarios de rotacao:

4Salientamos que os estagios evolutivos finais para objetos com massas iniciais ~ 8-10 M, sdo
incertos entre anas brancas ou supernovas por colapso do nicleo (e.g., Nomoto 1987).
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velocidade inicial igual & 1/4 da velocidade critica V;° (painéis inferiores) e sem

rotagao (painéis superiores). Eles sao pautados na grade de modelos de Ekstrom

et al. (2012), variando-se a taxa de perda de massa somente na fase de supergigante

vermelhas, com variagdo por um fator 10 (painéis do meio) e 25 (painéis da direita)

na perda de massa utilizada em Ekstrom et al. (2012).
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Figura 1.7: Reproduzida de Meynet et al. (2015). Diagrama HR com resultados espectroscépicos de
estrelas Wolf-Rayet e supergigantes vermelhas (referéncias em Meynet et al. 2015). Encontram-se
trajetorias evolutivas para estrelas com massas iniciais de 9, 15, 20 e 25 M. Em cada coluna
mostram-se modelos computados sem e com velocidade de rotagdo. J4 em cada linha estdo modelos
com variacao na perda de massa (somente na fase de supergigante vermelha). Veja que variacoes
por um fator 10-25 na perda de massa, na fase de supergigante vermelha, implicam alteragoes
significativas nas trajetorias evolutivas.

A parte do notério efeito produzido pela velocidade de rotacdo nas trajetérias,

vemos que a variacao na taxa de perda de massa — somente na fase de supergigantes

5Considerando-se o modelo de rotacdo de corpo rigido, Vi, =

2G M,

Yo onde G = constante
p,cri

gravitacional universal e R, ¢;it € 0 raio polar no limite critico — onde o médulo da forca gravi-
tacional é igual ao modulo da forca centrifuga para um elemento de massa estelar no equador —
sendo Ry crit = %Rcwcm (raio equatorial no limite critico).
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vermelhas — produz mudancas consideraveis nas trajetorias evolutivas teoricas.
Conforme a discussao apresentada por Meynet et al. (2015), uma supergigante
vermelha com luminosidade log(L,/Lg) < 5.0 é explicada por um modelo de 15 M,
(sem aumento na M). Entretanto, aumentando-se a taxa de perda de massa (por um
fator 10 e 25), sdo necessarios modelos com massas iniciais maiores do que 15 Mg
(=~ 20 M) para que a sua posi¢do no diagrama HR seja descrita. Desta maneira,
vemos como a incerteza na perda de massa implica na determinacao das massas
evolutivas de estrelas de alta massa.

Para efeito de uma exemplificacdo numérica, consideramos o caso do modelo
evolutivo de Ekstrom et al. (2012) para uma estrela com Mzans = 20 M. Esse
objeto passard ~ 9.6 x 10° anos na fase da Sequéncia Principal, encerrando a sua
evolucao completamente com uma idade de ~ 1.1 x 107 anos — passando ~ 90%
de sua evolucao na Sequéncia Principal. Essa estrela possui uma taxa de perda de
massa, ao inicio da Sequéncia Principal, de 2.5 x 107 Mg, ano™. J4 ao final da
evolucdo, em sua fase de supergigante vermelha, apresentara uma perda de massa de
1.3 x 107° Mg, ano™’. Perceba a explicita diferenca quanto & taxa de perda de massa,
por um fator de 520. Desta maneira, em virtude da alta perda de massa apresentada
ao longo de toda a sua trajetdria evolutiva, essa estrela com uma inicial de 20 M
ird4 encerrar a sua evolu¢do com uma massa final de 7 Mg!

Em conclusao, esses resultados nos mostram a relevancia da perda de massa na
analise evolutiva de estrelas de alta massa. Além disso, conforme vimos, a taxa de
perda de massa nao ¢ constante ao longo da evolucao estelar, o que possui implicacoes
particularmente importantes nas propriedades fisicas e nos caminhos evolutivos de
estrelas de alta massa. Discutiremos a seguir o problema astrofisico motivador deste
projeto, que coloca em evidéncia a nossa falta de conhecimento sobre a taxa de

perda de massa em estrelas de tipo O.
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1.2 O problema dos ventos fracos

Vimos que estrelas O sao importante nos processos de enriquecimento fisico
e quimico do meio interestelar (e.g., Abbott 1982b) e de evolugao quimica das
galaxias (e.g., Matteucci 2008), haja vista que injetam energia mecénica-luminosa
e elementos quimicos sintetizados ao decorrer de suas evolugoes, através de seus
ventos estelares intensos e explosoes de supernovas por colapso do niicleo. Também
discutimos que a perda de massa é um fendmeno comum a todas as estrelas —
caracterizando a formagao do vento estelar (perda de massa continua) — e possui
impacto particularmente importante na evolugao das propriedades fisicas de estrelas
de alta massa e nas suas trajetorias no diagrama HR. Quanto as estrelas de baixa
massa, a perda de massa é relevante nesse contexto somente nos estagios evolutivos
pos-Sequéncia Principal — por exemplo, na fase do Ramo Gigante Assintotico e de
nebulosa planetaria (M ~ 10~7 — 10~* My, ano!). Para as estrelas de alta massa,
essa relevancia se configura desde a Sequéncia Principal até os seus tltimos estagios
de evolugao sob a forma de supergigantes vermelhas, variaveis azuis luminosas e
estrela Wolf-Rayet. Apesar de estrelas de alta massa viverem muito menos (fator
de ~ 107* — 1073) do que estrelas de baixa massa, elas apresentam ventos que sao
muito mais intensos (fator de < 10%) do que os criados por estrelas de baixa massa
(M ~ 107 Mg ano), ao longo da evolucdo na Sequéncia Principal. Estrelas de
alta massa possuem ventos muito intensos, desde os seus inicios evolutivos, pois
tem altas luminosidades e assim desenvolvem ventos que sao produzidos via linhas
espectrais (forga radiativa).

As estrelas de tipo espectral O sdo progenitoras de estrelas de alta massa pos-
Sequéncia Principal. Assim, é de crucial importancia entendermos sobre as propri-
edades fisicas das atmosferas e dos ventos desses objetos, especialmente quanto as
suas perdas de massa, a fim de desenvolvermos uma melhor compreensao acerca das
caracteristicas fisicas e dos caminhos evolutivos das estrelas de alta massa.

Mostramos, na Figura 1.8 (Smith 2014), um diagrama esquematizando as taxas

de perda de massa — tanto tedricas quanto determinadas através de analises es-
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pectroscopicas — para as estrelas de alta massa em diferentes estagios evolutivos:
estrelas O anas, supergigantes vermelhas e amarelas (RSG e YSG), varidveis azuis
luminosas (LBV) e estrelas Wolf-Rayet (WNH, WN e WC). Desta maneira, vemos
que estrelas de alta massa apresentam perdas de massa que vao desde M ~ 1010

Mg ano! nas anas O de tipo 09.5V até M ~ 1073 My, ano™ nas supergigantes

vermelhas/amarelas.
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Figura 1.8: Reproduzida de Smith (2014). Esquema apresentado por Smith (2014) para o diagrama
da taxa de perda de massa versus a luminosidade. Estao indicados resultados espectroscépicos e
previsoes para estrelas O, Wolf-Rayet, varidveis azuis luminosas, supergigantes vermelhas e amarelas.

A linha tracejada magenta representa as perdas de massa tedricas para estrelas OB e a linha verde
indica aproximadamente a regiao do chamado problema dos ventos fracos.

Novamente, ressaltamos que isso nos mostra que a perda de massa muda conforme
a evolugao estelar. Mantemos nosso foco aqui quanto a linha tracejada magenta e a

linha sélida verde (problema dos ventos fracos), que correspondem, respectivamente,
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as previsoes tedricas para estrelas de tipo OB (Vink et al. 2000) e determinagoes
obtidas através de analise espectroscépica por modelos de atmosferas. Observe a
nitida discrepancia entre tais linhas para os valores das taxas de perda de massa —
em até 2 ordens de grandeza. Esse é o entao chamado problema dos ventos fracos.
A existéncia de ventos fracos coloca em evidéncia a nossa falta de claro enten-
dimento sobre as taxas de perda de massa nas estrelas O de diferentes classes de
luminosidade — anas (V), gigantes (III) e supergigantes (I). Esse problema constitui
uma das principais questoes em aberto na literatura de estrelas de alta massa (veja,
e.g., Puls et al. 2009; Smith 2014). O problema dos ventos fracos é caracterizado
pela explicita discrepancia entre os resultados obtidos através de simulagoes hidrodi-
namicas e os obtidos via analise espectroscopica — modelos de atmosferas — para
as perdas de massa de estrelas andas O do “tipo tardio”® (08-9.5V). Para essas
estrelas, as taxas de perda de massa determinadas através da analise de modelos de
atmosferas — na regiao do ultravioleta — sao até 2 ordens de grandeza menores do

T obtidos por simulagoes hidrodindmicas (Vink et al. 2000).

que os valores “tedricos
As estrelas anas O s@o os objetos menos luminosos, dentre o grupo de estrelas de tipo
O, possuindo tipicamente log(L, /L) < 5.2. De uma forma resumida®, as previsoes
de Vink et al. (2000) sao obtidas através de um método iterativo entre modelos de
atmosferas construidos pelo c6digo 1sa-winp (de Koter et al. 1993) e simulagoes de
Monte Carlo para a forga radiativa por linhas computadas pelo cdédigo mc-winp (de
Koter et al. 1997).

O problema dos ventos fracos é importante porque torna evidente a nossa falta

de conhecimento sobre a forca radiativa em estrelas O de “baixa” luminosidade.

6Nossa traducdo da expressdo, em inglés, late-type, designada para as estrelas menos luminosas
de uma determinada classe de luminosidade. Por simplificacao estética, utilizaremos, daqui em
diante, essa expressdo sem o uso de aspas. Chamaremos estrelas de tipo O8, ou mais tardio, pelo
termo tipo tardio.

7 As perdas de massa obtidas por Vink et al. (2000) ndo sdo tedricas, no sentido mais fundamental
do termo, pois os autores utilizam valores para a velocidade terminal derivados por andlises de
modelos de atmosferas. Desta maneira, seria mais rigoroso referirmo-nos aos resultado de Vink et al.
(2000) como “semi-empiricos”. Por simplificacio estética, iremos, daqui em diante, referirmo-nos
aos resultado de Vink et al. (2000) como “tedricos” sem o uso das aspas.

8Para efeito de maior detalhamento sobre a metodologia utilizada em Vink et al. (2000),
referenciamos o trabalho de Vink et al. (1999).



17 1.2. O problema dos ventos fracos

De fato, resultados mais atuais obtidos a partir da abordagem hidrodinamica (e.g.,
Muijres et al. 2012) nao conseguem encontrar uma solugao fisicamente realizavel
para as equacoes de conservagao de massa e momento de estrelas O com luminosida-
des log(L,/Lg) < 5.2, que correspondem as anas O de tipo O6.5V. Desta maneira,
Muijres et al. (2012) nao prevéem a formacao de vento em tais objetos e identifi-
cam como causas fisicas a auséncia de linhas de FeVv na base do vento e a baixa
luminosidade em estrelas O6.5V — em comparacao com o tipo O6V. Entretanto,
ressaltamos que isso é uma evidente falha da abordagem hidrodindmica, pois notori-
amente observamos a formacao de perfis P-Cygni na regiao do ultravioleta em anas
O tardias (e.g., Martins et al. 2005b; Marcolino et al. 2009).

O problema dos ventos fracos também é grave sob a perspectiva de evolugao de
estrelas de alta massa. Os modelos evolutivos, considerados “estado da arte” (e.g.,
Ekstrom et al. 2012; Meynet et al. 2015), utilizam a prescrigao de Vink et al. (2000)
na contabilizacao da perda de massa, ao longo da Sequéncia Principal, de estrelas
com massas iniciais maiores que 7 M. Uma discrepancia por um fator 100 na taxa
de perda de massa, durante toda a Sequéncia Principal, ndo possui um impacto
potencialmente significativo nas trajetérias evolutivas, entretanto, ressaltamos que
pode implicar mudancas significativas nas propriedades fisicas ao final da Sequéncia
Principal — por exemplo, na rotacao estelar que sera afetada na modelagem em
virtude da mudanca da perda de momento angular.

Apresentamos, em seguida, um resumo contextualizando o surgimento do pro-
blema dos ventos fracos na literatura. Existem resultados desde o inicio da década
de 90 que indicavam uma discrepancia entre previsoes teodricas e determinagoes via
espectroscopia para as perdas de massa de estrelas OB “pouco luminosas” (e.g., ané-
lise de anas O tardias em Chlebowski & Garmany 1991). Todavia, um dos primeiros
resultados, obtidos através de modelos de atmosferas unificados (fotosfera-vento),
que apontavam para essa questdo, aparecem nos trabalhos de Bouret et al. (2003)
e Martins et al. (2004). Esses autores realizaram andlises espectroscopicas — no

ultravioleta (e também no 6ptico por Bouret et al. 2003) — para ao todo 7 estrelas



18 1.2. O problema dos ventos fracos

(contabilizando-se somente os tipos 06-9.5V) na Pequena Nuvem de Magalhaes e en-
contraram taxas de perda de massa de M ~ 1072 — 1078 M, ano! para tais objetos.
Esses resultados sao menores em até 2 ordens de grandeza do que os valores previstos
por Vink et al. (2000) para as perdas de massa dessas estrelas. Subsequentemente,
os trabalhos de Martins et al. (2005b) e Marcolino et al. (2009) desenvolveram uma
andlise por modelos de atmosferas para ao todo 17 estrelas anas O (03.5-9.5V) e
verificaram que as anas Galacticas de tipos O6-9.5V também apresentavam ventos
fracos. Esses resultados, que mostraram ventos fracos em estrelas O da Galaxia,
foram importantes ao evidenciar que o problema dos ventos fracos nao é exclusiva-
mente criado por um efeito de metalicidade, dado que as primeiras estrelas anas O
verificadas com ventos fracos encontram-se em um ambiente de baixa metalicidade,
como na Pequena Nuvem de Magalhaes. De fato, é previsto que a perda de massa
seja inversamente proporcional a metalicidade (e.g., Kudritzki et al. 1987; Vink et al.
2001), entretanto, esses resultados em estrelas O Galdcticas endossam que os ventos
fracos constituem uma questao de natureza distinta a metalicidade.

Ressaltamos a importancia das linhas diagnéstico utilizadas para a determinacao
da taxa de perda de massa quanto ao problema dos ventos fracos. Nos trabalhos
citados anteriormente sobre ventos fracos constatou-se que os diagnodsticos espec-
troscépicos mais tteis para a derivacdo de perdas de massa, em tais ventos de
regime de baixas densidades, encontram-se na regiao do ultravioleta — e.g., Pv
AA1118,1128, Nv A1240, Sitv AA1394,1403 e C1v AA1548,1551. Os perfis P-Cygni
tedricos formados na regiao do ultravioleta sao suficientemente sensiveis a variagao
da perda da massa nos modelos de atmosferas. Para efeito de exemplificacao, mos-
tramos na Figura 1.9 a andlise do perfil P-Cygni de C1v e do perfil de Ha para a
estrela ana tardia HD 46202 (tipo O9V) realizada por Martins et al. (2005b). Os
dados espectroscopicos estao em linha sélida preta e os perfis sintéticos em linha
pontilhada azul, vermelha e verde. Esses perfis sintéticos foram computados através
de modelos de atmosferas com diferentes valores para a taxa de perda de massa —

M =105 - 10739 — 10~%> My, ano™’. Perceba a notével diferenca de sensibilidade
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entre a linha de C1v e Ha frente a variagdo na taxa de perda de massa por um fator
10. Desta maneira, os perfis de Ha nao se tém evidenciados como diagnosticos tteis
no regime de ventos fracos das anas O tardias, onde encontramos taxas de perda de

massa < 1078 Mg, ano™.
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Figura 1.9: Reproduzida de Martins et al. (2005b). Comparacao entre 3 modelos computados com

diferentes taxas de perda de massa (variagdo em 1 ordem de grandeza) para as linhas de C1v e
Ha. E nitida a diferenca dessas linhas em fungao da variacao da perda de massa.

A fim de exemplificarmos a discussao sobre o problema dos ventos fracos, apresen-
tamos na Figura 1.10 um diagrama onde comparamos as determinacoes’ para a taxa
de perda de massa obtidas via andlises espectroscdpicas com os valores previstos pela
“receita” de Vink et al. (2000). Dividimos esse diagrama em estrelas de diferentes
classes de luminosidade e em diferentes grupos (arbitrarios) de luminosidade estelar.
Mostramos resultados para anas O tardias (em azul), anas O iniciais'® (em ama-
relo) e supergigantes O (em preto). Apresentamos barras de erro representativas
pois esses resultados advém de metodologias diferentes quanto a regiao espectral de

analise e codigos de atmosferas.

9Todas as perdas de massa que foram obtidas considerando-se modelos com ventos ndao homo-
géneos foram aumentadas de forma a serem comparaveis aos resultados por modelos de ventos
homogéneos. Discutiremos em detalhes sobre isso na Secdo 2.2.2.

10Nossa traducdo da expressdo, em inglés, early-type, designada para as estrelas mais luminosas
de uma determinada classe de luminosidade. Por simplificacao estética, utilizaremos, daqui em
diante, essa expressdao sem o uso de aspas. Chamaremos estrelas de tipos O3-7.5 pelo termo tipo
inicial.

1 Além de supergigantes O, existem supergigantes B iniciais (BOI-B0.51).
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Diagrama log(M) versus log(Myin«)
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Figura 1.10: Diagrama onde comparamos as perdas de massa espectroscopicas para anas (iniciais
e tardias) e supergigantes O. Os objetos também estéo divididos conforme o valor de luminosidade
(3 grupos arbitrarios). A relacio um para um entre as perdas de massa derivadas e tedricas esta
em linha tracejada. Vemos que anas tardias (pontos azuis) apresentam alta discrepancia frente
aos valores teéricos. Também perceba que existem 2 anas iniciais — quadrados amarelos — que
sugerem o inicio dos ventos fracos (elas sdo de tipo 06.5V). Referéncias: anas (Martins et al. 2005b;
Marcolino et al. 2009) e supergigantes (Repolust et al. 2004; Mokiem et al. 2005).

Percebemos, de uma forma geral, que os objetos mais luminosos — log(L,/Lg) >
5.3 — possuem perdas de massa derivadas que sao compativeis com os seus valo-
res previstos pela abordagem hidrodinamica. No caso, englobando-se as estrelas
supergigantes e anas iniciais (mais luminosas). Entretanto, explicitamente, notamos
que as anas O do tipo tardio — que encontram na regiao de log(L,/Lgy) < 5.1 —
apresentam discrepancias que chegam até 2 ordens de grandeza, caracterizando-se o
problema dos ventos fracos. Também percebemos que existem duas anas iniciais —
menos luminosas (log(L,/Lg) =~ 5.2), de tipo 06.5V'? — que aparentam estar em

uma regiao de transi¢do com respeito aos ventos fracos.

12Um termo melhor para esses objetos seria “anis intermediarias”. Para efeito de simplificacio
no texto, incluimos esses tipos sob o termo “anas iniciais”, fazendo-se a referéncia adequada quanto
ao fato de serem menos luminosas do que as anas iniciais de tipos 05-3V.
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Em conclusao, essas constatagoes nos sugerem que o problema dos ventos fracos
esta fortemente relacionado a luminosidade estelar. Essa é uma das principais moti-
vagoes desta dissertagao, pois consideramos interessante povoar esse diagrama com

resultados para estrelas O que possuem luminosidades log(L,/Lg) =~ 5.2.
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1.3 Objetivos

1.3.1 Resumo e apresentacao da dissertacao

Estrelas de tipo O possuem alta massa, parametros fisicos extremos e uma es-
cala de tempo evolutiva curta, sendo assim importantes no enriquecimento fisico
e quimico do meio interestelar e no processo de evolucao das galédxias. Elas tam-
bém sao progenitoras de objetos pods-Sequéncia Principal como as supergigantes
vermelhas, varidveis azuis luminosas e estrelas Wolf-Rayet. Essas estrelas termina-
rao por explodir em supernovas por colapso do ntcleo, que originarao objetos mais
peculiares como estrelas de néutrons e buracos negros. Assim, estrelas de tipo O
estao conectadas a uma gama de fendmenos astrofisicos de altas energias, como, por
exemplo, as chamadas explosoes de raios gama e ondas gravitacionais. Desta forma,
necessitamos compreender acerca dos parametros fundamentais das atmosferas de
estrelas O para que possamos entender sobre o seu impacto no ambiente astrofisico
e sobre as propriedades e evolugao de seus descendentes exoticos.

Ressaltamos que o nosso conhecimento quanto as propriedades e evolucao de
estrelas O estd intrinsecamente ligado a taxa de perda de massa de tais objetos. A
quantidade de massa é uma das principais caracteristicas fisicas de uma estrela, que
ird reger suas trajetérias evolutivas. A partir dessa perspectiva, a perda de massa
em estrelas de alta massa desempenha um papel crucial em sua evolucao, tendo-se
em vista que tais objetos apresentam ventos intensos — alta perda de massa — que
sao originados a partir da transferéncia de momento linear do campo de radiagao
para o gas. A perda de massa em estrelas O é maior que atual perda de massa do
Sol por fator < 108!

A despeito da importancia que a taxa de perda de massa possui na caracterizagao
fisica de estrelas de alta massa, mostramos que nao existe atualmente um consenso na
literatura quanto a tal pardmetro para os diferentes tipos de estrelas O. Discutimos
anteriormente em maiores detalhes sobre o chamado problema dos ventos fracos, que

é caracterizado por uma enorme discrepancia entre as perdas de massa derivadas via
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analises espectroscopicas (regido do ultravioleta) e as previstas a partir de simulagoes
hidrodindmicas (Vink et al. 2000). As estrelas anas do tipo tardio (O8-9.5V) —
log(Ly/Ls) < 5.2 — apresentam perdas de massa determinadas que sdo até 2
ordens de grandeza menores que seus valores tedricos. Ressaltamos anteriormente
que os resultados hidrodindmicos mais atuais Muijres et al. (2012) sequer sdo capazes
de encontrar previsoes para as perdas de massa de estrelas com log(L,/Lg) < 5.2.
Apesar disso, o problema dos ventos fracos é atualmente grave, pois modelos de
evolucao de estrelas de alta massa utilizam os resultados de Vink et al. (2000) na
contabilizacao da taxa de perda de massa durante a Sequéncia Principal. Além do
mais, incertezas nas taxas de perda de massa impactam diretamente quanto ao nosso
entendimento dos processos de enriquecimento fisico e quimico, causado por estrelas
de alta massa, no meio interestelar.

Esta dissertacao tem como objetivo investigar a taxa de perda de massa de
estrelas O gigantes do tipo tardio (O8-9.5I11) no contexto do problema dos ventos
fracos. Consideramos esses objetos particularmente interessantes para explorarmos
ventos fracos porque gigantes O tardias tipicamente apresentam log(L,/La) ~ 5.2,
sendo essa uma regiao em luminosidade que aparenta dar inicio ao problema dos
ventos fracos. Entretanto, essa é uma regiao muito pouco investigada no ambito
desse problema (note novamente que existem 2 resultados na Figura 1.10). Além
disso, o estudo de gigantes O do tipo tardio nos possibilita abordar se os ventos
fracos tém alguma dependéncia relacionada a idade estelar, pois tais objetos sao
presumivelmente mais evoluidos do que anas O tardias, assim como nos permitindo
obter uma melhor compreensao das implica¢oes evolutivas desse problema astrofisico.

A parte dessa questdo dos ventos fracos, também nos interessamos estudar gi-
gantes O tardias em virtude dos poucos resultados na literatura para esse tipo de
estrelas O, obtidos a partir de modelos de atmosferas unificados (fotosfera-vento).
Por exemplo, a maior amostra atualmente analisada de gigantes O encontra-se no
trabalho de Mahy et al. (2015): 9 estrelas de tipos O7-9111. Esse trabalho desenvolve

uma analise espectroscopica através de modelos de atmosferas nas regioes do optico
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e ultravioleta. Destacamos que dentre essa amostra, 4 estrelas sdo de tipos O8-9.5111
e somente para 1 estrela existem dados na regiao do ultravioleta. Desta forma, tam-
bém buscarmos obter uma melhor caracterizacao fisica para gigantes O tardias.
Destacamos aqui que tais objetos possuem massas em torno de aproximadamente
20-25 Mg, o que as torna progenitoras diretas de estrelas supergigantes verme-
lhas/amarelas, que sdo objetos com perdas de massa notoriamente incertas na litera-
tura (e.g., Georgy 2012) — reveja as diferencas entre as prescrigoes para as perdas
de massa em supergigantes vermelhas na Figura 1.8 (linhas sélidas vermelhas).

Desta maneira, estrelas gigantes O do tipo tardio sao objetos extremamente
interessantes de serem analisados, tanto no contexto do problema dos ventos fracos,
quanto pela importancia em obtermos uma caracterizacao fisica mais precisa para
essa classe de estrelas O.

Nosso objetivo é desenvolver uma analise espectroscopica quantitativa de uma
amostra representativa de 9 gigantes O Galacticas do tipo tardio (O8-9.5III) nas
regioes do ultravioleta e Optico, para assim determinarmos seus parametros fisicos
da fotosfera-vento — temperatura efetiva, aceleracao gravitacional superficial, velo-
cidade de rotacao projetada, velocidade terminal e taxa de perda de massa. Desta
forma, podemos investigar sobre suas propriedades fisicas dentro do problema dos
ventos fracos. Fazemos isso a partir da comparacao das nossas perdas de massa
derivadas e momentos modificados do vento'® com os resultados obtidos pela abor-
dagem hidrodinamica para tais parametros do vento. Para tanto, utilizamos modelos
de atmosferas computados pelo cédigo CMFGEN (Hillier & Miller 1998) e dados
espectroscopicos de alta resolugao obtidos pelo instrumento SWP /TUE (ultravioleta)

e pelos instrumentos FEROS/La Silla e NARVAL/Télescope Bernard Lyot (éptico).

1.3.2 Um guia do projeto

Trabalhamos neste projeto por aproximadamente 3 anos e meio, realizando-o

durante 2 anos (2013-2015) da minha graduacdo em Astronomia no Observatério

13Essa grandeza serd definida na Secdo 2.3.
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do Valongo e durante 1 ano e meio do meu mestrado (2015-2016): esta dissertagao
¢ uma continuacao da pesquisa realizada no periodo da minha graduacao. Assim,
naturalmente, existem resultados do meu projeto de conclusao de curso da graduacao
(doravante, Gama de Almeida 2015) que precisam ser apresentados e discutidos
novamente nesta dissertacdao. Todas as figuras deste trabalho que constam em Gama
de Almeida (2015) sao individualmente referenciadas, ao inicio de cada legenda.
As figuras em Gama de Almeida (2015), cujas informacoes foram atualizadas, nao
sao referenciadas. Frisamos que as figuras que tiveram somente a parte estética
atualizada sao referenciadas.

Explicitamos a seguir o trabalho desenvolvido em Gama de Almeida (2015):

(i) Selegao da amostra (9 estrelas) de gigantes O do tipo tardio (O8-9.511I) e dos

dados espectroscopicos no ultravioleta.

(ii) Identificagao das linhas diagnéstico mais 1teis na regiao do ultravioleta para

a andlise de gigantes O tardias.

(iii) Determinagao dos pardmetros fisicos fotosféricos e do vento da nossa amostra
de 9 gigantes O tardias pela a andlise da regiao do ultravioleta — temperatura
efetiva, velocidade de rotagao projetada, velocidade terminal e taxa de perda

de massa.
(iv) Testes do efeito da abundancia quimica de nitrogénio nas linhas de Nv e N1v.

(v) Anadlise da lei beta para a estrutura de velocidade. Busca pela melhora no

ajuste da parte em emissao das linhas de C1v.

(vi) Anélise da degenerescéncia entre a taxa de perda de massa e a temperatura
efetiva. Investigar por efeitos nas perdas de massa derivadas e implicagoes a

analise do problema dos ventos fracos.

(vii) Anélise dos resultados no diagrama momento modificado do vento versus
luminosidade e no diagrama das perdas de massa derivadas versus perdas de
massa tedricas. Célculo da relacdo momento-luminosidade empirica a partir

dos nossos resultados conjuntamente com os obtidos para anas na literatura
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e comparacao com a relacao tedrica. Obtivemos conclusoes sobre a existéncia

de ventos fracos em gigantes O tardias.

Na presente dissertacao estendemos o trabalho da graduagao em varios aspectos.

Abaixo listamos os principais pontos investigados, que serao devidamente explicados

nos proximos capitulos. Indicamos esses suméarios (trabalho durante a graduagao e

mestrado) como uma guia para os préximos capitulos desta dissertacao.

(i)

(iii)

(iv)

Célculo das discrepancias relativas entre modelos finais e dados na regiao do
ultravioleta. Identificacdo de discrepancias sistematicas na modelagem para
toda a amostra — avaliagdo quantitativa da homogeneidade da modelagem no

ultravioleta.

Extensao dos testes de degenerescéncia para a velocidade de microturbuléncia e
abundancia quimica. Foco em explorar possiveis efeitos de abundéancia quimica
nas determinacoes das perdas de massa. Derivacao das taxas de perda de
massa a partir de abundancias quimicas de CNO determinadas na literatura
(resultados homogéneos) — avaliagdo de implicagbes as nossas conclusoes

obtidas sobre ventos fracos em gigantes O.

Analise evolutiva da amostra em comparacao com anas e supergigantes OB
através do diagrama HR. Determinacao das massas evolutivas e idades da
amostra e avaliacao do estagio evolutivo de gigantes O frente amostras de anas

e supergigantes.

Analise de gigantes O tardias na regiao do infravermelho préximo (= 1-5
pm). Busca por potenciais linhas diagnéstico para a taxa de perda de massa
de gigantes O no infravermelho, no contexto do problema dos ventos fracos,
comparando-se com os diagnosticos de perda de massa no ultravioleta e éptico.
Analise das regioes de formacgao de linhas no ultravioleta, éptico e infraverme-
lho. Desenvolvimento de testes de degenerescéncias entre a perda de massa
e pardmetros estelares (temperatura efetiva, aceleracao gravitacional superfi-

cial e velocidade de rotacao projetada) a fim de verificarmos a robustez dos
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diagnésticos para a perda de massa no infravermelho.

Obtencao de dados espectroscopicos de alta resolugao e nivel sinal-ruido na
regiao do Optico para 7 estrelas da amostra. Determinacao dos parametros
fotosféricos da nossa amostra de 9 gigantes O tardias pela analise da regiao
do 6ptico — temperatura efetiva, aceleracao gravitacional superficial, veloci-
dade de rotacdo projetada. Comparagao dos resultados para os parametros
fotosféricos derivados através das regioes do ultravioleta e 6tico. Verificagao
das determinagoes das taxas de perda de massa (ultravioleta) através das
analises das linhas de Ha — determinacao da perda de massa via Ha para
1 estrela. Comparacgao entre as perdas de massa derivadas e as previstas via
hidrodinamica, quanto a modelagem das linhas diagnostico para a perda de
massa no ultravioleta (Si1tv e C1v) e no 6ptico (Ha), para toda a amostra —
avaliacao de implicacoes as nossas conclusoes obtidas sobre ventos fracos em

gigantes O.



Capitulo 2

Metodologia

Neste capitulo, discutimos a metodologia delineada para a analise espectroscépica
e determinacao das propriedades fotosféricas e do vento da nossa amostra de gigantes
O do tipo tardio. Na Secao 2.1, tratamos sobre os critérios para a selecao da amostra
e sobre os dados espectroscopicos na regiao do ultravioleta e 6ptico que foram
utilizados neste trabalho. Em seguida, na Secao 2.2, descrevemos em linhas gerais
sobre as principais caracteristicas do cdédigo de modelos de atmosferas CMFGEN;, a
partir do qual determinamos os parametros fisicos da amostra. Por ultimo, na Secao
2.3, apresentamos o método para a derivacao das propriedades atmosféricas através
de especificas linhas diagnostico, as quais verificamos serem de maior relevancia na

andlise de gigantes O do tipo tardio.

2.1 Amostra e dados observacionais

A amostra é constituida por nove estrelas gigantes O do tipo tardio (tipos
espectrais O8-9.5111), conforme a classificacao espectral provida pelo Galactic O-
Star Catalog (GOSC, Maiz Apellaniz et al. 2013). Frisamos que as nossas estrelas
sao Galacticas. O GOSC é um projeto de fronteira na area de classificacao espectral
de estrelas de tipo O. Atualmente encontra-se na sua terceira versao (GOSC v3.2.2).
Os resultados do GOSC advém da analise de dados espectroscopicos — alto nivel

de sinal-ruido (= 300) e resolugdo R = 2500 — na regiao do éptico (=~ 3900-5100
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A). Esses dados sao obtidos pelo projeto de levantamento espectroscépico Galactic
O-Star Spectroscopic Survey (GOSSS, Maiz Apelldniz et al. 2016). Até o momento
o projeto GOSC classificou 590 estrelas de tipo espectral O.

Construimos a amostra de forma a ser representativa do tipo tardio de gigantes O.
Desta maneira, escolhemos os objetos homogeneamente distribuidos dentre o tipo O8
até os mais tardios (em torno de 09.5). A populagao catalogada de estrelas O8-9.5I11
é atualmente de aproximadamente 60 objetos'. A amostra também ¢é representativa
no sentido de que esta engloba em torno de 25% das gigantes O com espectros de
alta resolucao disponiveis no banco de dados publicos do telescopio espacial IUE
(International Ultraviolet Explorer), na regido de interesse para a andlise do vento
estelar. Evitamos escolher objetos que sejam potencialmente problematicos para
o proposito do projeto. Desta forma, nao fazem parte de nossa amostra estrelas
que possuam classificacao espectral como peculiares, variaveis ou com assinatura de
uma componente bindria, assim como, sistemas multiplos com reconhecida interagao
vento-vento (e.g., De Becker & Raucq 2013). Sob uma perspectiva observacional,
os espectros da amostra (no ultravioleta e éptico) apresentam uma homogeneidade
morfolégica razoavel. Esse fato corrobora a nossa premissa de que observamos a
natureza espectral intrinseca da amostra, ou seja, sem a contaminacao da sua infor-
magao espectroscopica em virtude de efeitos ambientais (por exemplo, interagoes
vento-vento).

Os dados espectroscopicos na regiao do ultravioleta foram obtidos pelo telescépico
IUE2. Os espectros cobrem a regido de ~ 1200-1975 A. Essa regido espectral é
particularmente importante com respeito a andlise da atmosfera e do vento de
estrelas de alta massa, pois existem tanto diversas linhas fotosféricas — criadas
por elementos do pico do ferro, quanto linhas formadas na regiao do vento estelar
como NV A1240, Sitv AA1394,1403, C1v AA1548,1551 e N1v A1718. Os espectros

foram obtidos pelo instrumento Short Wavelength Prime e possuem alta resolugao

!Contabilizando-se também estrelas de classes de luminosidade intermedidrias (por exemplo,
II-I11).

2Dados publicos disponiveis na plataforma Barbara A. Mikulski Archive for Space Telescopes
(MAST): https://archive.stsci.edu/iue/
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espectral (AN = 0.2 A) e nivel sinal-ruido S/N = 10-15. Quando disponiveis em tal
banco de dados, selecionamos observagoes diferentes para um mesmo objeto. Isto
nos permite obter um espectro médio com um maior nivel de sinal-ruido. Também
realizamos uma média a cada cinco “pontos” (associados aos valores de comprimento
de onda e fluxo), obtendo-se uma suavizacdo do espectro observado. Mantemos
nossa atencao quanto a possibilidade desses procedimentos introduzirem artificios
nas caracteristicas espectrais observadas da amostra.

Além da espectroscopia na regido do ultravioleta, adquirimos, em marco de 2016,
dados 6pticos de alta resolugao (R = 48000) obtidos pelo instrumento FEROS /2.2-
m ESO/MPI para seis estrelas da amostra (PI: C. B. Pereira®; em comunicagao
privada). Essas estrelas sao HD 105627, HD 115455, HD 116852, HD 135591, HD
153426, HD 156292. Esses espectros possuem sinal-ruido em torno de 100 para a
amostra como um todo e cobrem a regiao de ~ 35009200 A. Essa ¢ uma regido
espectral relevante para a analise atmosférica de estrelas quentes devido as diversas
linhas produzidas por hidrogénio e hélio. Analisamos esse novo conjunto de dados
espectroscopicos homogéneos no 6ptico com o objetivo de buscarmos determinacoes
mais precisas e acuradas para os pardmetros estelares (por exemplo, temperatura
efetiva). Além disso, pudemos verificar os resultados para a perda de massa obtida
pela ultravioleta, através da andlise da linha de Ha. A parte desse conjunto de
espectros homogéneos, tivemos acesso a dados no 6ptico (regiao de ~ 3700-6800 A)
para a estrela HD 36861, obtidos pelo espectrégrafo NARVAL/ Télescope Bernard
Lyot (PI: J. C. Bouret!; em comunicagio privada). Esses dados para HD 36861
também sdo de alta resolugao (R = 65000) e alto nivel sinal-ruido (S/N g 100).

Na Tabela 2.1, apresentamos a nossa amostra (do tipo menos tardio para o mais
tardio) e os dados observacionais analisados neste trabalho. Na tltima coluna dessa
tabela, fazemos notas pertinentes para os objetos que sao membros de aglomerados

estelares, nebulosas, ou associagoes estelares.

3Observatério Nacional (Brasil).
4 Laboratoire d’Astrophysique de Marseille (Franga).
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Estrela Tipo espectral | IUE SWP | Optico Comentario®
HD 156292 09.7111 16218 FEROS Aglomerado aberto NGC 6322
Regiao Hir Sh 2-205
HD 24431 O9III 30166 X
Associagdo Cam OB1
HD 105627 09111 20623 FEROS | X
HD 116852 O8.5II-ITI((f))* | 09332 FEROS | X
01517
HD 153426 08.5111 07827 FEROS | Regidao H11 Sh 2-2
07828
HD 218198 O8.511I Nstr® | 26975 X Associagao Cep OB1
46234
46237 Regido H11 Sh 2-264
HD 36861
O8Il 46241 NARVAL | Aglomerado aberto Collinder 69
(X Orionis A)
46245 Associagao Ori OB1
46247
Regido Hiu RCW 75
HD 115455 OSIII((f)) 16087 FEROS
Associagao Cen OB1
HD 135591 O8IV((f)) 48294 FEROS | Aglomerado aberto ASCC 79

Tabela 2.1: Os tipos espectrais das estrelas da amostra e dados obtidos pelos instrumentos SWP/IUE,
FEROS/2.2-m ESO/MPI e NARVAL/Télescope Bernard Lyot. Especificamos quando dados no éptico estao
disponiveis para determinada estrela, enquanto os objetos sem dados no 6ptico sdo assinalados com o marcador
“X”. As estrelas para as quais ndo existem comentarios no catialogo GOSC quanto ao pertencimento de
aglomerados, nebulosas, ou associagoes, sao assinaladas com o marcador “X”.

& Qualificador espectral para emissao fraca em N 111 4634-40-42 e forte absorcao em He 11 4686.
b Qualificador espectral para absorcio forte em N 111 4634-40-42, entretanto menos intensa do
que C1II 4647-4650-4651 (“Nstr” é um caso “moderado” em relagao ao qualificador espectral
“N7).

¢ Referéncia: catdlogo GOSC — http://ssg.iaa.es/en/content /galactic-o-star-catalog

Na Figura 2.1, mostramos a regido espectral de 1360-1580 A dos espectros
IUE, onde encontram-se as linhas Sitv A\1394,1403 e C1v AA1548,1551 (formagao
na regiao do vento). Na Figura 2.2, mostramos os perfis de Ha para as estrelas
da amostra que possuem dados no 6ptico. Conforme discutido, percebemos uma
razoavel homogeneidade morfolégica da regiao do ultravioleta e do 6ptico para a
nossa amostra de gigantes O. Note que a estrela HD 116852 (OS8II-III) possui os
perfis de Si1v 1394-1403 mais discrepantes (formando perfis P-Cygni) em relagao a
amostra como um todo (linhas em absor¢ao). Isso potencialmente se dd em virtude
de sua classe de luminosidade intermediaria entre as gigantes (classe I1I) e gigantes

brilhantes (classe II), possuindo assim uma luminosidade maior do que o valor médio
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para estrelas O8-9II1.
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Espectros ultravioleta (SWP /IUE) da amostra: perfis de Sitv e C1v

Si1v Crv

HD 156292 i

HD 24431

HD 105627

HD 11685
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HD 218195 i

HD 36861
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HD 135591

1400 1450 1500 1550
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Figura 2.1: Os espectros IUE da amostra de gigantes tardias na regiao de 1360-1580 A. Espectros
com fluxos normalizados e deslocados no eixo vertical para efeito de visualizacdo. Estdo marcadas
as linhas de Si1tv AA1394,1403 e C1v AA1548,1551 (linhas diagnéstico dos pardmetros do vento
estelar).
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Perfis de Ha da amostra

Comprimento de Onda (A)

Figura 2.2: Os perfis de Ha da amostra de gigantes tardias. Espectros com fluxos normalizados e
deslocados no eixo vertical para efeito de visualizagao.
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2.2.1 Caracteristicas gerais

Usamos o c6digo de modelos de atmosferas CMFGEN (CoMoving Frame GE-
Neral) de Hillier & Miller (1998) para a determinagao dos parametros fotosféricos e
do vento da nossa amostra de gigantes O do tipo tardio. O propédsito fundamental
desse coédigo computacional de atmosferas é resolver, de forma simultanea e ite-
rada, as equagdes de transporte de energia (sob a hip6tese de equilibrio radiativo)
e equilibrio estatistico das populagoes atomicas, na situacao de simetria esférica e
no referencial co-movel do vento. O CMFGEN foi originalmente desenvolvido para
o estudo das propriedades de estrelas de alta massa. Esse codigo é considerado na
literatura um “estado da arte” do formalismo de transporte radiativo para estrelas
quentes, tendo alcangado grande sucesso na modelagem estelar onde se faz necessério
um tratamento nao-ETL (sem a hipdtese de Equilibrio Termodindmico Local). O
CMFGEN ¢ utilizado na analise de estrelas OB (e.g., Marcolino et al. 2013; Raucq
et al. 2016), estrelas centrais de nebulosas planetarias (e.g., Marcolino et al. 2007;
Keller et al. 2014), estrelas Wolf-Rayet e varidveis azuis luminosas (e.g., Groh et al.
2009; Tramper et al. 2015) e supernovas por colapso do nucleo (e.g., Groh 2014;
Dessart et al. 2016).

A abordagem provida pelo CMFGEN ¢é adequada para a andlise de estrelas de tipo
O devido ao fato de nos permitir uma modelagem nao-ETL, incluindo-se o tratamento
do efeito de line blanketing®, de forma unificada (fotosfera + vento) para tais objetos.
Estrelas O possuem campos de radiagao intensos — devido aos seus altos valores de
luminosidade (log(L./Ls) 2 4 —6) — e atmosferas com baixos valores de densidade.
Além de possuirem alta massa (M, Z 8 M®), estrelas O possuem raios que sao
maiores do que o raio solar (R, £ 5 R®). A densidade estelar (em uma aproximacao
de ordem zero) é diretamente proporcional a massa e inversamente proporcional ao

cubo do raio, logo estrelas O possuem valores de densidade menores do que estrelas

5Palavra do inglés, que em traducdo livre para o portugués, significa “bloqueamento por linhas”.
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de baixa massa (por exemplo, o Sol). Desta maneira, o transporte de energia via
fétons possui impacto significativo no particionamento de energia do gas atmosférico
frente aos processos colisionais. Assim, nao podemos aplicar a hip6tese ETL (que
descreve o estado do gas pelas equacoes de equilibrio termodinamico — estatistica de
Saha-Boltzmann) para a modelagem das propriedades das atmosferas de estrelas O.
O tratamento nao-ETL implica que precisamos resolver as equagoes que descrevem o
estado do campo de radiacao e do gas de forma acoplada, necessitando-se assim de um
método computacional iterativo para tal fim, o que é realizado pelo codigo CMFGEN.
Além disso, necessitamos resolver tais equac¢oes em um sistema de referéncia com
geometria esférica, pois estrelas O possuem ventos intensos (alto valor de taxa de

2 vezes o valor

perda de massa e velocidade terminal) com dimensdes de 10" — 10
do raio solar. Desta maneira, o tratamento em geometria plano-paralelo (utilizado
na modelagem fotosférica com o CMFGEN) nao é adequado para a descri¢ao das
propriedades do vento de estrelas O.

Frisamos também a importancia da inclusao do tratamento do efeito de line
blanketing para o calculo dos espectros sintéticos. Estrelas O possuem o pico de
luminosidade na regiao do ultravioleta. Nessa regiao ocorre uma grande quantidade
de transigoes de estados ligado-ligado e ligado-livre por metais pesados (como os
elementos do pico do ferro). Desta forma, precisamos incluir o efeito de bloqueamento
da energia radiativa por linhas espectrais para determinarmos as propriedades fisicas
de estrelas O. Sem levarmos em conta o efeito de line blanketing, estariamos derivando
valores para a temperatura efetiva que seriam sistematicamente menores do que
os valores advindos sem a inclusdo nos modelos da opacidade introduzida pelos
elementos pesados, pois tal efeito produz uma diminuicao no continuo da distribuicao
espectral de energia do fluxo estelar emergente (Crowther et al. 2002; Repolust et al.
2004, e.g.,). Além disso, em decorréncia da mudanga na estrutura de temperatura
produzida pela introduc¢ao da opacidade criada por tais elementos pesados, existe

um aumento da temperatura nas regiao mais interna da fotosfera (chamado efeito de
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backwarming®). Desta forma, para que possamos modelar as atmosferas de estrelas
O de forma adequada, precisamos contabilizar a opacidade dos metais pesados.
Utilizamos uma grade de modelos fotosféricos computados pelo codigo TLUSTY
(Hubeny & Lanz 1995). Esses modelos fotosféricos sao necessarios como uma es-
timativa inicial (“de entrada”) para os cédlculos do CMFGEN quanto a estrutura
hidrostatica. Essa grade de modelos TLUSTY ¢ baseada na grade OSTAR2002
(Lanz & Hubeny 2003), sendo mais “fina” em relagdo aos intervalos dos valores de
temperatura efetiva (= 500 K) e aceleragdo gravitacional superficial (= 0.25 dex)
do que a grade original. Ainda assim, quando consideramos necessario, efetuamos
interpolacoes nessa grade de modelos TLUSTY a fim de obtermos modelos com
intervalos menores para tais parametros fotosféricos. Esse procedimento nos permite
desenvolver uma analise fotosférica mais precisa. Os nossos modelos computados
pelo codigo CMFGEN nao possuem um tratamento acoplado entre a hidrodinamica
do vento e as equacoes de transporte radiativo e de equilibrio estatisticos das popu-
lagoes. Apesar desse ser o cendrio mais rigoroso possivel, a resolucao do transporte
de energia acopladamente ao problema hidrodinamico (i.e., resolver as equagoes de
conservacao de massa e momento ponto a ponto do vento) implicaria um custo
computacional muito maior do que o atual do projeto, além de ser um problema em
particular na area de modelagem do vento de estrelas de massa alta (e.g., Gréafener
& Hamann 2005). Desta forma, a conexao entre as estruturas de velocidade e densi-
dade da regiao hidrostatica (resolvida pelas equagoes de equilibrio hidrostético) e
do vento nos modelos computados pelo CMFGEN, é realizada (no ponto r = R,)

em termos da lei beta de parametrizacao para o vento estelar:
R\’
V(1) = Uso (1 — ) (2.1)
r

onde v(r) é a estrutura de velocidade do vento, r é a distancia ao centro da estrela

(regime de validade para r > R,) e  é o parametro livre que define a lei de velocidade.

6Palavra do inglés, que em traducdo livre para o portugués, significa “aquecimento para tris”
(em referéncia ao aumento da temperatura na regido mais interna da atmosfera estelar).
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Essa parametrizacao ¢ usualmente empregada na literatura de estrelas de alta massa,
sendo bem estabelecida pelo seu sucesso na modelagem espectral” (e.g., Mokiem
et al. 2005; Marcolino et al. 2009; Martins et al. 2015). A estrutura de densidade
p(r) da regidao do vento esta relacionada a de velocidade através da equacao de
continuidade de massa, para caso estacionario (i.e., perda de massa independente
do tempo) e em simetria esférica:
p(r) = 47””];{)(7‘) (2.2)
Em resumo, o CMFGEN nos permite determinar a estrutura atmosférica estelar
(fotosfera 4+ vento), isto é, encontrar as solugoes (dados comprimento de onda, ponto
na atmosfera e dire¢do) do estado do campo de radiagao e do gas (populagoes ato-
micas), para determinados pardmetros estelares e do vento (como a luminosidade,
temperatura efetiva, abundancias quimicas, taxa de perda de massa, velocidade
terminal) e atdmicos (espécies, niveis de energia e se¢oes de choque). Para tanto,
incluimos diferentes processos fisicos de interacao féoton-atomo e atomo-atomo na
modelagem pelo CMFGEN: por exemplo, excitagao radiativa e colisional, desexcita-
¢ao radiativa e colisional, recombinacao, fotoionizacao, e ionizagdo colisional. Para
cada conjunto de parametros da modelagem, o tratamento atmosférico realizado
pelo CMFGEN nos permite obter espectros sintéticos desde a regiao do ultravioleta
distante (~ 900 A) até o infravermelho (=~ 80 um). Esses espectros siao posterior-
mente calculados do sistema de referéncia co-movel do vento para o sistema inercial
do observador. Desta forma, conseguimos obter informagoes sobre as propriedades
fisico-quimicas das atmosferas e ventos de estrelas O a partir do confronto direto
entre os espectros sintéticos — criados a partir dos modelos de atmosferas — com

os dados observacionais.

TAlém disso, existem razdes tedricas para essa parametrizacdo em particular quando tratamos
sobre ventos mantidos por linhas espectrais (e.g., Lamers & Cassinelli 1999).
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2.2.2 Homogeneidade na modelagem

Discutiremos abaixo as principais suposicoes iniciais realizadas neste projeto
quanto a modelagem, a fim de termos uma homogeneidade na analise para a deter-

minag¢ao dos parametros da amostra:

(i) Um dos principais ingredientes na modelagem de atmosferas estelares sao os
elementos quimicos, com a quantidade de niveis de energia para cada espécie e
dados confidveis para as se¢oes de choque das transi¢oes atomicas. Na Tabela
2.2, apresentamos as espécies atomicas, as quantidades de niveis e superniveis®,
de energia que sao bases de todos os modelos para a analise da amostra. Nessa
tabela também sao apresentadas as quantidades de transi¢coes atomicas calcu-
ladas para cada espécie. Destacamos a quantidade de niveis de energia para
os ions de ferro (em torno de 600 - 1000 niveis). Essa quantidade de niveis é
necessaria para a modelagem da chamada floresta de ferro, que é formada na
regido de ~ 1200-1975 A no ultravioleta. Isso é fundamental em nossa meto-
dologia para que possamos determinar valores acurados para a temperatura
efetiva da amostra. Nao incluimos outros elementos que também constituem
a floresta de ferro (como o cromo, manganés, cobalto e niquel) em virtude do
custo computacional significativamente maior para a convergéncia dos modelos.
Entretanto, sublinhamos que a nossa base atomica é suficientemente robusta
para a andlise de estrelas O, tendo-se em vista trabalhos na literatura (e.g.,

Bouret et al. 2003; Martins et al. 2005b; Marcolino et al. 2009; Mahy et al.
2015)

8Formalismo do CMFGEN para o tratamento das transicoes atémicas, visando-se uma reducao
no custo computacional. Para mais detalhes, veja Hillier & Miller (1998).
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Espécie atomica | Ne de niveis | Ne de superniveis | Ne de transiges
Hi 30 30 435
He1 69 69 905
Henr 30 30 435
Cr 243 99 5528
Civ 64 64 1446
N 287 57 6223
N1v 70 44 440
Nv 49 41 519
O 104 36 761
O1v 64 30 359
Oov 56 32 314
Mg 11 44 36 348
Sitn 50 50 232
Sitv 66 66 1090
Sv 144 37 1673
Feim 607 65 5482
Ferv 1000 100 25241
Fev 1000 139 25173
Fevi 1000 59 24798

Tabela 2.2: As quantidades de niveis e superniveis de energia, assim como as quantidades totais
de transic¢oes, para cada espécie atomica incluida nos modelos CMFGEN (“modelos béasicos” do
projeto).

(i)

(iii)

Adotamos a abundancia quimica solar (Grevesse et al. 2010) para todos os
elementos quimicos. A parte disso, desenvolvemos analises para a abundancia
de nitrogénio. A partir de resultados na literatura para as abundancias de
CNO de parte da nossa amostra, analisamos possiveis degenerescéncias entre
os resultados para as taxas de perda de massa — determinadas sob hipdtese

de abundancia solar padrao — e as abundancias de CNO.

A velocidade de microturbuléncia &; é parametrizada conforme:

E(r) = € 4 (g — grimy (23)

man e glnax

onde os parametros livres & sao constantes, que correspondem respec-

tivamente ao valor de &(r = R,) (microturbuléncia na fotosfera) e & (r — 00)
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(microturbuléncia na regido mais externa do vento). Esse campo de velocidades
estocastico ¢ um parametro introduzido de forma ad hoc nos modelos, sendo
atualmente necessario para uma modelagem satisfatéria das larguras das li-
nhas espectrais de estrelas de alta massa. E bem estabelecido que para estrelas
de baixa massa, a velocidade de microturbuléncia advém de ondas actsticas
produzidas em seus extensos envoltérios convectivos que conseguem penetrar
na regiao fotosférica (Edmunds 1978). Uma possibilidade para sua causa fisica
em estrelas de alta massa seriam os processos convectivos na regiao abaixo da
fotosfera — uma pequena regiao (em termos de massa estelar total) convectiva
na “subsuperficie” — criados devido a opacidade dos elementos do pico do ferro
(Cantiello et al. 2009). Adotamos os valores £ = 15 km s e £ = 0.1v,,
para toda a amostra. O valor de 15 km s para a microturbuléncia inicial é
uma referéncia da literatura para estrelas O tardias (e.g., Massey et al. 2013).
Posteriormente, desenvolvemos testes de degenerescéncias entre os resultados

para as perdas de massa — determinadas através de modelos com " = 15

km s — e a velocidade de microturbuléncia adotada na fotosfera £,

Parametrizamos a estrutura de velocidade do vento conforme uma lei beta
de velocidade com = 1.0 para toda a amostra. Apesar de existirem varia-
¢oes conforme a classe de luminosidade (e.g., Massa et al. 2003), esse valor
¢é reconhecido como tipico para estrelas de tipo O, pois ha suporte na litera-
tura para tal fato tanto por abordagens “empiricas” (e.g., Massa et al. 2003)
quanto tedricas via simulagoes hidrodindmicas (e.g., Muijres et al. 2012). Apds
a determinacao dos parametros fundamentais do vento — a taxa de perda de
massa e a velocidade terminal — desenvolvemos uma analise da estrutura de
velocidade a fim de particularmente buscarmos um ajuste melhor a linha de
C1v A\1548,1551, de forma sistematica para a amostra. Também analisamos
possiveis efeitos de degenerescéncias entre os resultados para as perdas de
massa — determinadas através de modelos com 3 = 1.0 — e a parametrizacao

da estrutura de velocidade do vento.
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(v) Podemos incluir na modelagem pelo CMFGEN o processo de ioniza¢ao Auger

por raios-X térmicos. E bem estabelecido, por levantamentos observacionais,
que estrelas de tipo OB apresentam emissao em raios-X (e.g., Chlebowski et al.
1989; Berghoefer et al. 1996), tais raios-X seriam gerados a partir de choques
produzidos via instabilidades (pequenas perturbagoes) na estrutura do vento
(e.g., Owocki & Rybicki 1984). A inclusdo de raios-X na modelagem possui
influéncia significativa na determinacao dos parametros fisicos de anas O do
tipo tardio (O8-9V), para as quais se estabeleceu o problema dos ventos fracos,
de acordo com os resultados de Martins et al. (2005b) e Marcolino et al. (2009).
A partir da andlise de determinadas linhas diagnéstico no ultravioleta (por
exemplo, de C1v AA1548,1551), as taxas de perda de massa derivadas para
anas tardias seriam compativeis com as predig¢oes via hidrodindmica, caso se
inclufsse raios-X nos modelos com log(Lx/Lpor) £ —3.5 (Marcolino et al.
2009). Entretanto, esses valores para a razao entre a luminosidade em raios-X
e a luminosidade total nao sdo realistas, pois as observagoes de estrelas O
tipicamente resultam em log(Lx/Lpor,) ~ —7.0 com uma dispersao em = 0.1-
0.2 dex para raios-X com energias até 10 keV (e.g., Sana et al. 2006; Rauw et al.
2015). Para efeito de ilustragao, mostramos na Figura 2.3 (Marcolino et al.
2009) 3 modelos diferentes computados pelo CMFGEN para a andlise de anas
tardias na regiao do ultravioleta (~ 1100-1700 A). Perceba — espectro superior
para o médio — que o aumento da emissao em raios-X, mantendo-se a perda
de massa constante, impacta drasticamente na formacgao dos perfis P-Cygni no
ultravioleta, em razao da alteragao da estrutura de ionizacdo para cada uma
dessas espécies atomicas. Também note que existe uma degenerescéncia entre
a determinacao da taxa de perda de massa e a emissao em raios-X incluida
na modelagem —espectro médio para o inferior — quanto a modelagem das
linhas de Si1tv e C1v. Perceba como essas linhas sao razoavelmente similares
entre os dois dltimos espectros sintéticos (variagdo na perda de massa e em

raios-X).
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Figura 2.3: Reproduzida de Marcolino et al. (2009). Espectros sintéticos criados por modelos
computados com o CMFGEN;, considerando-se diferentes valores para a taxa de perda de massa
(M ~ 1072 —10~7 Mg ano™') e emissdo em raios-X (Lx/Lpor, ~ 10~7 — 10~*). Note o efeito
produzido pela inclusao de raios-X na modelagem da regiao do ultravioleta, onde temos importantes
linhas diagnéstico do vento, por exemplo, Pv AA1118,1128, Nv A1240, Sitv AA1394,1403, C1v
AA1548,1551 e N1v A1718.

Desta forma, em virtude do impacto que raios-X potencialmente possuem
na estrutura de ionizagao do vento, somos motivados a adiciona-los a mode-
lagem da amostra para analisarmos os parametros do vento no contexto do
problema dos ventos fracos. Incluimos raios-X térmicos (com temperatura
de choque de 3x10° K) que possuem energias no intervalo de 0.1-1.0 keV,
mantendo-se os valores de log(Lx/LpoL) constantes em 7.0 + 0.1 para todos
os modelos. Essa baixa dispersao no valor da luminosidade em raios-X nos
permite ter uma boa homogeneidade na analise do efeito causado por raios-X
na derivagao dos parametros da amostra. Verificamos que existem duas estrelas
da amostra com valores determinados na literatura para log(Lx/Lpor): HD
36861 (A Orionis) e HD 135591. A estrela HD 36861 possui determinagoes de
-6.96 (Berghoefer et al. 1996) e -6.81 (Nazé 2009), enquanto HD 135591 de
-7.14 (Berghoefer et al. 1996). Assim, tais resultados estao em bom acordo com
nossa suposicao na modelagem para a emissdo em raios-X “moles”. A parte
dessa suposicao, desenvolvemos testes a fim de analisarmos o efeito provocado

pela inclusao de raios-X na derivacao da taxa de perda de massa.
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(vi) Implementamos na modelagem o efeito de clumping® no vento (mais preci-

samente de microclumping'®). Esse efeito é produzido por flutuagdes locais
na estrutura de densidade p(r) do vento (i.e., auséncia de homogeneidade).
Existem diversas evidéncias via modelos de atmosferas de que ha quebra da
homogeneidade na estrutura do vento de estrelas de alta massa (e.g., Bouret
et al. 2005; Markova et al. 2005; Lépine & Moffat 2008). Essas evidéncias
corroboram os resultados obtidos por simula¢des hidrodindmicas de que ha a
formacao de choques no vento em decorréncia da propagacao de instabilidades
na forga radiativa que dirige o vento (e.g., Owocki et al. 1988). Desta forma, ha
uma conexao entre o mecanismo fisico responséavel pela producao de raios-X e
a flutuacao na estrutura de densidade no vento de estrelas de alta massa.
Para tal finalidade, introduzimos flutuagoes na estrutura de densidade do
vento através de um fator de clumping f(v) (implicita dependéncia com a

distancia r), que é parametrizado da seguinte forma:

f(?“) — foo + (1 _ foo)e_v(r)/vinicial. (24)

Desta maneira, a estrutura de densidade p(r) passa a ser dada pela expres-
sao (incluindo-se o fator de clumping f(r)):
M

p(r) = o) () (2.5)

Para uma determinada estrutura de velocidade v(r) existem dois pardme-

tros livres em f(r) — Unicial € foo — que correspondem respectivamente ao

valor da velocidade no vento para o qual passamos a considerar relevante o

efeito de clumping e ao valor assintético de f(v) quando r — co. A estrutura

f(r) varia do valor unitario (para r — R,) a f(r) = fw, sendo o pardme-

9Palavra do inglés, que em traducdo livre para o portugués, significa “aglomeracio”.
10Uma primeira aproximacdo para o efeito de clumping, onde as aglomeracdes de material

do vento possuem dimensoes menores do que o caminho livre médio dos fétons para todos os
comprimentos de onda.
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tro fo menor do que a unidade. Desta forma, o valor f,, é arbitrado igual
a unidade quando desejamos uma modelagem sem a inclusao de clumping
(homogeneidade em todos os pontos do vento). Veja que a redugdo no termo
(1— foo)e_”(r)/ Vinicial gerd maior para os valores v(r) > VUpicial, ASSIM Vipicial define
a partir de qual ponto do vento o efeito de clumping sera significativo, isto é,
a partir de onde no vento o decaimento de f(r) — igual & unidade na base do
vento e igual & f, para r — 0o — passa a ser significativo. Em resumo, quanto
maior o valor de r (e assim o valor de v(r) tendendo & velocidade terminal),
menor sera a densidade ponto a ponto no vento e mais acentuado serd o efeito
de aglomeracao local de matéria.

Assim como em Bouret et al. (2003) e Martins et al. (2005b), adotamos
Vinicial = 30 km s (acima do ponto sénico do vento) e f,, = 0.1 durante todo
o projeto. Este tltimo valor é tipico para o fator de clumping tendendo ao
infinito, de acordo com os resultados obtidos na literatura para estrelas O.

Frisamos que a inclusdo de clumping em modelos de atmosferas possui
um impacto direto na determinacao da taxa de perda de massa. No caso
da analise por linhas de ressonancia no ultravioleta, o efeito produzido pelo
fator de clumping se deve a alteracao da estrutura de ionizacdo. Na Figura
2.4, mostramos resultados de Bouret et al. (2005) para HD 96715 (ana de
tipo O4V), comparando-se modelos finais — com e sem inclusdo de clum-
ping — computados pelo cédigo CMFGEN para diferentes perfis P-Cygni
na regiao do ultravioleta. E necessaria uma maior taxa de perda de massa
na modelagem com vento homogéneo (sem clumping), em comparacao com a
modelagem realizada incluindo-se o efeito de clumping. O melhor ajuste ob-
tido considerando-se um vento homogéneo (sem clumping) possui taxa perda
de massa igual & 1.8x107% M, ano!, enquanto o melhor ajuste incluindo-se

clumping para HD 96715 possui M = 2.5x1077 Mg ano.



46 2.2. Codigo

N V 1240 C IV 1549
3 15F . ! N, ]
: iy
8 i | I fl. i A{n 'W\
N 1.0 ! "\;‘\. M M T
g v ! ¥
— I. " -
2 0.5 y l“ ’,Jj - .. (f/ ]
iy P | ]
0.0 ﬁ“ﬂ'—""f’" 4 : ; . N
230 1240 1250 1260 1530 1540 1550 1560 1570
15 OV 1371 ] L NIV 1718 N
B ]
e
8 1.0F A b M,< - ""V' /VW '\‘
- i VY J AR q'\ - v/\ﬁ f’
STV VL NG A TRY o
£ AR ) f ¥V Y ]
2 0.5 m
0.0 . . . ) A :
1365 1370 1375 1710 1720 1730
Wavelength [A] Wavelength [A]

Figura 2.4: Reproduzida de Bouret et al. (2005). Dados espectroscopicos no ultravioleta (SWP /IUE)
para a estrela HD 96715 (O4V) em linha sélida preta. Os melhores ajustes computados pelo
CMFGEN para HD 96715 (com e sem clumping) sdo apresentados, respectivamente, em linha
sOlida clara e em tracejada clara. Veja o efeito causado pela inclusao de clumping na modelagem
de diferentes linhas no ultravioleta formadas no vento e consequentemente na determinacao da
perda de massa.

Todos os nossos resultados foram obtidos considerando-se um fator f,, =
0.1. Desta maneira, precisamos alterar os valores determinados para a taxa
de perda de massa (aumentando-se as perdas de massa derivadas), para assim
podermos compara-los com os resultados obtidos na literatura via modelagem
sem clumping (considerando-se ventos homogéneos).

Denotando-se:

Mundumped = perda de massa sem clumping (f. = 1.0).

Mdumped = perda de massa determinada em nossa anélise.

Temos a seguinte relagao:

) Mc umpe
Munclumped = \;f—p d (26)

Pelo fato de utilizarmos f., = 0.1, a equacao 2.6 possui a seguinte forma
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para todos os nossos resultados:

: Mclum ed :
Munclumped = — x 3.16 M 1umpe 2.7
1 P d \/0—1 1 P d ( )
2.2.3 Custo computacional
Desenvolvemos o projeto valendo-nos de 2 desktops — um com 3.4 GHz de

processamento (4 nicleos fisicos) e 16 GB de memoéria RAM e outro com 3.1 GHz (4
nucleos fisicos) de processamento e 6 GB de memoéria RAM — além de 1 notebook
com 2.7 GHz (2 nticleos fisicos) e 6 GB. O cédigo CMFGEN est4 escrito na linguagem
FORTRAN e utilizamos o sistema operacional LINUX em todas as maquinas.

Ressaltamos que a modelagem pelo CMFGEN estd associada a uma considera-
vel necessidade de processamento computacional e consumo de memoéria RAM, se
comparado aos outros codigos de atmosferas de estrelas de alta massa na literatura,
por exemplo, o codigo FASTWIND (Puls et al. 2005). Frisamos a necessidade de
memoria RAM para a andlise pelo CMFGEN, de forma que a quantidade minima
de memoria a ser alocada por cada modelo é de ~ 2 — 3 GB. De uma forma geral, o
tempo para a convergéncia dos modelos é de ~ 6 —12 horas, embora possa facilmente
ultrapassar esse intervalo (g 24 horas), dependendo de determinadas caracteristicas
da modelagem. Para efeito de comparacao com a demanda computacional do c6édigo
FASTWIND, o tempo de convergéncia de modelos computados por este ultimo é
da ordem de 10° — 10! minutos. Um dos fatores de maior impacto no tempo para
calculo dos modelos é a quantidade de espécies atomicas com as quantidades de
niveis de energias. Outros fatores de relevancia para o custo computacional e tempo
de convergéncia sao os nimeros de pontos da fotosfera e vento (onde sao calcula-
das as grandezas fisicas para os estados do campo de radiacao e das populagoes
atomicas) e de iteragoes em cada modelo. Em geral, incluimos de 60 a 80 pontos,
sendo necessario fazermos de 60 a 80 iteracoes para alcancarmos as convergéncias
dos estados da radiacao e do gas ponto a ponto em cada modelo.

Foram computados aproximadamente 500 modelos para a andlise da amostra
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apresentada de nove gigantes O do tipo tardio. Desses 500 modelos, ~ 300 foram
calculados durante o periodo da graduagao (de 2013 a 2015) e ~ 200 durante o
mestrado (de 2015 a 2016).
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2.3 Parametros atmosféricos e linhas diagnéstico

Obtemos os seguintes parametros fisicos da amostra através de modelos de

atmosferas computados pelo codigo CMFGEN:

(i) Aceleragao gravitacional superficial (log(g)).
(ii) Temperatura efetiva (Tef).

(iii) Velocidade rotacional projetada (vsini).

(iv) Taxa de perda de massa (M).
(v) Velocidade Terminal (vs).
(vi) Raio (Ry)

(vii) Massa (M,).

Nossa metodologia é pautada em dados espectroscopicos na regiao do ultravio-
leta e Optico para a modelagem das linhas fotosféricas e das formadas na regiao do
vento estelar da amostra de gigantes O, ou seja, desenvolvemos andlises espectros-
copicas quantitativas. Utilizamos tipicas linhas diagnéstico (em conformidade com
a literatura) nessas distintas regides espectrais para a derivacao, tanto dos valores
nominais!! quanto das incertezas'?, dos parametros fisicos estelares e do vento. Inici-
almente, baseamos nossa analise fotosférica completamente na regiao do ultravioleta,
devido ao fato dos dados de alta resolugao no éptico (FEROS e NARVAL) terem
sido adquiridos posteriormente aos dados no ultravioleta (IUE).

A utilizacao de espectroscopia no ultravioleta é adequada para investigarmos as
propriedades fisicas do vento de estrelas O no contexto do problema dos ventos fracos
(e.g., Martins et al. 2005b; Marcolino et al. 2009). O diagndstico mais tradicional
para a taxa de perda de massa na regiao do 6ptico é a linha de Ha. Entretanto,

essa linha possui eficicia bastante limitada para a derivacao de perdas de massa

" Quanto & “valor nominal” nos referimos & determinacio de um paradmetro pelo melhor ajuste
de suas especificas linhas diagnéstico.

12 A0 longo do texto chamaremos as “incertezas” intercambiadamente de “barras de erro” e
“limites superior e inferior”.
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no regime dos chamados ventos fracos, onde encontramos valores menores do que
~ 1078 — 1077 My ano! (e.g., Puls et al. 2008). Pelo fato de Ha ser uma linha
de recombinagao, a sua intensidade é diretamente proporcional ao quadrado da
densidade em um determinado ponto do vento. Ja as linhas de Si1v AA1394,1403 e
C1v AA1548,1551, por exemplo, sdao linhas de ressonancia e possuem intensidades
diretamente proporcionais a densidade local. Desta maneira, a linha de Ha é menos
sensivel a variagdo da perda de massa no regime de ventos fracos (ventos de baixa
densidade) do que as linhas de ressonancia (e.g., Martins 2011). Na Figura 2.5,
mostramos 3 modelos computados pelo cédigo CMFGEN, para as linhas de Si1tv
(ultravioleta) e Ha (6ptico). Os modelos possuem diferentes valores para a taxa de
perda de massa (M ~ 1072 — 107® — 1077 Mg, ano™') sendo constantes os demais
parametros dos modelos. Veja a explicita diferenca de sensibilidade entre as linhas
de Si1v e Ha frente a variacao da taxa de perda de massa em aproximadamente
duas ordem de grandeza (M = 3.0x107 & 1.0x10~7 My ano!). Apesar dessa
insensibilidade da linha de Ha para o problema dos ventos fracos (atestado para as
anas O do tipo tardio), somos motivados a investigé-la neste trabalho pois gigantes
O do tipo tardio possuem luminosidades tipicamente maiores do que anas O tardias,
assim podemos explorar outro regime de previsoes hidrodinamicas para as perdas

de massa em estrelas O.
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Parametros: T,; = 33500 K, log(g) = 3.60, vsini = 75 km.s™ e v, = 2000 km.s!
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Figura 2.5: Sensibilidade das linhas de Si1v e Ha frente a variacdo na perda de massa. Os modelos
possuem os mesmos parametros fisicos conforme o titulo da figura e diferenca somente quanto a
taxa de perda de massa: M = 3.0x10~? Mg ano™! (linha sélida preta), M = 2.5x10~% Mg, ano™
(linha sélida vermelha) e M = 1.0x10~7 My, ano™ (linha tracejada preta).

Obtemos os parametros fisicos através da comparacgao direta entre os espectros
sintéticos (criados a partir dos modelos de atmosferas) e os dados observacionais, isto
é, visualmente. A determinacao de um parametro é feita pela comparacao de modelos
que sao diferentes unicamente quanto a um parametro em particular, buscando-se
o melhor ajuste para as especificas linhas diagnostico observadas. Essa metodolo-
gia para a analise de atmosferas estelares é amplamente utilizada na literatura de
estrelas de alta massa (e.g., Repolust et al. 2004; Marcolino et al. 2009; Massey
et al. 2013; Bouret et al. 2015). Atestamos que essa forma de andlise — via inspe-
¢ao visual dos perfis sintéticos em comparacao aos dados — ¢é legitima devido ao
fato das determinacgoes dos parametros estarem associadas as barras de erro que
sao conservadoras. Desta forma, possuimos forte preocupacao quanto a dois com-
promissos que empregamos na analise: nao subestimarmos as incertezas associadas

aos parametros e nao derivarmos barras de erro “tao conservadoras” ao ponto de
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nos impossibilitar de extrair informagoes fisicas dos objetos. Essas preocupagoes
sao essenciais na metodologia, caso contrario nossos resultados nao expressariam
uma caracterizagao fisica confidvel da amostra analisada. Os espectros observados
na regido do ultravioleta em ~ 1200-1975 A sdo compostos por centenas de linhas
formadas por metais, tornando-se assim complexa uma abordagem estatistica por
testes de qualidade de ajuste para a determinacao dos melhores ajustes, quando
precisamos analisar todas essas linhas em conjunto (por exemplo, no caso da andlise
da velocidade de rotagao projetada e da temperatura efetiva pelo ultravioleta). A
parte disso, realizamos uma simples avalia¢do quantitativa dos melhores ajustes (em
relacdo com as barras de erro determinadas), através das medidas das discrepan-
cias relativas dr entre a modelagem e os dados cobrindo a regiao do ultravioleta.

Definimos dg conforme:

2
obs

_ 2
dR _ \l (fobs fmodelo) (28)
onde fops ¢ 0 fluxo observado de uma determinada linha espectral e o0 fiodelo € O
valor provido pelo espectro sintético.

A seguir descrevemos a metodologia para a determinagao dos pardmetros estelares

(fotosféricos) e do vento com suas barras de erro:

(i) Luminosidade — log(L, /L) — e aceleragdao gravitacional superficial:

Assumimos log(L,/Lg) de acordo com o tipo espectral de cada objeto.
Usamos os valores providos por calibragoes sofisticadas via modelos CMFGEN
para os pardmetros de estrelas O Galacticas (Martins et al. 2005a). Realizamos
essa abordagem para luminosidade estelar pois as distancias astrométricas sao
substancialmente incertas para a amostra como um todo. A discrepancia entre
as distancias obtidas por medidas de paralaxe Hipparcos e pelo tipo espectral
é algo notério para estrelas O que estao a grandes distancias (d £ 0.5-1.0 kpc),
apresentando barras de erro consideraveis na medi¢do da paralaxe (veja e.g.,
Schroder et al. 2004). Além disso, existem discrepancias consideraveis entre

os valores originais (ESA 1997) e revisados (van Leeuwen 2007) de paralaxe
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Hipparcos para as estrelas da nossa amostra, conforme mostramos na Figura

2.6 a seguir.

Paralaxes Hipparcos

@®ESA (1997)
@®van Leeuwen

7 (milisegundo de arco)
0 1 2
| |

]
|

24431
36861
105627
116852
135691 - === === ==
1534261
156292
218195

Figura 2.6: Comparacao entre as paralaxes Hipparcos originais (bolas azuis) e revisadas (bolas
vermelhas) para a nossa amostra. Perceba que a maior discrepancia é para HD 24431 e a menor
para HD 36861 (A Orionis).

Desta forma, adotamos barras de erro razoavelmente conservadoras — =+
0.2 dex em log(L,/Ls) — para os valores de luminosidade, para assim contabili-
zarmos as incertezas intrinsecas associadas a nossa suposicao. Exemplificando,
essa amplitude de 0.4 dex na incerteza da luminosidade implicaria uma variacao
no tipo espectral entre 09.5I11 e O6.511I, em conformidade com os resultados
de Martins et al. (2005a). Nao esperamos que os resultados de classificacao
espectral do catalogo GOSC possuam uma incerteza dessa ordem.

Na Figura 2.7, mostramos a distribuicao espectral de energia para a estrela
HD 36861 (A Orionis). Essa ¢ uma das estrelas da amostra com medidas de
paralaxe Hipparcos mais precisa e sua distancia é bem estabelecida por outros

métodos, como por calibragao fotométrica do aglomerado aberto Collinder 69
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(e.g. Barrado y Navascués et al. 2004). Além disso, veja também o acordo entre
ESA (1997) e van Leeuwen (2007) quanto ao valor da paralaxe de A Orionis.
Note que a distribuicao observada de HD 36861 é bem reproduzida pelo nosso
modelo final para essa estrela, considerando-se as barras de erro das medidas

de paralaxe Hipparcos (obtida em van Leeuwen (2007).

HD 36861 (O8lIl) — Distribuicdo espectral de energia

log(fluxo) [sistema cgs]

3.0 35 40 45 5.0
log(2) [A]

Figura 2.7: Distribuicdo espectral de energia para a estrela HD 36861. Dados espectroscépicos IUE
(instrumentos SWP + LWP) em linha preta e dados fotométricos nas bandas U, B, V (sistema
Jonhson) e J, H, K (sistema 2MASS) conforme as especificas figuras geométricas. As distribui¢des
tedricas (criadas a partir do nosso modelo final para HD 36861) — para diferentes valores de
distancia (barras de erro na paralaxe Hipparcos) — sdo apresentadas em linha azul (limite inferior),
vermelha (valor nominal) e verde (limite superior para a distancia). Referéncias para os dados
fotométricos: Ducati (2002) e Reed (2003).

De inicio, empregamos a mesma metodologia usada para a luminosidade
quanto a aceleragao gravitacional, ou seja, adotamos os valores de log(g) pelo
tipo espectral de acordo com as calibra¢oes de Martins et al. (2005a). Seguimos
essa metodologia para log(g) devido ao fato de inicialmente nao possuirmos
dados espectroscépicos de alta resolugao e alto nivel sinal-ruido para a amostra

como um todo. Quanto a incerteza na aceleragao gravitacional, adotamos um
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valor tipico (em conformidade com anélises espectroscépicas para estrelas O)
para toda a amostra: + 0.1 dex em log(g).

Posteriormente, tendo-se em maos dados de alta resolu¢ao no 6ptico para
uma fragao significativa da amostra (7 de 9 estrelas), testamos os valores
adotados para a aceleragao gravitacional através da andlise das curvaturas das
asas das linhas da série de Balmer no 6ptico — H~, HB, H, e Hae — tendo-se
como diagnésticos principais as linhas de Hy e Hf, e utilizando-se as demais
como auxiliares para a determinagao de log(g).

Um aumento da gravidade superficial implica no aumento do campo elé-
trico médio externo em um dado ponto da atmosfera, devido ao aumento da
densidade de elétrons livres e fons. Desta maneira, pelo efeito Stark, ha uma
intensificagdo no desdobramento dos niveis de energias dos atomos. Isso im-
plica na mudanca da largura das linhas espectrais, sendo verificado de forma
mais proeminente para o hidrogénio (maior abundancia quimica). Na Figura
2.8, mostramos 2 modelos computados pelo CMFGEN, para as linhas da série
de Balmer, variando-se somente o valor de log(g) — os demais parametros
dos modelos sao constantes. O modelo com log(g) = 3.50 estd em linha sélida
vermelha, enquanto com log(g) = 3.75 em linha tracejada preta. Veja como o
aumento na aceleracao gravitacional implica na mudanca das asas das linhas
de hidrogénio, de forma mais acentuada para Hy, H3F e Hj. A linha de Ha é
particularmente sensivel aos parametros do vento (como a taxa de perda de
massa e fator de clumping). Apesar do efeito acentuado para HJ, perceba que

a asa esquerda dessa linha é “contaminada” pela transicao de Si1v A4089.
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Parametros: T.; — 30000 K, vsini = 100 km.s™, M = 1.5 x 107 Mg.ano" e vy, = 1300 km.s™!
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Figura 2.8: Linhas da série de Balmer. Comparacao entre 2 modelos computados com diferentes
valores para a aceleragdo gravitacional superficial. Os demais pardmetros fisicos sdo constantes
conforme o titulo da figura. Modelo com log(g) = 3.50 em linha sélida vermelha e log(g) = 3.75
em linha tracejada preta. Perceba a mudanca na inclinagao das asas das linhas de hidrogénio em
fungao da variagdo em log(g).

(ii) Temperatura efetiva e velocidade de rotacao projetada:

Sao determinadas a partir da modelagem das diversas linhas produzidas

pelos fons de ferro (Fe1ir, Fe1v e Fev) na regido de ~ 1200-1975 A. Frisamos

que essas linhas sdo predominantemente produzidas na regido da fotosfera e

sua modelagem nao é afetada pelos parametros do vento estelar.

Utilizamos os resultados de Howarth et al. (1997) — obtidos através de da-

dos espectroscépicos do I[UE — como um guia inicial para o valor da velocidade

de rotagao (contemplando toda a amostra) e procuramos refinamentos pelo

ajuste das larguras das linhas de Felil-1v-v, em virtude do efeito de alarga-

mento das linhas espectrais que é criado pela rotacao estelar. Necessitamos de

uma estimativa razoavel para o valor da vsini, a fim que possamos investigar

sobre a temperatura efetiva.

A temperatura efetiva é determinada através do ajuste conjuntamente das
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intensidades das linhas de Fe1r-1v-v (equilibrio de ionizagao). Ressaltamos
a importancia de uma determinacao confiavel para T, em decorréncia de seu
impacto na estrutura de ionizacao do vento estelar e consequentemente na
determinacao da taxa de perda de massa e velocidade terminal.

Verificamos que as linhas mais tteis para a analise da velocidade de rota-
¢ao sdo as criadas pelo ion de Felv, enquanto a temperatura efetiva é melhor
determinada através das linhas de Fe1ir e Fev. Na Figura 2.9 e 2.10, mostra-
mos modelos computados pelo CMFGEN em comparacao com os espectros
calculados especificamente para cada um desses ions de ferro de cada modelo
completo. Os modelos em 2.9 e 2.10 distinguem-se somente quanto ao valor
da temperatura efetiva (variagdo em 7000 K). Esses valores de temperatura
efetiva correspondem aproximadamente aos nossos resultados para as gigantes
O do tipo tardio. Veja que essas linhas de ferro dominam o espectro total (para
os pardmetros fisicos conforme especificados). Também é notério que cada uma
das linhas de Felil-1v-v é dominante em regioes especificas do ultravioleta:
Fev (= 1300-1500 A), Fe1v (= 1500-1800 A) e Fetir (=~ 1800-1975 A). Desta
maneira, distinguimos dentre a floresta de ferro quais sao as linhas produzidas

por Felil, Fe1v e Fev.
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Parametros: T,; — 28000 K, log(g) = 3.50, vsini = 100 km.s™, M = 2.0 x 10~® Mg.ano™ e vy, = 2100 km.s™!
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Figura 2.9: Modelo computado pelo c6digo CMFGEN com parametros fisicos indicados no titulo
da figura. Salientamos que Tr = 28000 K. Comparamos o modelo completo (linha preta) com os
espectros calculados somente para as linhas de Fe1in (linha vermelha), Fe1v (verde) e Fev (azul).
Note como as linhas de FeIll sdo mais intensas do que as linhas de Fev.



Parametros: T.; = 35000 K, log(g) = 3.50, vsini = 100 km.s™
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M =2.0x10"® Mg.ano™! e vo = 2100 km.s™!
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Figura 2.10: Idem a figura anterior, mas para T,s = 35000 K — os demais parametros fisicos sio
constantes ao modelo da figura anterior. Note o comportamento inverso, as linhas de Fe v sdo mais
intensas do que as linhas de Fe1I1I.
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Ja na Figura 2.11, mostramos a comparagao entre 2 modelos CMFGEN
(os mesmos “modelos completos” apresentados nas duas ultimas figuras) com
variagao somente em Ty (diferenca de 7000K) na regiao de ~ 1200-1975 A
Vemos que o modelo com T,y = 28000 K produz linhas de Felil intensas e
quase nao produz linhas de Fev enquanto temos o comportamento inverso
para o modelo com Ty = 35000 K, em razao da mudanca na estrutura de
ionizacao na fotosfera. Note também que as linhas Fe1v sdo explicitamente
insensiveis, tendo-se em vista Felll-v, frente a essa variacao consideravel na
temperatura efetiva (7000 K).

Além disso, através da Figura 2.9 e 2.10, chamamos a aten¢ao a importéancia
da determinacgao da temperatura efetiva para a derivacao dos parametros do
vento estelar. Perceba o efeito produzido nos perfis teéricos de Si1tv (uma
das linhas diagndstico dos pardmetros do vento) frente a variacao de Ty em
7000 K. Discutiremos com maiores detalhes sobre as degenerescéncias entre as
determinacoes para a temperatura efetiva e a perda de massa na Secao 3.7.

A fim de buscarmos um refinamento dos resultados obtidos pelo ultravi-
oleta, utilizamos dados no 6ptico para a analise da velocidade de rotagao e
temperatura efetiva. Desta maneira, podemos confrontar os nossos valores de-
rivados pela regiao do ultravioleta com os derivados pelo 6ptico. A velocidade
de rotagao é estimada pela larguras de linhas de metais (carbono, nitrogénio,
oxigénio e silicio) em conjunto com a largura das linhas de H1. A temperatura
efetiva é determinada pelo ajuste conjuntamente das intensidades dos perfis de
He1e He1l. As linhas de He1 A\4471 e He 11 A\4542 sao os diagnosticos primérios,
além de também usarmos He1 A4144, He11 A4200, He1 A4713, He1 A\4920, HeT

Ab016, He1 A5412 como linhas diagnoéstico complementares.
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log(g) = 3.50, wsini = 100 km.s™', M = 2.0 x 1078 Mg.ano! e vy = 2100 km.s™!
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Figura 2.11: Comparagao entre os modelos (completos) apresentados nas tltimas duas figuras — Tef
= 28000 K (linha vermelha) e Tor = 35000 K (azul). Perceba como os modelos s@o discrepantes em
relagdo as linhas de Fe v e Felll. Veja também a discrepancia quanto as linhas de Si1v (diagndsticos
da perda de massa).
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Para efeito de exemplificagao, mostramos, na Figura 2.12, os mesmos mo-
delos apresentados na figura anterior, mas para a regiao do 6ptico (4000-5500
A). Estao indicadas as linhas de hélio anteriormente listadas, além da linha
de He1l M\686. A parte da temperatura efetiva, essa linha é particularmente
sensivel aos parametros do vento. Perceba o comportamento inverso das linhas
de hélio frente ao aumento da temperatura efetiva: as linhas de He diminuem
de intensidade, enquanto as de He IT mostram aumento da intensidade. Assim,
de forma andloga a mudanga da estrutura de ionizagao do ferro (transi¢oes no
ultravioleta) também ha alteragao no grau de ionizagdo do hélio (transigoes
mais proeminentes no éptico). Note também, que a variacdo nas linhas de
He11 é maior do que nas linhas de HeI, nesse intervalo de T = 28000 — 35000
K (novamente, aproximadamente correspondente aos nossos resultados para
a temperatura efetiva nas gigantes O tardias). Desta maneira, apesar de bus-
carmos ajustar de forma conjunta as linhas de Hel e He1l, em geral, as linhas
de Hell mostraram-se mais tteis para a andlise da temperatura efetiva da

amostra.
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Parametros: log(g) = 3.50, vsini = 100 km.s™', M = 2.0 x 1078 My.ano! e vy = 2000 km.s™
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Figura 2.12: Regido do 6ptico de 4000-5500 A, onde marcamos as principais linhas formadas por
hélio (neutro e ionizado). Mostramos os mesmos modelos da figura anterior. Note o comportamento
inverso dentre as linhas de Hel e Hell frente ao aumento na temperatura efetiva.

(iii) Taxa de perda de massa e velocidade terminal:

Nosso objetivo primario é a determinacao dos parametros fisicos funda-
mentais do vento estelar da amostra. Para tanto, precisamos fixar a estrutura
fotosférica do objeto em questao. Antes de prosseguirmos sobre os parametros
fisicos do vento, reiteramos que as linhas utilizadas para a analise da veloci-
dade de rotagao e temperatura efetiva, formadas por Fe 111-1v-v, sdo fotosféricas
(i.e., formadas pelo processo de interagao da radiagdo com a regiao estelar em
equilibrio hidrostatico). Desta maneira, ndo existe degenerescéncia entre os
parametros do vento e temperatura quanto a producao de tais linhas espec-
trais. Para efeito de ilustracao, mostramos na Figura 2.13, uma comparacao
entre modelos computados pelo codigo CMFGEN na regiao de ~ 1200-1975
A (dominada por linhas de Ferv e Felll) que possuem a mesma estrutura
fotosférica, entretanto valores diferentes para a perda de massa (1.0x1079 M

ano! e 1.0x107" My ano!). Perceba a insensibilidade das linhas de ferro
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variando-se em duas ordens de grandeza a taxa de perda massa! Novamente,
isso ocorre porque essas linhas sdo fotosféricas, elas nao sao criadas ao longo
de toda a extensao do vento estelar. De fato, percebemos algum tipo de efeito
somente quanto a linha de N1v A1718, que possui formagao mais relevante na
regiao do vento estelar (acima do ponto sénico do vento).

Conforme discutimos na Segao 1.1, os perfis P-Cygni sao importantes di-
agnosticos dos pardmetros fisicos do vento estelar (por exemplo, da perda de
massa e a velocidade terminal), tendo-se em vista que sdo originados a par-
tir dos processos de interagao da radiagao estelar com o material do vento.
Destacamos que na regido de ~ 1200-1975 A sdo produzidos as seguintes
linhas na regidao do vento estelar: Nv A1240, Ov A1371, Sitv AA1394,1403,
C1v AA1548,1551 e N1v A1718. Essas linhas sdo ostensivamente empregadas
na literatura como diagnésticos para os parametros do vento de estrelas de
alta massa. Para efeitos de maiores detalhes, referenciamos o artigo de revisao

de Martins (2011).

Parametros: T,; = 33500 K, log(g) = 3.50, vsini = 75 km.s! e vo = 2000 km.s™*
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Figura 2.13: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Comparagio entre 2 modelos CMFGEN

com variacdo somente na taxa de perda de massa — M = 1072 — 107 M, ano™!. Essa regido é
ocupada por linhas de Fernr (=~ 1800-1975 A) e Ferv (= 1800-1975 A). Somente a linha de N 1v
A1718 é afetada em funcgdo da variagio na perda de massa (em 2 ordens de grandeza).

Identificamos que as linhas de Si1tv A\1394,1403 e C1v A\1548,1551 sao
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notoriamente as mais tteis para a andlise do vento de gigantes O do tipo tar-
dio. A taxa de perda de massa é determinada através do ajuste, em conjunto,
das intensidades dos perfis de Si1v e C1v, enquanto a velocidade terminal é
derivada pelo ajuste da parte mais azul em absor¢ao da linha de C1v (que apre-
senta uma formagao em P-Cygni de forma sisteméatica para toda a amostra).
Na regiao do 6ptico, analisamos as intensidades das linhas de Ho — dados
disponiveis para 7 estrelas da amostra — a fim de confrontarmos os nossos re-
sultados para as taxas de perda de massa derivadas através dos perfis P-Cygni
no ultravioleta.

Na figura 2.14, apresentamos modelos computados pelo cédigo CMFGEN
com varia¢do unicamente quanto a perda de massa (painel superior) e velo-
cidade terminal (painel inferior). Para cada painel, os demais pardmetros de
entrada dos modelos sdo constantes. Na parte superior, observamos a signi-
ficativa sensibilidade das linhas de Sitv AA1394,1403 diante da variacao da
taxa de perda de massa (demais pardmetros fixos). Na parte inferior, vemos o
comportamento da linha de C1v AA1548,1551 frente a variacao da velocidade
terminal (demais pardmetros constantes). Perceba a mudanca na intensidade
dos perfis de Si1v pela variacdo na perda de massa, assim como, a mudanca
na largura em C1v (parte mais azul estendida para comprimentos de ondas
menores) pela variagdo na velocidade terminal. Para efeito de comparacao
das linhas de Si1v com as linhas criadas por nitrogénio — Nv A1240 e N1v
A1718 — mostramos na Figura 2.15 os mesmos modelos mostrados na Figura
2.14 (painéis superiores), que possuem diferenca em 2 ordens de grandeza na
taxa de perda de massa. Assim, veja como essas linhas sao menos afetadas
em fun¢ao da mudanga na perda de massa do que o perfil de Si1v. No caso,
verificamos que essas linhas sao mais afetadas pelas incertezas nas abundancias

quimicas do que a perda de massa'.

B Tratamos sobre isso na Secio 3.7.
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Parametros: T.; = 33500 K, log(g) = 3.50, vsini = 75 km.s! e v, = 2000 km.s™
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Figura 2.14: Modelos com os parametros fixados conforme os titulos dos painéis. No painel superior,
mostramos 2 modelos CMFGEN computados com diferentes valores para a taxa de perda de massa.
Perceba a sensibilidade da linha Sitv AA1394,1403 frente a variacdo em duas ordens de grandeza
na perda de massa. J4 no painel inferior, estdo 2 modelos CMFGEN computados com diferentes
valores de velocidade. Note que aumento da velocidade terminal afeta, primariamente, a parte mais
azul em absor¢ao do P-Cygni de C1v A\1548,1551, que tende a valores menores de comprimento
de onda.

Parametros: T.; = 33500 K, log(g) = 3.50, vsini = 75 km.s! e v, = 2000 km.s™
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Figura 2.15: Comparagado entre 2 modelos distintos somente quanto a perda de massa para as
linhas de Nv A1240 e N1v A1718. Esses sao os mesmos modelos apresentados na ultima figura
(painel superior) e na pentltima figura. Note a baixa sensibilidade dessas linhas frente & variagao
da taxa de perda de massa em 2 ordens de grandeza.
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(iv) Raio, massa e momento modificado do vento:

O raio e a massa sao determinados conforme os modelos de atmosferas
finais obtidos através da andlise espectroscépica discutida para Ti, log(g), M,
Uso, para cada objeto. Recordando-se da discussao anterior, a luminosidade L,
é fixada conforme o tipo espectral durante toda a analise.

Derivamos o raio estelar a partir da lei de Stefan-Boltzmann:

L,
Re=\ ot (2.9)

onde o = constante de Stefan-Boltzmann.

Obtemos as barras de erro para R, a partir das incertezas associadas a L,
(0.2 dex para a incerteza em log(L,/Lg)) pelo fato desta ser dominante (em
comparagao as barras de erro na temperatura efetiva) na propagacao de erros
para o raio.

Tendo-se Ly, R, e log(g), derivamos a massa estelar (espectroscépica):

_ gR?

M,
G

(2.10)

onde G = constante gravitacional universal.

As suas barras de erro sao obtidas a partir das incertezas associadas ao
R,, por serem dominantes (em comparagao as barras de erro em log(g)) na
propagacao de erros para a massa estelar.

Ap6s determinarmos os pardmetros M, vs € R,, obtemos o chamado mo-

mento modificado do vento D,,om:

Dmom - Mvoo\/ R* (211)

definido conforme Kudritzki et al. (1995).
Uma das caracteristicas relevantes dessa grandeza, que quantifica a inten-

sidade do vento estelar, é a seguinte relacdo (Kudritzki et al. 1995):
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log(Dmom) = alog(Ly/Ls) + b (2.12)

Essa é a chamada relacao momento-luminosidade, para ventos criados por
linhas espectrais, sendo o coeficiente angular e linear func¢des da classe es-
pectral e da metalicidade. Isso nos mostra que a intensidade de um vento
(energia mecénica) produzido via forca radiativa é primariamente dependente
da luminosidade estelar.

As nossas determinagoes para as incertezas na perda de massa foram (em
média) de um fator ~ 4 (em relacdo ao valor nominal). Isso torna as barras
de erro derivadas para a velocidade terminal e o raio estelar negligenciaveis
quanto ao célculo das incertezas no D,,.,. Desta forma, as barras de erro
para o momento do vento foram obtidas considerando-se somente os limites
superior e inferior determinados para as taxas de perda de massa.

A fim de compararmos nossos resultados para D,,,, com resultados na
literatura, que foram obtidos através de uma modelagem sem clumping, preci-
samos aumentar os valores determinados para o momento do vento, conforme
discutimos a seguir.

Denotamos:

log(Delumped) = momento do vento calculado por Mclumped

log( Drnclumped) = momento do vento calculado por Mundumped

mom

Definimos a varidvel A conforme A = log(Dunclumped) _ oo ( pelumped)

Temos que:

10g(Dynom) = log(M) + 1og(vao\/ Ry) (2.13)

onde log(vev/ R,) = constante.

Assim, aplicando-se a relacao entre Meumped € Munciumped (2.6), obtemos:

A = —log(y/f.0) (2.14)
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sendo A > 0, pois por construgao fo < 1.0.

Desta forma, encontramos a seguinte relacao (considerando-se fo, = 0.1)
entre o momento do vento calculado pela perda de massa determinada e pela
correspondente perda de massa sem clumping:

log( Dunclumped) — oo ( petumped) 4 () 5qey (2.15)

mom

onde temos que A = —0.5 dex.



Capitulo 3

Resultados

Neste capitulo, apresentamos e discutimos os resultados deste projeto para a
andlise fotosfera-vento de gigantes O do tipo tardio no contexto do problema dos
ventos fracos.

Na Sec¢ao 3.1, apresentamos o resumo dos resultados para a determinacgao dos
parametros fotosféricos e do vento estelar, assim como os modelos CMFGEN finais
na regiao do ultravioleta e 6ptico para cada objeto da amostra. Nas partes 3.2 e
3.3, discutimos as caracteristicas gerais da modelagem via ultravioleta e 6ptico e
os resultados derivados por essas diferentes regides espectrais, comparando-se com
as perdas de massa tedricas. Na Secdo 3.4, comparamos a nossa caracterizagao
fisica para gigantes O tardias com os resultados obtidos na literatura. Na Secao 3.5,
abordamos o estagio evolutivo de gigantes O a partir da analise do diagrama HR. Na
Secao 3.6, discutimos os nossos resultados no contexto do entao problema dos ventos
fracos. Na Se¢ao 3.7, analisamos possiveis degenerescéncias entre as determinagoes
das taxas de perda de massa e os outros parametros estelares, tendo-se um foco
quanto a abundancia quimica de carbono, nitrogénio e oxigénio. Por fim, na Secéo 3.8,
apresentamos as nossas previsoes (obtidas puramente via modelos de atmosferas)
para a modelagem de gigantes O tardias na regiao do infravermelho préximo e

discutimos as suas implicagoes para o problema dos ventos fracos.
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3.1 Parametros e modelos finais

Na Tabela 3.1, apresentamos os resultados para os parametros fisicos estelares
e do vento (valores nominais e barras de erro) da amostra de gigantes O tardias.
Nesse resumo estao os valores adotados — conforme discussao na Secao 2.3 — para
a luminosidade estelar em conjunto com o valor atribuido para a barra de erro em
log(Ly/Lg). Os valores de log(g) também foram assumidos ao inicio do projeto. Apds
tal suposigao para log(g), desenvolvemos uma anélise espectroscépica via regiao do
6ptico a fim de verificarmos tais valores adotados para a aceleracao gravitacional
superficial. As grandezas denotadas conforme “T,s UV” e “T.; 6ptico” correspondem,
respectivamente, aos valores da temperatura efetiva que foram determinados pela
andlise na regiao do ultravioleta (floresta de ferro) e na regiao do éptico (linhas
de Hel-11). Apresentamos os resultados de “Tys Optico” para 7 estrelas da amostra,
das quais possuimos espectros de alta resolugao no éptico (6 estrelas com espectros
FEROS, além de 1 estrela com espectro NARVAL). Os valores listados para v sin i
foram obtidos via ultravioleta e 6ptico, dando-se prioridade para os valores derivados
que estejam mais préoximos aos nossos valores de referéncia para esse parametro
(Howarth et al. 1997). Recordamos — conforme a discussao na Segao 2.1 — que as
estrelas para as quais possuimos um conjunto de dados homogéneos obtidos pelo
instrumento FEROS sao HD 105627, HD 115455, HD 116852, HD 135591, HD 153426
e HD 156292. Para HD 36861 possuimos dados obtidos pelo instrumento NARVAL.

Ressaltamos que todos os valores apresentados para os parametros do vento —
M, vy € assim log(Duncumped) — foram determinados unicamente a partir da regido
do ultravioleta. Os valores para o momento do vento, apresentados na Tabela 3.1,
foram calculados considerando os valores de M aumentados por um fator 3.16, ou
seja, sdo momentos calculados sem considerarmos o efeito de clumping' (c.f., Segio
2.3). Para efeito de comparagao inicial, mostramos os resultados tedricos para a taxa
de perda de massa (Vink et al. 2000) — denotada por My — e para o momento

modificado do vento — denotado por log(DYik) — de cada estrela.

Veja, novamente, a Equacdo 2.15.
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Calculamos a Mvmk de cada estrela da amostra a partir da Equacao 3.1. Ja o
momento do vento DViBk ¢ ohtido pela Equacio 3.2. Salientamos que a Equacio 3.1 e
3.2 sdo obtidas por Vink et al. (2000). Essas grandezas sdo computadas utilizando-se
os nossos valores de L,, M,, e T,s. Ambas as expressoes possuem validade no regime
de temperatura efetiva de 27500 K < T, < 50000 K e no regime de metalicidade
solar (Z = 0.019%.). O valor da razao entre a velocidade terminal e a velocidade de
escape efetiva ve.® ¢ mantido em 2.6 para toda a amostra, sendo valida para esse
regime de temperatura efetiva (Vink et al. 2000). Perceba que o valor teérico para
o momento do vento é uma fun¢do somente da luminosidade, enquanto a perda de

massa depende de outros parametros — massa, temperatura efetiva e relacdo entre

a velocidade terminal e velocidade de escape efetiva.

log(Myink) = —6.697(£0.061) + 2.194(20.021) log(L.,/10%)

_ 1.313(20.046) Tog(M, /30) — 1.226(-£0.037) log( =L Ve

(3.1)
+ 0.933(40.064) log(Tes /40000) — 10.92(40.90)log(Te: /40000)>
log(DYnk) — 1.826(+0.044) log(L,/Lg) + 18.680(£0.260) (3.2)

Desta forma, obtivemos uma caracterizacao fisica para a amostra de gigantes O
tardias, verificando-se que os parametros espectroscopicos mais fundamentais sao
razoavelmente homogéneos para a amostra como um todo — Ty ~ 30000 — 35000 K,
log(g) &~ 3.50 — 3.60, Vs ~ 2000 —2400 km 5!, M ~ 1072 — 1073 My, ano!. Também
encontramos que a amostra apresenta tipicamente R, ~ 10-14 Ry, M, ~ 20-26M,.
Ressaltamos aqui que as taxas de perda de massa derivadas sao sistematicamente

menores do que os valores tedricos via hidrodindmica — por um fator de ~ 0.9 — 2.3

2Valor da metalicidade solar utilizado por Vink et al. (2000)

3ese = 1/2(1 = T) Gé”f* , sendo a forga radiativa devido ao espalhamento de elétrons
.= 4:555/1*7 onde o, = se¢ao de choque de espalhamento de elétrons e ¢ = velocidade da luz no

vacuo.



74 3.1. Parametros e modelos finais

dex. Compararemos, em maiores detalhes, na Secdo 3.6, as nossas determinacoes
para a perda de massa com os valores para a Myiny.

Nas figuras 3.1 a 3.9, mostramos os nossos modelos finais computados pelo c6digo
CMFGEN — correspondentes aos valores nominais na Tabela 3.1 — para cada estrela
da amostra (inteira de 9 estrelas) em comparagao com os dados observacionais na
regizo do ultravioleta em ~ 1200 — 1975 A. Os espectros tedricos estdao convoluidos
com resolucdo espectral de 0.2 A (resolugao dos dados IUE). Estao indicadas as
principais linhas formadas no vento, que encontramos ser caracteristicas na nossa
amostra de gigantes O — NV A1240, Sitv AA1394,1403, C1v A\1548,1551 e N1v
A1718. Recordamos (c.f., Secdo 2.3) que identificamos as linhas de Si1v e C1v como
explicitamente mais tteis para a determinacao da perda de massa e velocidade
terminal de gigantes O tardias. Também verificamos que as linhas de Fe11r (regiao
de ~ 18001975 A) e Fev (regido de ~ 1300-1500 A) séo as mais sensiveis & andlise
da temperatura efetiva — dentro do regime tipico encontrado para gigantes O.

Nas figuras 3.10 a 3.16 estao os modelos CMFGEN finais (7 estrelas) em compa-
racdo com os dados na regido do éptico em ~ 3500 — 7000 A. Os espectros tedricos
estao convoluidos com resolugao instrumental de R = 48000 (dados FEROS) e R =
65000 (dados NARVAL). Estao assinaladas diversas linhas criadas por hidrogénio
e hélio nessa regiao espectral: Hn, H(, He, He1 A\4026, Hy, He1 A4144, He 11 24200,
H~, He1 A\4388, He1 A\471, He11 A\4542, He1r A\686, He1 A\4713, HB, He1 A4920,
He1 A5016, He11 A5412 e Ha. Utilizamos as linhas de He1 A\4471 e He 11 A4542 como
os principais diagndésticos para a determinacao da temperatura efetiva, analisadas
conjuntamente com as demais linhas de hélio (diagnésticos auxiliares) a fim de ob-
termos uma autoconsisténcia nas suas modelagens. Frisamos que as linhas de He1r
A686 e Ha sdo sensiveis aos parametros fisicos do vento, em especial, a linha Ha.

A parte do ultravioleta, o perfil de Ha ¢é considerado na literatura o principal
diagnostico para a derivagao da perda de massa de estrelas de alta massa na regiao do
6ptico. Desta maneira, utilizamos essa transi¢ao (para as estrelas nas quais possuimos

dados no 6ptico) a fim de verificarmos os nossos resultados para as perdas de massa
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(obtidas pelo ultravioleta).

Para esse ultimo conjunto de resultados (Figura 3.10 até 3.16), os parametros
fotosféricos — Ti, log(g) e vsini — foram derivados a partir dos dados no 6ptico,
mantendo-se um foco maior na analise da temperatura efetiva.

O ntimero Henry Draper (HD) do objeto e os parametros fisicos* do modelo final
(convoluido com determinada velocidade de rotagdo) sdao indicados em cada uma
das figuras 3.1 até 3.16.

Considerando-se a importancia da analise dos parametros fundamentais do vento
estelar neste trabalho, apresentamos nos apéndices A e B os modelos na regiao do
ultravioleta correspondentes as barras de erro determinadas para a perda de massa

e velocidade terminal de cada estrela da amostra.

4Qs valores dos parametros estelares Ly, R, e M, de cada modelo final estdo suprimidos dos
titulos das figuras.



76 3.1. Parametros e modelos finais

HD 156292: T,; — 30625 K, log(g) = 3.50, vsini = 100 km.s™, M = 1.5 x 10~ My.ano" e v, = 1300 km.s™
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Figura 3.1: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Comparacdo entre o modelo final (linha
vermelha) e dados IUE (linha preta) na regido do ultravioleta. Modelo final (T UV) para HD
156292 com os parametros indicados no titulo da figura.
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HD 24431: T,; — 33000 K, log(g) = 3.50, vsini = 70 km.s*, M = 2.5 x 10~° Mg.ano™" e vy, = 2300 km.s™
16 T T T T T T T T

14t .
12 Nv i

1r \ ‘A‘ \ f At A0 Al 7 , \ n
U \‘”\“ dirm I M) U I My W e P TN i ’\W Vi
0.8 b iy /\ o A HG W TR A W I ‘ I ]
0.6 1 ll b \J“‘ ‘H\‘h‘f“” 1 \ﬁ‘\xm“(”/\ ﬁ/ ‘\H |/ A | \
O \
0.4
0.2
0 bl

1200 1220 1240 1260 1280 1300 1320 1340 1360

16 T T T T
14
1.2

Sitv Civ A ]

1 ) " VM ) ) T " n hav 1 ‘ |
AT T T I L MO L M A0 ;M“” "n“\\\ T A N YO [ ‘r | 1
0.5 BT, o Pl A S A A A
: I \/M | | A { { Il IR i 1 !
) T ‘ I |
0.6 [ ! (A ]
[
04 : '
0.2

0 1

o Dados (IUE) —— N
Modelo final (CMFGEN — W

1450 1500 1550

].6 T T T T
1.4
1.2

B « \ | | WA f“ﬂ(‘
1 M| M M‘ ‘r /‘ M/(H Ju\“ \ 1 ‘ “\\P Hw ‘”M

0.8 i Al W\ I I \M o HM\”‘ N (VA ‘H\ w I T ad AR .
0.6 il I \ w \“H | il ' Mw ! “ i IR N A
0.4 | | L
0.2

0 1 1 1 1

Fluxo normalizado
—
=~
o
o

2,
=

].6 T T T T

14 1 8
1.2 1 8
0 213 \‘"J‘”‘“w ‘ W“\Jﬁ/ ho f‘ H‘ N M‘ ‘q”‘ A I ‘\U”v (““ m‘ﬂw ‘a‘ ﬁmj‘ W ‘M\M“ ) A“‘ TN M\“F‘W”v‘ J
0.6 | | — ‘ ” ]
04 r 8
02 r 8

O 1 1 1 1
1800 1850 1900 1950

Comprimento de Onda (A)

Figura 3.2: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD 24431.
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HD 105627: T,; = 33000 K, log(g) = 3.50, vsini = 160 km.s™, M = 4.0 x 107? Mg.ano™ e v, = 2100 km.s™

Fluxo normalizado

1.6
1.4
1.2

1
0.8
0.6
0.4
0.2

0

1200 1220 1240 1260 1280 1300 1320 1340 1360

1.6
14
1.2

0.8
0.6
0.4
0.2

1.6
14
1.2

0.8
0.6
0.4
0.2

—_

cooo
OO DN =D

I ! Dados (IUE) |
Modelo final (CMFGEN) —— W

1400 1450 1500 1550

1800 1850 1900 1950
Comprimento de Onda (A)

Figura 3.3: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
105627.
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HD 116852: T,; — 32500 K, log(g) = 3.50, vsini = 120 km.s™, M = 6.0 x 10~% My.ano™ e v, = 2100 km.s™
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Figura 3.4: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
116852.



HD 153426: 7., — 32000 K, log(g) = 3.55, vsini = 110 km.s, M = 4.5 x 10~° My.ano™ e vy, = 2400 km s
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Figura 3.5: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
153426.



HD 218195: T,; = 33000 K, log(g) = 3.55, vsini = 80 km.s*, M = 1.0 x 107® Mg.ano™" e v, = 2000 km.s™
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Figura 3.6: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
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Fluxo normalizado

HD 36861: 7.; = 33500 K, log(g) = 3.60, vsini = 75 km.s™,
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M =25 x 1078 Mg.ano! e v = 2000 km.s™
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Figura 3.7: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD 36861.
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HD 115455: T,; — 34000 K, log(g) = 3.57, vsini = 70 km.s", M = 5.0 x 10~° My.ano™ e vy = 2300 km.s!
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Figura 3.8: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
115455.
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HD 135591: T,; = 35000 K, log(g) = 3.75, vsini = 80 km.s*, M = 2.0 x 107® Mg.ano™" e vy = 2100 km.s™
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Figura 3.9: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
135591.
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HD 156292: T,; = 30000 K, log(g) = 3.50, vsini = 100 km.s™, M = 15x%x107? Mg.ano™? e vy = 1300 km.s™
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Figura 3.10: Comparagdo entre o modelo final (linha vermelha) e dados FEROS (linha preta) na
regidao do 6ptico. Modelo final (Ter 6ptico) para HD 156292 com os pardmetros indicados no
titulo da figura.
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HD 105627: T,; = 33000 K, log(g) = 3.50, vsini = 160 km.s™, M = 4.0x107? Mg.ano? e vy = 2100 km.s™
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Figura 3.11: Idem a figura anterior, mas para HD 105627.
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HD 116852: T,; = 33000 K, log(g) = 3.50, vsini = 120 km.s™, M = 6.0x 1078 Mg.ano? e vy = 2100 km.s™
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Figura 3.12: Idem a figura anterior, mas para HD 116852.
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HD 153426: T,; = 33000 K, log(g) = 3.55, vsini = 110 km.s™, M —45x107? Mg.ano™? e vy = 2400 km.s
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Figura 3.13: Idem a figura anterior, mas para HD 153426.
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HD 36861: T,; — 35000 K, log(g) = 3.60, vsini = 75 km.s*, M = 2.5 x 10~° Mg.ano™ e vy, = 2000 km.s™
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Figura 3.14: Idem a figura anterior, mas para HD 36861 e dados NARVAL.
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HD 115455: T,; = 34000 K, log(g) = 3.57, vsini = 70 km.s, M = 5.0x107 Mg.ano? e vy = 2300 km.s™
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Figura 3.15: Idem a figura anterior, mas para HD 115455.
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HD 135591: T,; = 36000 K, log(g) = 3.75, vsini = 80 km.s™, M =20x108 Mg.ano? e vy = 2100 km.s™
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Figura 3.16: Idem a figura anterior, mas para HD 135591.



92 3.2. Analise no ultravioleta versus 6ptico: comparacio com M tedricas

3.2 Analise no ultravioleta versus 6ptico: compa-
racao com M tedricas

Pelo fato de existir uma grande quantidade de linhas na regiao do ultravioleta
— majoritariamente linhas fotosféricas formadas por ions de ferro — apresentamos,
na Figura 3.17, o cédlculo da discrepancia relativa (conforme a Equagdo 2.8) do
nosso modelo final para a estrela HD 218195. Esse é o modelo final obtido exclusiva-
mente através da andlise do ultravioleta. Por questao de completude, mostramos, no
Apéndice C, as discrepancias relativas para a modelagem via ultravioleta de toda a
amostra. Em todas essas figuras, estao demarcados os valores de discrepancia relati-
vas de 25% (linha pontilhada preta) e 50% (linha sélida preta). Ressaltamos que a
modelagem das linhas de ferro no ultravioleta é particularmente complexa, por conta
de precisarmos determinar a temperatura efetiva a partir da analise, conjuntamente,
dessas diversas linhas espectrais. Também recordamos que a determinagao da taxa
de perda é obtida a partir do compromisso de modelarmos bem, de forma conjunta,
as intensidades das linhas produzidas por Si1v e C1v no ultravioleta.

Nossos modelos finais ajustam bem as diversas linhas nas regioes do ultravioleta
e Optico para a amostra inteira, tendo-se em vista as linhas diagnodsticos utilizadas
para a determinacao dos parametros fisicos da amostra. A nossa modelagem possui
qualidade equiparavel a realizada na literatura para estrelas de tipo O (e.g., Repolust
et al. 2004; Martins et al. 2005b; Marcolino et al. 2009; Mahy et al. 2015; Puebla
et al. 2016). Frisamos que um ajuste espectral perfeito desde o ultravioleta até o
optico ¢é elusivo, tendo-se em vista as complexidades envolvidas na modelagem, como
a quantidade de espécies atomicas e tratamento do fluido em expansao na situacao
nao-ETL. A partir das discrepancias relativas no Apéndice C, chamamos a atengao
ao fato da modelagem apresentar boa homogeneidade para a amostra, no sentido de
que existem padroes nos valores de discrepancias relativas para a amostra como um

todo.
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Lembramos abaixo os diagnésticos utilizados para a derivacao dos parametros

fisicos da amostra — através do ultravioleta e dptico:

(i) Aceleragao gravitacional superficial: inclinagao das asas das linhas de série de

Balmer (Hv, HB, HJ, e Ha).

(ii) Temperatura efetiva: intensidades das linhas de Fe1ir (= 1800-1975 A), Fe1v
(= 1500-1800 A), Fev (Fev (= 1300-1500 A). Pela regido do éptico, através
das intensidades das linhas de He e HeIl. Na regiao do ultravioleta, as linhas

de Fe1ir-v foram mais uteis para a determinagao da temperatura efetiva.

(iii) Velocidade de rotagdo projetada: larguras das linhas de Fe111-1v-v no ultravi-
oleta. Na regiao do 6ptico, através das larguras de linhas produzidas por ions
de metais (carbono, nitrogénio, oxigénio e silicio) em conjunto com as larguras

das linhas de Hel.

(iv) Taxa de perda de massa: intensidades das linhas de Sitv AA1394,1403 e C1v

AA1548,1551

(v) Velocidade terminal: parte mais azul em absorgao das linhas de C1v AA1548,1551.

Discutiremos a seguir sobre as caracteristicas espectrais que nao foram bem

reproduzidas, de maneira sistematica, pela nossa analise:

(i) Perceba, pela Figura 3.17, que as maiores discrepancias relativas estao as-
sociadas a linhas criadas por metais de baixa ionizacdo na regiao do meio
interestelar, sendo esse padrao sistematicamente verificado para todas as es-
trelas. Baseamos-nos primariamente no atlas espectral de Dean & Bruhweiler
(1985) para a identificagdo dessas linhas do meio interestelar, que estao listadas
a seguir:

S11 A1259, Sitr A1260, O1 A1302, Sitr A1304, C11r A1334, C11 A1306, SiIx
A1527, Ferr A1608, C1 A1656, C1 A1657, C1 A1658, Al A1657, Si1r A1808,
Al1r A1855 e Al1ir A1863.

De forma mais notavel, pelas Figuras 3.1 até 3.9, encontramos forte absor-

cdo produzida por HI no meio interestelar. Essas bandas, em torno de 1215 A,
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(iii)
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sao criadas pela transicao em Lya, haja vista o efeito Doppler da radiagao pro-
veniente das nuvens de HI do meio interestelar, que se encontram a diferentes

velocidades radiais.

Os modelos finais nao conseguem reproduzir bem a linha de Nv \1240. En-
tretanto, a modelagem dessa linha é mais sensivel aos efeitos produzidos por
incertezas nas abundancias quimicas e no fluxo de raios-X. Na Figura 3.18, com-
paramos o comportamento dessas linhas, em conjunto com as linhas de Si1v e
C1v, frente & variagao no fluxo de raios-X — variagao de 3% em log(Lx/LpoL)-
Perceba que a linha de N v A\1240 é criticamente sensivel as incertezas no fluxo
de raios-X, em compara¢ao com as demais linhas. Além do mais, recordamos
que essa linha nao apresenta variagoes significativas frente a variagdo na taxa
de perda de massa (no regime de pardmetros tipicamente derivados para a

amostra) em comparacao com as linhas de Sitv e C1v.

Nao reproduzimos bem a parte em emissao das linhas de C1v AA1548,1551.
Para tentarmos explicar essa caracteristica, desenvolvemos anélises tratando
de efeitos produzidos pela estrutura de velocidade e abundancia quimica. Dis-

cutimos sobre essas analises, respectivamente, na Secao 3.3 e 3.7.

No geral, os modelos finais (temperatura efetiva via éptico) nao reproduzem
bem as linhas de C 111 A\4647-4650-4651. Para HD 105627 e HD 116852 essas
linhas mal sao reproduzidas pelos modelos. Ja para HD 36861 e HD 133591,
tais linhas se encontram em emissdo (enquanto os dados as mostram em
absorcao). Frisamos que a modelagem dessas linhas é notoriamente incerta
na literatura de estrelas de tipo O, devido a falta de dados atémicos robustos
para essas transigoes, o que torna essas linhas indesejaveis para uma analise

da abundancia quimica de carbono (veja, e.g., Martins & Hillier 2012).



96 3.2. Analise no ultravioleta versus 6ptico: comparacio com M tedricas

HD 36861: T.; — 33500 K, log(g) = 3.50, vsini = 75 km.s™, M = 2.5 x 10~ Mg.ano! e vy, = 2000 km.s™!
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Figura 3.18: Comparagao entre 2 modelos com variagdo somente no fluxo de raios X, para as linhas
formadas no vento que se encontram na regiao do ultravioleta. Modelo com log(Lx/Lpor) = —7.00
(linha preta) e log(Lx/Lpor) = —6.73 (linha vermelha). Note o efeito produzido por raios-X em
N v A1240.

Para as 7 estrelas com dados no 6ptico, encontramos um bom acordo na derivacao
dos parametros fotosféricos a partir das regides do ultravioleta e 6ptico. Os valores
adotados para a aceleragao gravitacional se mostraram consistentes apos a andlise
das inclinac¢oes das asas da série de Balmer. De forma mais importante para o nosso
trabalho, as temperaturas efetivas derivadas pelo ultravioleta e 6ptico mostram-se
bastante consistentes para essas 7 estrelas. De fato, para 2 objetos — HD 105625
e HD 115455 — os valores nominais para as temperaturas efetivas sao os mesmos.
Encontramos o caso mais critico para HD 36861, onde verifica-se uma discrepéancia
de 1500 K entre o ultravioleta e 6ptico (T UV = 33500 K e Ti¢ 6ptico = 35000 K).
Entretanto, mesmo para essa estrela, as temperaturas efetivas via ultravioleta e 6p-
tico sdo compativeis, considerando-se as suas barras de erro (tanto pelo ultravioleta

quanto pelo 6ptico).
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Apresentamos, na Figura 3.19, um diagrama com os resultados para Ty, a fim
de compararmos os resultados obtidos para a temperatura efetiva derivada pelo
ultravioleta e 6ptico. Encontramos que a temperatura efetiva via ultravioleta e
Optico ¢é consistente para todas as 7 estrelas. Note, que no geral, as barras de erro da
analise via 6ptico sao menores do que as obtidas pelo ultravioleta: o valor médio das
barras de erro pelo ultravioleta é ~ 2350 K, enquanto pelo 6ptico é ~ 1690 K. De
fato, uma das maiores motivagoes para realizarmos a analise fotosférica no éptico
era podermos derivar as temperaturas efetivas por essa regiao, dado que o 6ptico
nos permite uma analise mais precisa e acurada por conta das linhas de HeI-II.
Perceba que necessitamos aumentar a temperatura efetiva (=~ 500-1000 K) para 4
dentre os 7 objetos, através da analise das linhas de HI-11, mesmo estando essas
discrepancias dentro das barras de erro em T. Existem trabalhos (e.g., Bianchi
& Garcia 2002) que obtém temperaturas efetiva via ultravioleta significativamente
menores (=~ 6000 K) do que as derivadas a partir da regiao do 6ptico, entretanto
essas discrepancias devem-se ao fato dessas temperaturas efetivas via optico serem
obtidas a partir de modelos de atmosferas que incluem somente hidrogénio e hélio.
Em resumo, os nossos resultados evidenciam que a analise da temperatura efetiva
é viavel puramente através do ultravioleta. Isso estd em acordo com as demais
determinagoes de temperatura efetiva (via ultravioleta e 6ptico) para estrelas O,
através de modelos computados pelo CMFGEN (e.g., Hillier et al. 2003; Martins
et al. 2005b)

Para além da determinacgao da temperatura, outro ponto importante quanto a
analise no optico se refere a linha Ha. Essa é a principal linha diagnéstico, na regiao

do éptico, para a taxa de perda de massa de estrelas de alta massa’.

5A linha de He 11 A\686 é utilizada como um indicador auxiliar & He.
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Temperatura efetiva via ultravioleta versus 6ptico
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116852 —f---
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36861 —---
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135591 —f---

Figura 3.19: Comparagio entre as determinagoes da temperatura efetiva via ultravioleta (pontos
em azul) e éptico (cruzes em vermelho), com as suas barras de erro. Perceba que os resultados séo
compativeis para toda a amostra (estrelas com dados no 6ptico).

Na Figura 3.20 a 3.22 mostramos a comparagao dos nossos modelos finais (tempe-
ratura efetiva via ultravioleta) com os modelos computados considerando-se as taxas
de perda de massa via hidrodinamica (Mvmk) — para as linhas de Si1v A\1394,1403
e C1v AA1548,1551. Na Figura 3.23 até 3.24, mostramos essa mesma comparagao
(com temperatura efetiva via éptico) para a linha de Ha. Para essas comparagoes
em Ha, além dos modelos com as perdas de massa derivadas para cada estrelas,
também estdao os modelos correspondentes ao limite superior e inferior da perda
de massa. A parte da taxa de perda de massa, todos esses modelos possuem os
mesmos parametros. Os modelos na Figura 3.20 até 3.22 possuem os valores para
a temperatura efetiva determinados pelo ultravioleta, enquanto na Figura 3.23 a
3.24 as temperaturas efetivas sdo derivadas pela andlise do 6ptico. Ressaltamos que
existe consisténcia para a determinacao da temperatura efetiva via ultravioleta e
optico.

Primeiramente, note que os modelos com as perdas de massa tedricas produzem,
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de forma sistematica, linhas de Si1v que sao explicitamente discrepantes aos dados.
Mesmo para HD 116862 — a tunica estrela da amostra onde as linhas de Sitv
encontram-se sob a forma de P-Cygni — o modelo com Mvmk produz essas linhas
significativamente mais intensas ao perfil P-Cygni observado. Para as linhas de C1v,
encontramos essa discrepancia para My 10s objetos que ndo apresentam tal perfil
saturado — HD 156292, HD 24431, HD 105627 e HD 153426.

Quanto as linhas de He, verificamos uma concordancia parcial entre as perdas
de massa derivadas (via ultravioleta) e a modelagem dessas linhas. Conseguimos
ajustar bem os perfis de Ha para HD 156292 e HD 105627. Para HD 116852 e
HD 135591, os limites superiores das perdas de massa reproduzem Ha. Entretanto,
quanto a HD 153426, HD 36861 e HD 115455, os modelos finais nao ajustam Ha.
Também percebemos que os modelos com os valores tedricos para a perda de massa
explicitamente nao conseguem reproduzir as linhas de Ha para essas 7 estrelas: para
todos os casos, os modelos produzem perfis em emissao, enquanto todos os dados

mostram Ha em absorgao.
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Figura 3.20: Comparagdo entre o nosso modelo final (linha sélida vermelha) e o modelo computado
com a perda de massa teérica — denotada por Mvmk (linha tracejada preta) — na regido de
~ 1350 — 1600 A, onde encontramos as linhas diagnéstico para a perda de massa. A temperatura
efetiva é determinada via ultravioleta. Os dados IUE estdo em linha sélida preta. Nesta figura
mostramos a comparacao para HD 156292, HD 24431 e HD 105627. Perceba a discrepancia
notével entre os modelos para a linha de Sitv. Também hé discrepancia para C1v nas estrelas que

nao possuem tais linhas saturadas.
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Figura 3.21: Idem a figura anterior, mas para HD 116852, HD 153426 ¢ HD 218195.
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M derivada versus My, linhas de Sitv e C1v
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Figura 3.22: Idem a figura anterior, mas para HD 36861, HD 115455 ¢ HD 135591.
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M derivada (e barras de erro) versus Myi: linha de Ha

HD 156292
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Figura 3.23: Comparagio entre o nosso modelo final (perda de massa via ultravioleta, em linha
solida vermelha) e o modelo computado com a perda de massa tedrica — denotada por Mvmk
(linha tracejada preta) — para a linha de Ha. Também mostramos os modelos correspondentes
as barras de erro determinadas para a taxa de perda de massa (limite superior denotado por M+
e inferior por M 7). A temperatura efetiva é derivada via 6ptico. Os dados no éptico estdo em
linha sélida preta. Nesta figura mostramos a comparacao para HD 156292, HD 105627 ¢ HD
116852. Note que todos os modelos com as perdas de massa tedricas produzem Ha em emissao.

6590
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M derivada (e barras de erro) versus Myi: linha de Ha
HD 153426
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Figura 3.24: Idem a figura anterior, mas para HD 153426, HD 36861, HD 115455 ¢ HD
135591.
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Ja na Figura 3.25, mostramos a compara¢ao em Ha entre modelos computados
com diferentes valores de perda de massa para as estrelas HD 156292 e HD 116852,
que apresentam valores extremos, dentre a nossa amostra, quanto a determinacao
da taxa de perda de massa. A estrela HD 156292 possui M = 1.5 x 1072 M, ano’’,
enquanto HD 116852 possui M = 6.0 x 1078 Mg anol. Frisamos que esses modelos
possuem os demais parametros fixados (temperatura efetiva via 6ptico). Nessa figura
estao, novamente, as perdas de massa determinadas (valores nominais e barras de
erro) e as perdas de massa teéricas para HD 156292 e HD 116852.

Percebemos que a estrela HD 116852 encontra-se no caso onde o limite superior
da perda de massa consegue ajustar a linha de Ha. Entretanto, conseguimos um
6timo ajuste para Ha de HD 156292, através do seu modelo final obtido pela analise
do ultravioleta. Tal fato endossa a existéncia do problema dos ventos fracos, tanto
pelo ultravioleta quanto no 6ptico, pois essa é a estrela com o vento de menor
densidade da nossa amostra (menor taxa de perda de massa). Também note que
os perfis sintéticos de Ha apresentam mudancas significativas somente acima de
M~ 1077 Mg anot. E importante ressaltarmos essa falha dos modelos com Mvmk
(M ~ 2.5 — 7.0 x 107" Mg, ano! para a nossa amostra) em reproduzir He, pois
para o caso das anas O de tipo tardio nao se verifica, de forma sistematica, essa
discrepancia explicita (Marcolino et al. 2009). Isso potencialmente acontece pois
essas estrelas possuem valores de My menores do que as gigantes O tardias — sdo
menos luminosas do que as gigantes de nossa amostra — e Ha mostra-se sensivel a

variacdo da perda de massa somente para M > 107" Mg ano™.
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Para efeito de exemplificagao, mostramos, na Figura 3.26, os resultados obtidos
por Marcolino et al. (2009) para anas O tardias, onde o modelo com perda de massa
determinada pelo ultravioleta estd em linha preta e com perda de massa de Vink
et al. (2000) em linha vermelha. Note que os perfis de He, tanto para a perda de
massa derivada quanto para a tedrica, encontram-se em absorc¢ao, tornando dificil

uma avaliagdo para certos casos — por exemplo, para HD 216898.

— - T T 1.1 T T
HD 216898 ] HD 326329

observed spectra

final model

- Vink's mass—loss model

5

=]

o= 0.6 .

= PN U T W U N P WS
N 6550 6560 6570 6580 6550 6560 6570 6580
©

E 1.1 [ T T T 1.1 T T T 1.1 [ T T

= r HD 66788 ¢ Oph r HD 216532

Q [ £
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0.6 ] 0.6 [ ] 0.6 [ 1
L. 1 L i 1 P | . P | | | o
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A(R)

L 1 L.
6550 6560 6570 6580

Figura 3.26: Reproduzida de Marcolino et al. (2009). Anélise de anas O de tipos 08-9.5V na regido
do éptico (perfis de Ha). Os modelos finais sdo mostrados em linha sélida preta e os modelos
computados com as perdas de massa tedricas — Mvmk — em linha tracejada vermelha. Todas as
taxas de perda de massa foram determinadas via ultravioleta. Perceba que somente para 2 estrelas
(¢ Ophiuchi e HD 216532) é possivel diferenciarmos claramente, considerando-se a incerteza na
normalizagdo do continuo, a modelagem provida pelo modelo final de Marcolino et al. (2009) e
pelo modelo com Myipk.

Desta forma, conseguimos invalidar, de forma sistematica, os valores tedricos
para as taxas de perda de massa da nossa amostra. Tanto através da andlise pelo
ultravioleta (Sitv e C1v), quanto pelo 6ptico (Ha).

Por fim, desenvolvemos uma analise detalhada para a determinacao da taxa de

perda de massa da estrela onde verifica-se a maior discrepancia do nosso modelo
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final em Ho — HD 115455. Na Figura 3.27, apresentamos 9 modelos com diferentes
valores para a perda de massa: ~ 10° —10~7 M, ano™!. Os demais parametros fisicos
sdo os mesmos (temperatura efetiva derivada via 6ptico). O modelo com M pelo
ultravioleta (M = 5.0 x 1072 My, ano™) estd em linha sélida vermelha. Encontrarmos
que Hoe de HD 115455 é melhor reproduzido pelo modelo com M = 2.9 x 1077 M,
ano’!, existindo assim uma discrepancia por um fator ~ 60 em relacdo a taxa de perda
de massa derivada pelo ultravioleta. De forma mais critica, também necessitamos
realizar a determinacdo da perda de massa via Ha para HD 153426 e HD 36861,
entretanto, ressaltamos que HD 115455 é a estrela mais luminosa da regiao H 11

chamada de RCW 75.

HD 115455: determinagao da perda de massa via Ha

12 ¢ ) |
1 MWM& A
08 L ' Dados (FEROS) ———
M~ =2.0x10"% My.ano™
Mepa = 5.0 x 1072 Mg.ano? ———
M+t =1.5%x10"8 Mg.ano! ———
o M =10 x 107 Mg.ano™ |
M =22x10"" Mg.ano®
M =26 x 1077 Mg.ano!
i Mg = 2.9 x 1077 Mg.ano™! |
M =3.5x 107 Mg.ano’!
0.9 | | | Myige = 7.1 x 1077 Mg.ano™ -~

6540 6550 6560 6570 6580 6590
Comprimento de Onda (A)

Figura 3.27: Determinacao da taxa de perda de massa para HD 115455 através da andlise da
linha de Ha. Os dados FEROS estao em linha sélida preta. Sdo apresentados modelos computados
para diferentes perdas de massa. O modelo com perda de massa via ultravioleta é denotado por
Manal (linha sélida vermelha) e limite superior por M~ (linha sélida azul). A taxa de perda de
massa determinada via Ha é denotada por Mia (linha tracejada magenta). Note que esse valor é
maior que o derivado pelo ultravioleta (fator =~ 60).

Desta maneira, ha a possibilidade de contaminagao em Ha observado em HD

115455, em virtude de estar em uma regiao H 11, notando-se também que o seu perfil
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Ha nao é completamente ajustado considerando-se exclusivamente variagoes na taxa
de perda de massa em nossos modelos — nao encontramos um modelo com perda
de massa de forma a reproduzir a parte central da linha de Ha em HD 115455. Para
efeito de mais detalhes sobre a contaminacao em Ha de estrelas O, referenciamos o
trabalho de Martins et al. (2005b).

Chamamos também a atencao ao fato da estrela HD 115455 nao possuir a maior
taxa de perda de massa derivada pelo ultravioleta. Outra estrela com perda de
massa similar — HD 105627 (M = 4.0 x 10~ Mg, ano™’) — apresenta a linha de Ho
bem ajustada pelo nosso modelo final via ultravioleta. Desta maneira, consideramos
dificil sustentar que a linha de Ha para HD 115455 seja assim observada, ao menos
exclusivamente, devido a taxa de perda de massa nessa estrela. Isso esta conectado
ao fato de ndo existir uma clara correlacao entre os valores para a perda de massa
via ultravioleta e as discrepancias na modelagem de Ha — pela Figura 3.23 e 3.24,
perceba como a discrepancia em Ha para o modelo final de HD 115455 é maior
(=~ 50%, ao centro da linha, por estimativa visual) do que a discrepancia observada
para HD 116852, possuindo essa ultima uma perda de massa (via ultravioleta) maior
que de HD 115455 por um fator 12 (M = 6.0x 1078 My, ano™!). Para efeito de melhor
visualizagao, mostramos na Figura 3.28, os nossos modelos finais em comparacao
com as linhas observados de Ha.. Nessa figura os objetos estao em ordem crescente de
taxa de perda de massa. Perceba que os perfis de Ha sao muito bem ajustados para
as duas estrelas com menores perdas de massa (via ultravioleta) da amostra — HD
156292 e HD 105627. Note também que HD 115455 (maior discrepancia) apresenta
uma perda de massa maior do que HD 105627 somente por um fator ~ 1.3. De fato,
a perda de massa para HD 115455 é “intermediaria” em comparacao com os valores

para os demais objetos.
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Modelo finais: perfis de Ha

4t e i

2 HD 135591 (M = 2.0 x 1078 Mg.ano'!) T
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HD 36861 (M = 2.5 x 1078 Mg.ano'!)
1 P
Nt HD 116852 (M = 6.0 x 1078 Mg.anot)
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Figura 3.28: Os modelos finais (linhas vermelhas) frente aos perfis observados de Ha (linhas pretas).
Os objetos estdo apresentados em ordem crescente de perda de massa (de cima para baixo). Perceba
que nao ha uma relacdo evidente entre as discrepancias dos modelos aos dados e a taxa de perda
de massa. A estrela para qual encontramos a maior discrepancia possui uma perda de massa
“intermediaria” dentre a amostra.
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3.3 Analise da lei beta de velocidade

Apés derivarmos os pardmetros fisicos fundamentais do vento estelar — M e
Voo — analisamos a estrutura de velocidade do vento, que é parametrizada na nossa
modelagem pela chamada lei beta de velocidade. Assim, buscamos melhor a qualidade
dos ajustes finais dos perfis P-Cygni de C1v AA1548,1551 — em particular quanto
a modelagem da parte em emissao. Mostramos que os modelos finais apresentam,
de forma sistemdtica para a amostra, a parte em emissao das linhas de C1v mais
intensa do que os dados.

Recordamos, que pela equacao de continuidade:

(3.3)

onde a perda de massa é constante em funcao da distancia r.
Desta forma, considerando-se a expressao para estrutura de velocidade v(r)

(Equagao 1.3), temos que:

S S
r2 (1 — &f

T

p(r) o (3.4)
N . . .

Note que o termo (1 - 7*) sempre sera menor do que a unidade, pois r > R,.
Assim, perceba que a densidade p é diretamente proporcional ao valor do parametro
[, isto é, quanto menor o valor de 8 menor sera, ponto a ponto, o valor da densidade
do vento. Desta forma, consideramos interessante explorar regimes para o valor do
parametro livre 3, que ¢ inicialmente adotado na nossa metodologia com g = 1.0.
Isso nos permite analisar modelos com valores menores de densidade no vento e
assim, verificar se conseguimos obter perfis de C1vV com suas partes em emissao
menos intensas.

Note que também é possivel obtermos uma diminui¢do na intensidade da parte
em emissao das linhas de C1v a partir da diminuicao da taxa de perda de massa,

pois p(r) oc M. Isso pode ser visualizado através dos nossos resultados para o limite
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inferior das perdas de massa (Apéndice A). Entretanto, também perceba que os
ajustes as partes em absor¢ao dos perfis de C1v sao, sistematicamente, destruidos.
Desta maneira, concluimos que a nossa falha em modelar perfeitamente as linhas de
C1v nao reside em valores superestimados para a taxa de perda de massa.
Apresentamos os resultados da anélise da estrutura de velocidade na Figura 3.29
a 3.31. O modelo final (5 = 1.0), para cada estrela da amostra, estd em vermelho,
enquanto o modelo com um menor valor de 5 = 0.3 — 0.35 — estd em azul. Esses
sao os modelos finais obtidos exclusivamente através da analise do ultravioleta.
Encontramos que a parte em emissao dos perfis de C1v é melhor reproduzida
por modelos considerando-se uma lei beta em torno de 0.3. Ressaltamos que esses
modelos com § = 0.3 — 0.35 ndo mudam nossas determinagoes para os demais
parametros fisicos, porque somente implicam, de forma significativa®, quanto a parte
emissao da linha de C1v. Desta forma, concluimos que a nossa amostra de gigantes O
tardias possui um estrutura de velocidade do vento melhor descrita pelo parametro

£~ 0.3.

6Percebemos mudancas quanto & parte mais azul em absorcdo do perfil de C1v para HD 24431,
entretanto elas sao reproduzidas pelo limite superior da velocidade terminal dessa estrela. Além
disso, ha variagdo no P-Cygni de C1v para HD 116852, mas essa é reproduzida pelo limite superior
derivado para a perda de massa dessa estrela.
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Modelos Finais — Lei 3
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Figura 3.29: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Dados IUE em linha preta. Modelos com
B = 1.00 em linha sélida vermelha. Modelos com g = 0.35, 0.35 e 0.35 em linha tracejada azul,
respectivamente, para HD 156292, HD 24431 ¢ HD 105627.
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Modelos Finais — Lei 3
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Figura 3.30: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Dados IUE em linha preta. Modelos com
B = 1.0 em linha sélida vermelha. Modelos com 8 = 0.3, 0.35 e 0.3 em linha tracejada azul,
respectivamente, para HD 116852, HD 153426 ¢ HD 218195.
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Modelos Finais — Lei 3
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Figura 3.31: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Dados IUE em linha preta. Modelos com
B = 1.0 em linha sélida vermelha. Modelos com 8 = 0.3, 0.35 e 0.3 em linha tracejada azul,
respectivamente, para HD 36861, HD 115455 ¢ HD 135591.
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Para efeito de exemplificagdo, mostramos na Figura 3.32, o comportamento da
estrutura de velocidade frente a variacao somente no valor do parametro beta — § =
0.35 e 1.0. Essas estruturas foram computadas a partir do modelo final obtido para a
estrela HD 115455 (v4 = 2300 km s7!). Pelo fato do termo (1 — %)B necessariamente
ser menor do que a unidade, uma diminuicao do valor de  implica um aumento
do valor da velocidade v(r), para uma dada distancia r. Vemos que a velocidade do
vento tende a atingir o seu valor terminal para distancia menores, considerando-se

B = 0.35, ao invés de 3 = 1.0.

HD 115455: estrutura de velocidade do vento (Lei )
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Figura 3.32: Comparacio entre as estruturas de velocidade v(r) computadas para 2 modelos com
variagdo somente quanto a parametrizacdo . Mostramos o modelo final para HD 115455, que
possui M = 5.0 x 1072 Mg ano™! e vy = 2300 km s'. Modelo com 3 = 1 em linha sélida preta
e 8 = 0.35 em linha tracejada preta. Note como o valor da dv/dr é maior para a estrutura com
B = 0.35, ponto a ponto, do que para § = 1, tendendo assintoticamente a zero em ambos os
modelos.

Assim, sugerimos que, em gigantes O tardias, a estrutura de velocidade do vento
tende ao valor da velocidade terminal nas regides mais internas. Por exemplo, ~ 95%

da velocidade terminal de HD 115455 é atingida em r ~ 285 Ry no modelo com
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8 = 1.0. No caso do modelo com [ = 0.35, esse valor é atingido em r ~ 100 R.
Esse resultado contraria a nossa expectativa inicial, pois adotamos o valor de
£ = 1.0 h4 vista de ser um valor tipico para estrelas de tipo O (e.g., Puls et al. 1996).
Existem resultados que mostram desvios da lei 5 para supergigantes O, entretanto
indicando &~ 1.5—3.0 (e.g., Crowther et al. 2006; Puebla et al. 2016). Discutiremos,
na Secao 3.7, sobre possiveis efeitos de abundéncia quimica na modelagem da parte
em emissao das linhas de C1v. Em adiantamente de discussao, nao verificamos
implicagoes causadas pela abundancia quimica de carbono em nossas conclusoes

sobre a lei 3.
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3.4 Comparacao com a literatura

Buscamos comparar a nossa caracterizagao fisica para gigantes O tardias com
os resultados obtidos em Mahy et al. (2015). Nesse trabalho sao determinados os
parametros fisicos fundamentais estelares e do vento para uma amostra de 19 estrelas
de tipo O Galécticas, que estao localizadas em 4 associagoes OB — Cygnus OBI1,
Cygnus OB3, Cygnus OBS8 e Cygnus OB9. Os autores utilizam o codigo CMFGEN
para a modelagem de dados espectroscopicos de alta resolugao nas regioes do 6ptico
(amostra inteira) e ultravioleta (5 objetos). Os dados no 6ptico sdo empregados para
a determinagao dos parametros fotosféricos e da taxa de perda de massa (via perfis
de Ha), ao passo que os dados no ultravioleta sdo analisados para a determinagao da
velocidade terminal e do fator de clumping f.,. Quando possuem dados disponiveis
no ultravioleta, Mahy et al. (2015) utilizam as linhas de C1v A1169, C1r A1179
(dados do telescopio FUSE), N v A1240, Si1tv AA1394,1403 e C1v AN1548,1551 (dados
do telescépio IUE) como diagndsticos para a perda de massa — em conjunto com Ha.
Entretanto, ressaltamos que todos os resultados finais apresentados por Mahy et al.
(2015) para as taxas de perda massa foram explicitados como tendo sido obtidos
através de Ha.

Na amostra de Mahy et al. (2015) existem 10 gigantes O7-9I11, entretanto apenas
6 gigantes O sao dos tipos mais tardios — O8-9I11. O trabalho de Mahy et al. (2015) é
atualmente um dos mais abrangentes quanto a anélise espectroscopica de gigantes O
tardias através de modelos de atmosferas unificados (fotosfera-vento). Desta maneira,
somos motivados a focar a nossa comparagao aos resultados desse trabalho.

Na Tabela 3.2, apresentamos um resumo de alguns dos parametros fisicos de-
rivados por Mahy et al. (2015) para a sua amostra de 6 gigantes O tardias — lu-
minosidade, raio estelar, massa espectroscépica, aceleragao gravitacional superficial,
velocidade de rotacao projetada, temperatura efetiva e taxa de perda de massa. Nao
incluimos a velocidade terminal, pois os autores determinam tal pardmetro somente

para 2 dentre esses 6 objetos. Note que ha dados no ultravioleta somente para 2
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estrelas — HD 191423 e HD 1919787,

Parametros HD 191423 | HD 193117 | HD 193443P | HD 229234 | HD 191978 | HD 194094
Tipo ONOIIIn O9IIT O9III O9III4... | OSIII O8III
log(L,/Lg) 542 £ 0.28 | 5.36 + 0.11 | 5.35 & 0.13 | 5.09 + 0.20 | 5.35 & 0.23 | 5.45 =+ 0.36
R, (Ro) 18.3187 17.6738 16.2769 11.4739 14.3733 19.871%3
M, (Mg) 54.619% 4 23.2115:9 43.81103,0 19.47288 42.2759% 25.919%0
log(g) 3.50 3.30 3.65 3.60 3.75 3.25

vsing (km s1) | 410 80 105 85 40 65

T (K) 30600 30100 31200 32000 33200 29900

M (Mg ano?) | 4.0 x 1077 | 5.0x 1077 | X 3.0x1077 | 20x107% | 1.0x 1077
Optico v v v v v v

uv v X X X v X

Tabela 3.2: Adaptado de Mahy et al. (2015). Resumo para os parametros fisicos obtidos por Mahy
et al. (2015) para gigantes O do tipo tardio (O8-9I1I). As constantes solares — luminosidade (Lg),
raio (Rg) e massa (Mg) — possuem unidades no sistema CGS (centimetro-grama-segundo). Para
parte dos pardmetros nao foram apresentados valores de barras de erro em Mahy et al. (2015).
Estrelas para as quais foram desenvolvidas anélises no ultravioleta ou 6ptico pelos autores estao
marcadas com “v”. Caso o contrario, estdo marcadas com “X”. Como néo foi determinada a taxa
de perda de massa em HD 229234, marcamos com “’X” associado a perda de massa desse objeto.

Mahy et al. (2015) encontram valor de temperatura efetiva em torno de 30000 —
33000 K (via éptico) para a sua amostra de gigantes O tardias, em acordo razodvel
com os nossos resultados (30000 — 35000 K). Entretanto, os valores de luminosidade
determinados por Mahy et al. (2015) sao maiores do que os valores assumidos para
a nossa amostra. Por exemplo, ndo possuimos estrelas com log(L, /L) = 5.45 como
para HD 194094 (apesar da barra de erro ser 0.36 dex). Conforme discutido por
Mahy et al. (2015), as suas determinagbes para a luminosidade (ndo somente quanto
as gigantes tardias) apresentam valores maiores do que os usualmente esperados pelo
tipo espectral, em virtude das incertezas nas distancias utilizadas para a determina-
¢ao da luminosidade (distancias obtidas por Humphreys 1978). Além disso, notamos
que Mahy et al. (2015) deriva alguns valores de massas que sdo particularmente
maiores, em comparagao com a nossa amostra. A nossa estrela com o maior valor
de massa apresenta M, = 26.1 My, enquanto Mahy et al. (2015) chega a derivar
valores acima de 50 My, (apesar das barras de erro serem altas, +95 Mg e -35 Mg

como para HD 191423).

"Exatamente as gigantes O tardias para a quais foram derivados valores de velocidade terminal.
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A principal diferenca entre a nossa caracterizagao fisica para a de Mahy et al.
(2015) é quanto a taxa de perda de massa. Derivamos perdas de massa da ordem de
1072 — 1078 M, ano!. Enquanto isso, a maior parte das gigantes tardias de Mahy
et al. (2015) possuem as perdas de massa na ordem de 10~7 Mg ano! — apesar
de nao serem apresentadas as barras de erro para esses valores. Em sua amostra,
constatamos somente 1 objeto com ventos fracos, HD 191978, que possui perda de
massa na ordem de 107 My ano’. Para essa estrela, Mahy et al. (2015) possui
dados no éptico e ultravioleta, conseguindo modelar bem tanto o perfil de Ha quanto
as linhas diagnostico de perda de massa no ultravioleta com uma taxa de perda
de massa de 2.0 x 107 Mg, ano!. Desta maneira, nido verificamos um acordo geral
entre os nossos resultados para as taxas de perda de massa em gigantes O tardias
com os resultados obtidos por Mahy et al. (2015). Frisamos que as nossas amostras
sao completamente diferentes, e nossa analise da perda de massa se pauta na regiao
do ultravioleta — enquanto Mahy et al. (2015) pauta-se primariamente pelas linhas
de Ha. Apesar de nao termos encontrado uma compatibilidade completa entre o
ultravioleta e o éptico em nossa amostra, verificamos 6timos ajustes para Ha de HD
156292 e HD 105627 (as duas estrelas com menores perdas de massas de massa da
amostra). Ja essas discrepancias entre os nossos resultados e os de Mahy et al. (2015)
sao explicitas para a maioria das gigantes O tardias analisados por tais autores —
com excecdo para HD 191978, onde Mahy et al. (2015) deriva M ~ 10~° Mg, ano',
provendo uma boa modelagem tanto de Ha quanto dos diagndsticos no UV.

Para efeito de comparac¢ao com a nossa modelagem, mostramos na Figura 3.33,
o modelo final obtido para HD 194094 (O8III) na regiao do 6ptico. Na Figura 3.34 e
3.35, mostramos a modelagem para HD 191423 (ONO9IIIn) na regido do ultravioleta

e do dptico.
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Figura 3.33: Reproduzida de Mahy et al. (2015). Modelo final computado via CMFGEN (linha ver-
melha) para HD 194094 (O8III) na regido do 6ptico. Dados (linha preta) obtidos pelo instrumento
Espresso/VLT. Perceba como o modelo final superestima as intensidades das linhas de hidrogénio,
tanto as linhas fotosféricas (Hd, Hy e HB) quanto a linha de Ha (diagndstico para a perda de
massa).
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L. Mahy et al.: The fundamental parameters of O-type star population in four Cygnus OB associations
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Figura 3.34: Reproduzida de Mahy et al. (2015). Modelo final computado via CMFGEN (linha
vermelha) para HD 191423 (ONO9IIIn) na regido do ultravioleta. Dados (linha preta) obtidos pelos
telescopios FUSE e IUE. Perceba que as linhas de Si1tv e C1v ndo sao bem ajustadas pelo modelo
final, possivelmente devido a quebra da simetria esférica do vento de HD 191423.
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Figura 3.35: Reproduzida de Mahy et al. (2015). Modelo final computado via CMFGEN (linha
vermelha) para HD 191423 (ON9IIIn) na regido do éptico. Dados (linha preta) obtidos pelo
instrumento Espresso/VLT. Note que as linhas de H1 sdo bem reproduzidas pelo modelo final para
essa estrela.
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Perceba que Mahy et al. (2015) consegue ajustar bem a linha de Ha para HD
191423, entretanto o seu modelo final ndao consegue ajustar Ha para HD 194094
(estrela sem dados no ultravioleta). Além disso, percebemos que as discrepancias
entre os modelos finais de Mahy et al. (2015) e os dados, para as intensidades
das linhas de hidrogénio, sdo em geral maiores do que as encontradas em nossos
resultados. Quanto & modelagem na regiao do ultravioleta, os autores nao conseguem
ajustar as linhas de Sitv e C1v para HD 191423. Sugerimos que isso ocorre por
conta da natureza desse objeto, que é uma estrela de alta velocidade de rotacao
— wvsini = 410 km s (Mahy et al. 2015) — potencialmente existindo quebra da
simetria esférica para o vento dessa estrela, desta maneira, sendo inadequado um
tratamento através de modelos de atmosferas unidimensionais (como os computados
pelo cédigo CMFGEN). Note que esse objeto possui o qualificador espectral “n”,
que é designado para estrelas O com linhas espectrais (no 6ptico) muito largas,
indicando assim uma alta velocidade de rotacao. Observe, pela Figura 3.34 e 3.35,
como sao alargadas as linhas (no ultravioleta e éptico) de HD 191423. Para efeito de
comparagcao veja, por exemplo, a andlise espectral desenvolvida por Howarth & Reid
(1993) e Massa (1995) para HD 935218 (tipo 09.5I1Inn), que possui vsini = 432
km s (Howarth et al. 1997), onde os autores concluem que tal estrela apresenta um
vento com simetria cilindrica (assimetria equador-polo) devido a sua alta velocidade

de rotagao projeta (que deve ser préxima a velocidade de rotacao equatorial).

8Inicialmente, essa estrela fez parte da nossa amostra, por ser uma gigante O tardia com dados
IUE de alta resolucdo. Entretanto, descartamos esse objeto da amostra por conta de seu vento
peculiar. Nao conseguimos modelar, de forma conjunta, as suas linhas de Si1tv e C1v. De fato, um
problema similar ao encontrado por Mahy et al. (2015) na modelagem a HD 191423.
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3.5 Analise evolutiva: anas, gigantes e supergigan-

tes O

Apés determinarmos os parametros fisicos fotosféricos e do vento da amostra,
abordamos o estagio evolutivo de gigantes O do tipo tardio através da analise do
diagrama HR. Buscamos realizar uma comparacao entre os nossos resultados para
gigantes O com os resultados obtidos na literatura para estrelas anas e supergi-
gantes O. Somos motivados a desenvolver tal andlise pelo fato de anas, gigantes,
e supergigantes O corresponderem, em principio, a estagios evolutivos distintos de
estrelas de alta massa — sendo anteriores as fases evolutivas de supergigantes verme-
lhas/amarelas, variaveis azuis luminosas e estrelas Wolf-Rayet. Entretanto, frisamos
que existe a possibilidade (dependendo da massa inicial) de uma estrela de alta
massa ainda estar na sua fase na Sequéncia Principal e possuir classificagdo de super-
gigante O (veja, por exemplo, Groh et al. 2014). Desta maneira, lembramos que uma
abordagem evolutiva de maior detalhamento para estrelas O requer uma analise das
suas abundancias quimicas superficiais acopladamente a analise do diagrama HR.

Utilizamos as trajetorias evolutivas e isécronas de Ekstrom et al. (2012) para
estrelas de alta massa. Esses modelos sdo o estado da arte na area de evolugao estelar.
Também utilizamos os resultados, obtidos através de analises espectroscopicas, de
Martins et al. (2005b) e Marcolino et al. (2009) para estrelas anas O — de tipo tardio
e inicial®. Os resultados!® espectroscopicos para as gigantes iniciais e supergigantes
OB sao de Repolust et al. (2004) e Mokiem et al. (2005). Apresentamos o diagrama
HR para anas, gigantes e supergigantes na Figura 3.36 e 3.37. Os nossos resultados
para as gigantes O tardias estdao em vermelho. Ressaltamos que parte dos resultados
para as supergigantes é constituido por estrelas de tipo B iniciais (B0-B0.5).

Na Figura 3.36 estao as trajetérias evolutivas para estrelas com massas iniciais

de 20, 25, 28, 32, 40 e 60 M. Estao marcados os pontos de exaustao de hidrogénio

9Recordamos que chamamos estrelas iniciais de tipos O3-7.5 e tardias de tipo O8 ou mais
tardio.
10Egses resultados estdo compilados no trabalho de Mokiem et al. (2007).
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no nucleo para cada um dos modelos e a linha de idade zero esta em linha tracejada
preta. Ja na Figura 3.37 mostramos as isécronas para idades de log(t) = 6.0, 6.5,
6.6, 6.7, 6.8 e 6.9. Esses modelos de evolugao foram computados considerando-se
metalicidade solar (Z = 0.014!.) e velocidade de rotagao inicial igual a 1/4 da

velocidade de rotagao critica V.

Diagrama HR: anas, gigantes, e supergigantes O (trajetdrias evolutivas)
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Figura 3.36: Diagrama HR construido através de resultados espectroscépicos para anas, gigantes e
supergigantes O. Os nossos resultados para gigantes sao apresentados em pontos vermelhos com
as suas barras de erro (temperatura efetiva via ultravioleta). Mostramos as trajetérias evolutivas
para estrelas de massas iniciais de 20, 25, 28, 32, 40 e 60 M. Para cada trajetéria, o ponto de
exaustdo de hidrogénio no micleo estd marcado por uma cruz de cor correspondente ao modelo. A
linha de idade zero estd em linha tracejada preta. Note que cada grupo de objetos povoa regioes
caracteristicas do diagrama HR.

HValor da metalicidade solar utilizado por Ekstrém et al. (2012)
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Diagrama HR: anas, gigantes e supergigantes O (isocronas)
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Figura 3.37: Idem a figura anterior, mas mostrando-se as isocronas computadas para as idades de
log(t) = 6.0, 6.5, 6.6, 6.7, 6.8 € 6.9.

Observamos que as anas, gigantes e supergigantes ocupam regioes caracteristicas
no diagrama HR. Em especial, as gigantes O tardias povoam uma regiao particular-
mente pequena do diagrama — log(Ti¢) =~ 4.50 — 4.55 e log(L,/Lg) &~ 5.1 —5.3. Isso
deve-se & baixa dispersdo em luminosidade (assumida) e temperatura efetiva (deter-
minada). Os resultados mostrados para a temperatura efetiva foram obtidos através
da analise do ultravioleta. Frisamos que as determinacoes das temperaturas efetivas
pelo ultravioleta e 6ptico sao completamente compativeis, nao havendo implicacao
a analise no diagrama HR. Encontramos massas iniciais de ~ 25 — 28 My, e idades
de log(t) = 6.7 — 6.8 para a nossa amostra. Dividimos a amostra em ands e gigantes
iniciais e tardias. Percebemos que as anas iniciais possuem massas maiores (= 30—60
Mg) que anas tardias (=~ 20 — 25 Mg). Isso é o esperado considerando-se a relagao

massa-luminosidade — proporcionalidade entre a luminosidade e a massa estelar:
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maior massa implica maior luminosidade. Verificamos esse mesmo comportamento
entre objetos iniciais e tardios para as estrelas da classe das gigantes. Um intervalo
em massa de ~ 25 — 28 Mg para a nossa amostra e de ~ 32 — 60 My para as
gigantes iniciais. Além disso, também encontramos que as anas iniciais sao objetos
mais jovens — log(t) 5 6.5 — que as anas tardias — log(t) ~ 6.5 — 6.7. O mesmo ¢
observado para as estrelas gigantes: log(t) 5 6.7 para as iniciais e log(t) ~ 6.7 — 6.8
para as nossas estrelas. Vemos que tanto as anas O (iniciais e tardias), quanto as
gigantes O (iniciais e tardias) encontram-se ainda na fase de Sequéncia Principal.
Entretanto, as gigantes O notavelmente estao mais préximas do final das sequéncias
principais das trajetérias evolutivas. Quanto as supergigantes azuis (estrelas OB su-
pergigantes), notamos que elas estao espalhadas pelo diagrama HR, cobrindo massas
iniciais de ~ 25 — 60 Mg, e idades de log(t) ~ 6.5 — 7.0. Ressaltamos que é necessaria
uma analise das abundancias quimicas superficiais de carbono, nitrogénio e oxigénio
nessas estrelas, a fim de averiguarmos de forma detalhada seus estagios evolutivos.
No entanto, podemos afirmar que o grupo de supergigantes com Te¢ < 4.50 é formado
por objetos pos-Sequéncia Principal (encontrando-se apds os pontos de exaustao de
hidrogénio no ntcleo).

Assim, concluimos que a nossa amostra constitui um grupo de estrelas com idades
intermedidrias entre as anas O (log(t) ~ 6.0 — 6.7) e as supergigantes (log(t) até
7.0), correspondendo assim a um estégio evolutivo intermedidrio entre as classes de
anas e supergigantes. Percebemos que as gigantes O tardias sao melhor descritas
como descendentes das anas de tipos O6.5-8V. Apesar de gigantes O ainda estarem
nas suas fases de Sequéncia Principal, é notério que se encontram mais proximas
ao final da Sequéncia Principal do que estrelas anas. Essa questao evolutiva nos
interessa quanto ao problema dos ventos fracos. Salientamos que as 3 anas iniciais
(Figura 3.36 e 3.37), que possuem log L, /Lo 5 5.2, sdo 06.5-7.5V, sendo esses os
tipos de anas para os quais comecamos a verificar os ventos fracos, estendendo-se
aos tipos O8-9.5V.

Desta forma, a existéncia de ventos fracos em estrelas gigantes O implicaria que
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esse fendmeno nao esta exclusivamente associado ao inicio da evolucgao de estrelas O
na Sequéncia Principal, mas estendendo-se ao longo dessa. Mostramos que as taxas
de perda de massa derivadas para a nossa amostra sao até 2 ordens de grandeza
menores do que os valores tedricos previstos por simulagées hidrodinamicas. Na
proxima sec¢ao, abordaremos com maiores detalhes o problema dos ventos fracos em

nossa amostra.
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3.6 O problema do ventos fracos

Apébs determinarmos os parametros fisicos da amostra, investigamos os nossos
resultados para as gigantes O do tipo tardio no contexto do entao chamado problema
dos ventos fracos a partir das comparagoes entre as taxas de perda de massa deter-
minadas (via ultravioleta) e os seus valores previstos via simulagoes hidrodindmicas
(Vink et al. 2000). Esse é o objetivo primdrio deste projeto, a parte de obtermos
uma melhor caracterizacao das propriedades de gigantes O.

Primeiramente, relembraremos a discussao desenvolvida na Sec¢ao 1.2, onde intro-
duzimos sobre a questao dos ventos fracos na literatura. Na Secao 3.2, desenvolvemos
uma analise espectral das nossas determinacoes para as perdas de massa frente aos
seus valores tedricos (Myiy), tanto na regiao do ultravioleta (linhas de Si1v e C1v)
quanto do 6ptico (linhas de Ha).

O problema dos ventos fracos é caracterizado por uma explicita discrepancia entre
as perdas de massa para estrelas O determinadas via andlise espectral (perfis P-Cygni
no ultravioleta) por modelos de atmosferas e as perdas de massa obtidas a partir
de simulag¢bes hidrodinamicas. Enfatizamos que até entao essa questao somente foi
verificada para estrelas O anas do tipo tardio (tipos 08-9.5V) — reveja a Figura 1.10.
Esse ponto é fundamental para uma investigacao aos ventos fracos, tendo-se em vista
que anas O tardias possuem valores de luminosidade menores que log(L,/Lg) S 5.2.
Enquanto isso, verifica-se que as anas iniciais (03-7.5V) de maior luminosidade
(tridngulos amarelos) e as supergigantes OB apresentam bom acordo quanto as
perdas de massa tedricas. Através da Figura 1.10, notamos que entre as anas tardias
¢ as ands iniciais mais luminosas (com log(L,./Ls) £ 5.2) existem estrelas anas
iniciais (em torno dos tipos 06.5-7.5V'?) que aparentam estar na transicao entre o
regime dos ventos fracos e de acordo com os resultados hidrodindmicos.

O estudo de gigantes O tardias ¢ interessante no contexto dos ventos fracos, pois

12Novamente, um melhor termo para esses objetos seria “anas intermediarias”. Para efeito de
simplificacdo no texto, incluimos esses tipos sob o termo “anas iniciais”, fazendo-se a referéncia
adequada quanto ao fato de serem estrelas menos luminosas do que as demais anas iniciais de tipos
05-3V.
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nos possibilita abordar essa aparente regiao de transicao demarcada em luminosidade

— log(L,/Ls) =~ 5.2 — ao passo que esses objetos possuem luminosidades em torno
de log(L,/Le) =~ 5.2. Além disso, de acordo com a nossa discussdo na Segao 3.5,
confirmamos que gigantes O sao estrelas de alta massa mais evoluidas do que anas
O, estando mais préximas do final da queima de hidrogénio em seus nucleos. Isso
nos permite uma abordagem evolutiva ao problema dos ventos fracos, devido ao
fato dos modelos evolutivos de ponta (e.g., Ekstrom et al. 2012; Meynet et al. 2015)
utilizarem as perdas de massa My ao longo de toda a Sequéncia Principal para
estrelas com massas iniciais M, > 7 M.

Vimos que os nossos modelos finais e os modelos computados com perdas de
massa teodrica diferem drasticamente quanto a modelagem das linhas no ultravioleta
(Sitv e C1v) e no éptico (Ha): todos os modelos com perdas de massa teéricas pro-
duzem linhas de Si1v e Ha em emissao, que sao notoriamente discrepantes aos dados
observacionais para toda a amostra. Essa carateristica advém do fato das nossas per-
das de massa serem muito menores do que os valores de Mvmk — encontramos que
elas sao menores por um fator de ~ 0.9 — 2.3 dex. Novamente, relembramos que ape-
sar dessas discrepancias também serem observadas em estrelas anas O tardias, para
essas estrelas nao existe uma diferenca sistematicamente explicita entre os valores
de perdas de massa derivados (pelo ultravioleta) e My quanto a modelagem das
linhas de Ha. Desta forma, conseguimos descartar (tanto pelo ultravioleta quanto
pelo 6ptico) a validade das perdas de massa tedricas, frente aos valores derivados
por andalise espectroscopica, para a nossa amostra de gigantes O tardias.

Para efeito de discussao qualitativa, mostramos na Figura 3.50 as nossas deter-
minagoes para as perdas de massa da amostra de gigantes frente aos seus valores
de luminosidade. Percebemos que existe uma relacao entre a perda de massa e a
luminosidade. Isso é consistente com o cenario de ventos dirigidos por radiacao: a
taxa de perda de massa sera diretamente proporcional a luminosidade. Entretanto,
ressaltamos que a perda de massa nao é uma fungao unicamente dependente da

luminosidade estelar. Ela também depende de demais parametros estelares — como
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a metalicidade, temperatura efetiva e massa (e.g., Leitherer et al. 1992; Vink et al.

2000).
Diagrama log(M) versus log(L /L g,,)
<
2|
|
[ ]
0
T [ J
[ J
o
%] .
—_
=
b= o
e) °
s °
T [ ]
[}
<
2
|
w0
-
T T T I
5.05 5.15 5.25 5.35

log(L /L sor)

Figura 3.38: Diagrama com as nossas determinagdes para as taxas de perda de massa da amostra
em relagdo aos valores de luminosidade. Nao incluimos as barras de erro, pois almejamos uma
discussao qualitativa aqui. Em linha tracejada vermelha, mostramos a regressao linear simples da
perda de massa em funcdo da luminosidade. Perceba que estrelas O mais luminosas tendem a
possuir maiores valores de perda de massa.

Desta maneira, uma forma mais adequada de comparacao é entre o chamado
momento modificado do vento Do (Equagao 2.11) e a luminosidade. Essa grandeza
é importante, pois quantifica a intensidade do vento estelar e advém da teoria de
ventos dirigidos por linhas: encontrando-se que o momento do vento de estrelas
dirigidas por radiagao ¢ uma lei de poténcia dependente somente da luminosidade
estelar (sem considerarmos efeitos de metalicidade).

Na figura 3.39, mostramos o digrama do momento do vento versus luminosidade

para anas, gigantes e supergigantes O'3. Ressaltamos que esses valores para o mo-

13Essas amostras de ands e supergigantes O sio as mesmas apresentadas na discussio da Secio
3.5, onde explicitamos as suas referéncias bibliograficas.
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mento das gigantes O sao os mesmos apresentados na Tabela 3.5, sendo valores do
momento calculados desconsiderando-se o fator de clumping utilizado na modela-
gem, isto ¢, eles sao 0.5 dex maiores do que as nossas determinagoes para o momento

do vento.

Relacdo momento modificado do vento - luminosidade
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Figura 3.39: Diagrama do momento modificado do vento versus luminosidade para anas, gigantes e
supergigantes O. Apresentamos os nossos resultados em pontos vermelhos, conjuntamente, com as
suas barras de erro. Na parte superior esquerda encontram-se barras de erro representativas para os
resultados da literatura. Todos os valores para o momento do vento sao calculados considerando-se
modelos de ventos homogéneos, desta forma, esses valores para o momento da nossa amostra estao
superestimados (por +0.5 dex). Em linha sélida preta (correspondente & Equagao 3.2), mostramos
a relacgdo tedrica, enquanto a nossa relagdo empirica estd em linha vermelha (correspondente &
Equagdo 3.5). Perceba que as gigantes O tardias povoam a regidao de transicdo para o problema
dos ventos fracos.

Na parte superior esquerda mostramos uma barra de erro representativa dos
resultados espectroscopicos para as anas e supergigantes O e a linha tracejada preta
demarca a regido em luminosidade de log(L,/Ls) = 5.2. Em linha sélida preta,
mostramos a relagdo momento-luminosidade tedrica prevista por Vink et al. (2000),

dada pela equacao 3.2. Recordamos tal equacao a seguir:
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log(DY"kY = 1.826(0.044) log(L, /L) + 18.680(=0.260)

mom

Primeiramente, veja que o problema dos ventos fracos das anas tardias (L, /Lg <
5.2) é explicitamente verificado através desse diagrama, enquanto as anas iniciais
(que possuem log(L, /L) > 5.2), gigantes iniciais e supergigantes apresentam bom
acordo com a previsao para a relacdo momento-luminosidade. A nossa amostra de
gigantes O tardias esta representada pelos pontos vermelhos com as suas barras
de erro individuais. Note que somente 1 estrela, HD 116852, que possui a maior
taxa de perda de massa da amostra, tem o seu momento do vento marginalmente
compativel (limite superior) com a relacao tedrica. Mesmo assim, frisamos que trata-
se um momento superestimado em relagao ao nosso resultado. Perceba também
que a partir dos nossos resultados é nitida a quebra com a relacao tedrica em
log(L/Lg) ~ 5.2.

Apresentamos, em linha sélida vermelha, a nossa relagao momento-luminosidade
empirica (Gama de Almeida 2015), computada através dos nossos resultados para
as gigantes e dos obtidos na literatura para estrelas anas O. Assim, veja que o nosso
resultado é notoriamente discrepante da relacao tedrica, que é descrita pela Equacao
3.2. Abaixo mostramos a equacao que descreve o nosso resultado para a relacao

momento-luminosidade:

10g(Dinom) = 3.797(=£0.660) log(L, /Ls) + 7.181(£3.416) (3.5)

Obtivemos a Equacao 3.5 através de regressao linear simples, utilizando-se a
Linguagem R (R Core Team 2013). Assim, mesmo considerando-se as anas com
log(L,/Ls) > 5.2, a nossa relagdo empirica explicitamente diverge do resultado
tedrico de Vink et al. (2000).

Na Figura 3.40, apresentamos um digrama confrontando as taxas de perda de
massa derivadas via analise espectral com os valores teéricos via hidrodinamica

para a perda de massa. Novamente, todos os nossos resultados para a perda de
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massa estao aumentados por um fator 3.14, para que possamos compara-los com
resultados obtidos através de andlises que consideram ventos homogéneos (sem
clumping). Nesse diagrama, as diferentes classes de estrelas O estao representadas
pelas mesmas cores mostradas no digrama anterior. Em linha pontilhada e tracejada,
esta representada a relagdo um para um entre a perda de massa espectroscopica
e a hidrodinamica. Os resultados verificados para o momento do vento advém
diretamente dos resultados desse diagrama: as tipicas varia¢des nas taxas de perda
de massa modificam o momento do vento, de forma mais significativa, do que as

variagoes no raio estelar e velocidade terminal.
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Figura 3.40: Diagrama comparando as perdas de massa derivadas por andlises espectroscépicas
e as perdas de massa tedricas via hidrodindmica, para as anas, gigantes e supergigantes O. Os
objetos estao divididos conforme os seus valores de luminosidade (diferentes formas geométricas).
As estrelas, com espectros apresentados na Figura 3.41, estao simbolizadas por formas geométricas
abertas. Apresentamos os nossos resultados em pontos vermelhos, conjuntamente, com as suas
barras de erro. Na parte superior esquerda encontram-se barras de erro representativas para os
resultados da literatura. Em linha pontilhada e tracejada preta esta a relagdo um para um entre a
perda de massa espectroscopica e teédrica. Perceba que a nossa amostra povoa a regiao de transicao
para o problema dos ventos fracos.
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Encontramos que a nossa amostra de gigantes O tardias apresenta taxas de perda
de massa sistematicamente discrepantes as perdas de massa tedricas — somente 1
estrela da nossa amostra (HD 116852) possui a perda de massa compativel (limite
superior) com a previsao hidrodindmica — mesmo assim, tendo o seu valor de
perda de massa aumentado pelo fator 3.16. O objeto para o qual encontramos a
maior discrepancia é HD 156202: ~ 1.7 dex (conforme o valor de perda de massa
indicado no diagrama) e ~ 2.2 dex (considerando-se a sua perda de massa final
de M = 1.5 x 10~ Mg, ano™). E notdvel encontrarmos essa discrepancia de ~ 1.7
dex, mesmo aumentando-se a perda de massa final desse objeto por um fator 3.16.
Ressaltamos aqui que esse objeto é o mais tardio da nossa amostra (09.7), sendo
assim o de menor luminosidade. Desta maneira, em principio, esperavamos que essa
estrelas apresenta-se a menor taxa de perda de massa dentre a amostra de gigantes.

Desta forma, a partir desses diagramas, concluimos que gigantes O tardias tam-
bém apresentam ventos fracos. Esta é a primeira vez que ventos fracos sao verificados
em estrelas O para além da classe de anas. Ao povoarmos a regiao de L, /Lq ~ 5.2
dex, confirmarmos que essa regiao ¢ critica ao problema. Perceba pela Figura 3.39
e 3.40 que nossa amostra claramente “transita” entre o regime de ventos fracos
das anas tardias e o regime de ventos compativeis com as previsoes hidrodinamicas.
Concluimos entao que o problema dos ventos fracos nao esta exclusivamente associ-
ado as estrelas O mais jovens (mais préximas da linha de idade zero), pois também
encontramos ventos fracos em objetos um pouco mais evoluidos do que as anas
O tardias. Também perceba que objetos em diferentes estagios evolutivos — anas
iniciais (de maior luminosidade), gigantes iniciais e supergigantes O — apresentam
acordo com as perdas de massa tedricas. Assim, podemos afirmar que o problema
dos ventos fracos estd fortemente relacionado com a luminosidade estelar frente aos
possiveis efeitos evolutivos.

Mostramos na Figura 3.41, uma comparacao das caracteristicas espectrais no
ultravioleta (dados IUE) para uma supergigante, gigante e ana O, sendo todas de

tipos tardios (09-9.7). A estrela gigante (HD 105627) estd em nossa amostra e
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os resultados para as perdas de massa desses objetos estao indicados por formas
geométricas abertas no diagrama da M derivada versus M teérica (Figura 3.40). Os

1. Por essa mesma

seus valores de perda de massa estao indicados na Figura 3.4
figura, perceba que essas estrelas pertencem a diferentes grupos de luminosidade —
HD 209975 é representada por losango (log(L,/Lg) > 5.3), HD 105627 por quadrado
(5.1 > log(Ly/Ls) < 5.3) e HD 326329 por ponto (log(L,./Le) < 5.1). Escolhemos
mostrar os espectros IUE desses objetos de diferentes classes de luminosidade, pois
eles possuem taxas de perda de massa em regimes distintos: M ~ 1076 — 1079 —
1071 M, ano!. Isso ocorre porque essas estrelas possuem diferentes valores de
luminosidade: menor perda de massa para o objeto menos luminoso (HD 326329, tipo
09.7V). Veja como as linhas de Si1tv AA1394,1403 e C1v AA1548,1551 (diagnésticos
para a perda de massa) sao diferentes dentre esses objetos: essas linhas aumentam
de intensidade desde a estrela ana até a supergigante O. Desta maneira, as suas

5 gdo distintas —

perdas de massa derivadas a partir de andlises espectroscopicas!
quanto maiores forem as intensidades das linhas formados no vento, maior sera a

taxa de perda de massa na modelagem a fim de ajustarmos essas linhas.

MNote que a perda de massa indicada para HD 105627 é menor (em 0.5 dex) do que a apresentada
na Figura 3.40, pois nessa figura mostramos as nossas perdas de massa determinadas multiplicadas
por um fator 3.16 (para todos os objetos), por conta do efeito de clumping.

15Galientamos que o valor indicado para a perda de massa da supergigante HD 209975 é obtido
exclusivamente através da regidgo do 6ptico (Repolust et al. 2004).



Fluxo normalizado

1.8
1.6
1.4
1.2

0.8
0.6
0.4
0.2

1.8
1.6
1.4
1.2

0.8
0.6
0.4
0.2

1.8
1.6
14
1.2

0.8
0.6
0.4
0.2

138 3.6. O problema do ventos fracos

Espectros IUE para supergigantes, gigantes e anas O: linhas de Si1v e C1v

HD 209975 (09Ib): M = 2.2 x 10-5 Mg.ano™

1400 1450 1500

HD 105627 (O9IIT): M = 4.0 x 10~ My.ano™

L Si1v Civ
n
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HD 326329 (09.7V): M = 6.0 x 1071 Mg .ano™!
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Figura 3.41: Espectros na regiao do ultravioleta (dados IUE) para uma supergigante, gigante e
and O. A gigante HD 105627 faz parte da nossa amostra. Esses objetos estdo simbolizados por
formas geométricas abertas na Figura 3.40. Perceba as discrepancias nas linhas diagnéstico do
vento — Si1v e C1v — dentre esses objetos de diferentes classes de luminosidade.
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3.7 Degenerescéncias: efeitos na perda de massa

Encontramos que gigantes O do tipo tardio apresentam ventos fracos. Buscamos
investigar possiveis efeitos de degenerescéncias criados pelos parametros estelares
na derivacao das perdas de massa da amostra. Nesta parte, discutiremos sobre tais
potenciais degenerescéncias entre a taxa de perda de massa e os seguintes parametros:
temperatura efetiva, campo de velocidade de microturbuléncia e as abundancias
quimicas de carbono, nitrogénio e oxigénio. Os resultados aqui discutidos quanto a
temperatura efetiva foram abordados em Gama de Almeida (2015), por questao de
completude, apresentaremos um resumo destes, em conjunto com as analises sobre a
microturbuléncia e as abundancia de CNO, sendo estas duas ultimas desenvolvidas
ao longo do periodo do mestrado. Dentre a microturbuléncia e as abundancias
quimicas, investigamos com um maior nivel de detalhes (anélise para cada objeto
da amostra) os efeitos produzidos pelas abundancias quimicas na determinacao das
perdas de massa. Para a microturbuléncia analisamos duas estrelas, para as quais
verificamos pardmetros do vento (perda de massa e velocidade terminal) extremos
dentre a amostra. Desta maneira, discutiremos, em maiores detalhes, sobre tais

possiveis efeitos de abundancias.

3.7.1 Temperatura efetiva

A temperatura efetiva é um pardmetro estelar de particular importancia quanto a
determinacao dos parametros fisicos do vento estelar (e.g., Martins 2011). A variagao
da temperatura efetiva implica mudancgas nas estruturas de ionizagao no vento (i.e.,
nas fragoes de fons no vento), pois a variagao desse parametro modifica a estrutura
de temperatura ponto a ponto no vento. Para efeito de exemplificagdo, mostramos,
na Figura 3.42 (Austin 2011), as fragoes (integradas na extensdo do vento) de
carbono e silicio em modelos computados pelo CMFGEN para diferentes valores de
temperatura efetiva. Salientamos que esses modelos de atmosferas apresentados na

Figura 3.42 foram computados para parametros tipicos de supergigantes O. Veja



140 3.7. Degenerescéncias: efeitos na perda de massa

como as fragoes dos estados de ionizacao desses elementos se alteram conforme
varia-se a temperatura efetiva. Desta maneira, a temperatura efetiva impacta nas
intensidades das linhas produzidas por elementos.

Em particular, através da Figura 3.42, percebe-se o aumento da fragao de fons
de Sitv (ponto vermelhos) para Ty =~ 30000 K. Chamamos a atengao, na Segao
2.3, quanto a sensibilidade das linhas de Si1v frente a mudanca na temperatura
efetiva (7000 K de variacao) — reveja a Figura 2.9 e 2.10 — onde encontramos a
formagao das linhas de Si1v sob a forma de P-Cygni para o modelo com T.s = 28000
K: um aumento na fragdo de um dado ion implica aumento das intensidades das
linhas criados por tal espécie atomica. Em suma, as incertezas derivadas para esse

parametro potencialmente impactam na derivagao da taxa de perda de massa.
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Figura 3.42: Adaptada de Austin (2011). Fracoes de fons de silicio (painel esquerdo) e carbono
(painel direito) computadas em modelos CMFGEN para estrelas supergigantes O: segundo estado
de ionizacdo em preto, terceiro em vermelho e quarto em verde. Nos titulos indica-se que o fator
de clumping é igual a 0.1 e que ha inclusao de raios-X na modelagem. Note como a fragao de Si1v
aumenta para a temperatura efetiva em torno de 30000 K.

Discutimos aqui sobre o efeito da temperatura efetiva na perda de massa quanto

as estrelas HD 156292 e HD 116852, pois esses objetos possuem propriedades do
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vento extremas dentre a nossa amostra: HD 156292 apresenta M = 1.5 x 1072 Mg
ano™ e v, = 1300 km s!, enquanto que para HD 116852 temos M = 6.0 x 1078 M,
ano! e vy, = 2100 km s!. Sendo a discrepancia na perda de massa por um fator
40, essas sao, respectivamente, as estrelas com vento de menor e maior densidade
da nossa amostra. Desta maneira, sao objetos representativos da amostra quanto a
analise de casos limites para os efeitos produzidos na derivacao dos parametros do
vento em virtude de variagoes nos demais parametros fisicos da modelagem.

Na Figura 3.43, apresentamos o teste de degenerescéncia entre a perda de massa
e a temperatura efetiva para HD 116852, enquanto na Figura 3.44 encontra-se o teste
analogo para HD 156292. Mostramos nessas figuras a regido de ~ 1370 — 1570 A,
onde se encontram as linhas diagnostico para a perda de massa. Os dados IUE estao
em linha soélida preta. Em cada dessas figuras mostramos nos painéis superiores a
comparagao entre o modelo final (linha sélida vermelha) frente aos limites derivados
para a perda de massa. Nos painéis intermediarios encontra-se a comparacao entre o
modelo final e o limite inferior determinada para a temperatura efetiva, enquanto nos
painéis inferiores mostramos essa comparacao para o limite superior da temperatura
efetiva. Salientamos que esses resultados para a temperatura efetiva sao obtidos
através da regiao do ultravioleta, permitindo-se uma andlise mais conservadora
devido ao fato das barras de erro via ultravioleta serem maiores do que as barras

de erro encontradas através das linhas de HeI-11 no éptico.
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HD 116852: log(g) = 3.50, vsini = 120 km.s™ e vy, = 2100 km.s™!
Modelo final e M limites
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Figura 3.43: Teste de degenerescéncia entre a perda de massa e a temperatura efetiva para HD
116852: efeitos produzidos pela temperatura efetiva na modelagem das linhas diagnéstico para
a perda de massa. Os dados IUE estdo em linha sélida preta e o modelo final em linha sélida
vermelha. No painel superior, mostramos os limites para a perda de massa (superior em linha
sélida azul e inferior em sélida verde). Nos painéis seguintes estdo os modelos com os limites para
a temperatura efetiva (em linha tracejada azul), em comparacio ao modelo final. Perceba que o
maior efeito é criado pelo limite inferior da temperatura efetiva, entretanto, mesmo assim nao ha
superestimacao na derivacdo da taxa de perda de massa: faz-se necessario diminuir a perda de
massa no modelo tracejada azul do painel do meio.
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HD 156282: log(g) = 3.50, vsini = 100 km.s" e vy, = 1300 km.s*
Modelo final e M limites
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Figura 3.44: Idem a figura anterior, mas para HD 156292. Note que as barras de erro na tempe-

ratura efetiva nao produzem efeitos significativos nas linhas de Si1v e C1v frente aos criados pelos
limites da perda de massa.

Primeiramente, quanto a estrela HD 156292, encontramos que os efeitos produzi-
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dos pela variacao na temperatura efetiva sob os perfis de Si1v e C1v sdo inteiramente
reproduzidos pelos limites derivados para a taxa de perda de massa desse objeto.
Quanto a HD 116852, verificamos que o maior efeito é criado pelo limite inferior
da temperatura efetiva (modelo em linha tracejada azul no painel intermediario
da Figura 3.43), entretanto, mesmo para esse caso, a barra de erro superior para
a perda de massa reproduz o perfil Si1v criado por tal modelo. Sublinhamos que,
neste caso, seria necessario uma diminuicao da taxa de perda de massa, ou seja, nao
ha superestimacao na derivagao da taxa de perda de massa para esse objeto.
Desta forma, concluimos que as barras de erro derivadas para a temperatura
efetiva nao implicam aumento dos nossos valores para a taxa de perda de massa.
Além disso, notamos que os limites para a temperatura efetiva nao afetam a mode-
lagem da parte em emissao das linhas de C1v, isto é, continua sendo indispensavel
considerarmos modelos com 8 ~ 0.3 a fim de diminuirmos as intensidades das partes

em emissao de tal perfil.
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3.7.2 Microturbuléncia

Recordamos sobre a parametrizacao para a o campo de velocidade de microtur-

buléncia (Equagao 2.3):

6u(r) = & + (7 — )

onde &M descreve o valor da microturbuléncia na fotosfera (§;(r = R,)) e &me*

na regiao mais externa do vento (&§(r — 00)). Em conformidade com os resultados
na literatura para estrelas O tardias, inicialmente assumimos £™" = 10 km s e
mar — ().1v.,. Entretanto, perceba que a mudanga no valor de ™™ impacta na
microturbuléncia ponto a ponto no vento. Desta maneira, exploramos possiveis
degenerescéncias entre as taxas de perda de massa e a nossa suposicao quanto a
velocidade de microturbuléncia na fotosfera.

Na Figura 3.45, apresentamos o nosso teste para HD 156292. No painel superior,
mostramos o modelo final (linha sélida vermelha) em comparacao com as incertezas
derivadas para a taxas de perda de massa. Veja que todos esses modelos possuem

min = 10 km s'. Nos painéis seguintes encontram-se modelos com £ = 15 km
st e ™ =20 km s (linhas tracejadas azuis) em comparacio com o modelo final.
Mostramos o teste analogo para HD 116852 na Figura 3.46, entretanto para valores
menores de microturbuléncia: £™" = 20 km s e £ = 30 km s!. Esses valores de
gmin 2 20 km s sdo casos extremos para estrelas O tardias, pois a velocidade de
microturbuléncia tende a decair para os tipos mais tardios (e.g., Heap et al. 2006).

De fato, esse regime de velocidade é tipico para estrelas com temperaturas efetivas

acima de ~ 40000 K, enquanto a nossa amostra apresenta valores de ~ 30000-35000

K.
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HD 156282: T,; — 30625 K, log(g) = 3.50, vsini = 100 km.s™ e v, = 1300 km.s

Modelo final e M limites
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Figura 3.45: Teste de degenerescéncia entre a perda de massa e a microturbuléncia fotosférica
Emin para HD 156292: efeitos produzidos pela temperatura efetiva na modelagem das linhas
diagndstico para a perda de massa. Os dados IUE estao em linha sélida preta e o modelo final em
linha sélida vermelha. No painel superior, mostramos os limites para a perda de massa (superior
em linha sélida azul e inferior em sélida verde). Nos painéis seguintes estdo os modelos com &"
= 15 km s! e 20 km s!, em comparagio ao modelo final (£/*" = 10 km s!). Note que ndo ha
alteragao significativa nas linhas formadas no vento de forma a implicar mudanca na determinagao
da perda de massa. Além disso, perceba que as linhas de ferro tornam-se mais intensas conforme o

aumento de ™"
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HD 116852: T,; = 32500 K, log(g) = 3.50, vsini = 120 km.s™ e v, = 2100 km.s
Modelo final e M limites
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Figura 3.46: Idem a figura anterior, mas para HD 116852. Mostramos varia¢gdes na microturbu-
léncia para £ = 20 km st e £ = 30 km s'. Novamente, veja que nio precisamos revisar
a perda de massa. Note também as linhas de ferro mais mtensas para £ > 10 km s™!. Neste
caso, o aumento da microturbuléncia em " = 30 km s produz uma diminuicdo significativa
na parte em emissao do perfil de C1v sintético.
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A partir da Figura 3.45 e 3.46, excluimos a possibilidade de degenerescéncias
entre a perda de massa e a suposicao na estrutura de microturbuléncia. Os modelos
em linhas pontilhada azul nao alteram de forma significativa os ajustes finais de
forma a necessitarmos revisar as perdas de massas derivadas. De fato, os modelos
com & > 10 km s provéem ajustes melhores as linhas de Siv A 1502, sendo esta
uma das linhas diagnéstico para a derivacao desse parametro. No caso, tal linha é
bem ajustada por ™™ = 15 km s' em HD 156292 (painel intermediario) e &™"
= 30 km s em HD 116852 (painel inferior). Além disso, perceba que a parte em
emissao do perfil de C1v em HD 116852 é bem ajustada para £™" = 30 km s’
(apesar de nao existirem mudangcas significativas para o caso de HD 156292).

Desta maneira, ™" poderia, em principio, nos fornecer um bom ajuste a parte em
emissao da linha de C1v para HD 116852. Entretanto, encontramos que valores de
& 2 10 km s impactam de forma significativa na determinagdo das temperaturas
efetivas. Isso ocorre pois um aumento na microturbuléncia fotosférica £™™ implica
aumento das intensidades de todas as linhas formadas nessa regidao. Veja como as
linhas de ferro (no caso, Felv) tornam-se mais intensas na regiao de ~ 1370 — 1570
A. Recordamos que as linhas Fe I1I-v mostraram-se particularmente mais sensiveis
durante a andlise a variacao da temperatura efetiva do que as linhas produzidas
por Fe1v. Assim, pelo fato das linhas de Felv serem mais sensiveis a variacao em

min do que na temperatura efetiva (dentro dos intervalos explorados), o aumento
da velocidade de microturbuléncia potencialmente afeta a nossa determinagao da
temperatura efetiva pela regiao do ultravioleta.

A fim de quantificarmos o impacto de £™" na temperatura efetiva, revisamos
a determinacdo da temperatura efetiva de HD 116852 (caso extremo de microtur-
buléncia fotosférica), considerando-se £™" = 30 km s!. Na Figura 3.47, mostramos
na parte superior a comparagao entre o nosso modelo final (linha sélida vermelha)
e 0 modelo com ™" = 30 km s'. Esses modelos possuem os mesmos parametros

fisicos, & parte da variagdo em £". Para ambos temos Ty = 32500 K (valor derivado

pelo ultravioleta). Na parte inferior encontra-se o modelo com &™" = 30 km s e
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temperatura efetiva revisada a fim ajustarmos as linhas de ferro (7 = 36000 K).
Apesar das semelhancas entre esse modelo e o modelo final, perceba que encontramos
problemas nos ajustes as linhas de Fe1il (em =~ 1900 A) em virtude do alto valor de

temperatura efetiva (aumento de 3500 K). Além disso, temos que Toy = 3250073009

K pelo ultravioleta, enquanto Toe = 3300073999 pelo éptico para HD 116852, Assim,
tanto pelo ultravioleta quanto pelo 6ptico, excluimos o valor de T,y = 36000 K para
HD 116852.
Em conclusdo, encontramos que £ nao impacta nas determinagio das perdas
de massa. Apesar da linha de Siv A 1502 em HD 116852 ser melhor ajustada para
min — 30 km s além da parte em emissdo da linha de C1v, esse é um valor extremo
de &M para estrelas O tardias. De fato, um aumento de £™" = 10 km s para
min — 30 km s implica na necessidade de revisarmos a temperatura efetiva pelo
ultravioleta para além das barras de erro derivadas tanto pelo ultravioleta quanto
pelo 6ptico. Desta maneira, efeitos produzidos por microturbuléncia nao explicam

a superestimativa do modelo final na parte em emissao do perfil de C1v em HD

116852, configurando-se o mesmo para HD 156292.

HD 116852: efeito da velocidade de microturbuléncia nas linhas de Ferro
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Figura 3.47: Comparagio entre o modelo final (/" = 10 km s, linha vermelha) e o modelo

variando-se £ para 30 km s (tracejada azul). Mostramos também a comparacao entre o modelo
(linha sélida vermelha) com " = 30 km s! e temperatura efetiva revisada de forma a modelar
as linhas de ferro (Ter = 36000 K): veja a dificuldade em modelarmos as linhas de Fe1il.
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3.7.3 Abundancias quimicas de CNO

Relembramos aqui, que assumimos abundancias quimicas solares. Exploramos
o efeito produzido pelas abundancias quimicas de carbono, nitrogénio e oxigénio
através de resultados homogéneos, obtidos a partir de uma mesma metodologia,
para C/H, N/H e O/H (abundancias de CNO relativas ao hidrogénio). Para tal
finalidade, analisamos os resultados de Martins et al. (2015) para as abundéancias
de CNO. Esse trabalho é dedicado a determinacao das abundancias de CNO em
estrelas O (amostra de 74 objetos) de diferentes classes de luminosidade (classes V,
IV, 111, IT e T).

Nossa amostra de gigantes O possui 4 objetos em comum com a amostra de
Martins et al. (2015): HD 24431, HD 153426, HD 218195 e HD 36861 (A Orionis A).
Para essas estrelas, utilizamos os valores derivados por Martins et al. (2015) para
as abundancias de CNO. Quanto ao restante da nossa amostra — HD 156292, HD
105627, HD 116852, HD 115455 e HD 135591, que nao sao analisadas por Martins
et al. (2015) — adotamos os valores para as abundancias ¢(CNO) a partir dos
resultados obtidos por Martins et al. (2015) para estrelas gigantes O tardias. Para
esse ultimo caso, utilizamos os valores extremos encontrados por Martins et al. (2015)
para a sua amostra de 12 estrelas O8-9.5I11. Assumimos o menor valor de C/H, o
maior de N/H e o menor de O/H. Delineamos essa metodologia de forma a sermos
consistentes com as predicoes de modelos evolutivos e determinacoes via modelos
de atmosferas quanto ao comportamento das abundancias quimicas superficiais, de
acordo com os diferentes estagios evolutivos de estrelas O, que estao relacionados as
diferentes classes de luminosidade.

Ressaltamos que, apesar de termos adotados esses valores de forma a satisfazer-
mos essa consisténcia com os resultados na literatura, eles sdo adotados de forma
conservadora, isto é, adotados a partir de valores extremos encontrados por Martins
et al. (2015) para as abundancias quimicas em gigantes O tardias. Conforme discuti-
remos a seguir, tal fato potencialmente impacta na nossa analise do efeito produzido

pelas €(CNO) nas determinagoes das taxas de perda de massa.
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Na Figura 3.48, mostramos as comparagoes entre os modelos finais (abundéncias
solares, em linha sélida vermelha) e os modelos computados com as abundéancias
derivadas por Martins et al. (2015) — linha tracejada azul. A parte da variacio
quanto as abundancias de CNO, esses modelos possuem os mesmos parametros. Nao
se verifica alteragdo nas linhas de Si1v para todas as estrelas. Quanto aos perfis de
C1v, encontramos mudanca somente para HD 24431, existindo uma diminui¢cdo da
intensidade da parte em absorgao. Desta maneira, necessitamos revisar (aumentando-
se o seu valor) somente a taxa de perda de massa para HD 24431. J4 na Figura 3.49,
encontram-se comparagoes analogas a Figura 3.48. Assumimos as abundancias de
CNO dessas estrelas a partir dos resultados derivados por Martins et al. (2015). Os
modelos com variagoes na abundancia quimica também estao em linha tracejada
azul. Perceba que, para esse ultimo caso, sdo necessarias revisoes para as perdas de
massa de 3 objetos: HD 156292, HD 105627 e HD 115455. Apesar de nao podermos
abordar essa questao sob uma perspectiva estatistica, consideramos que essa maior
fragao de estrelas (para as quais é requerido um aumento na perda de massa) deve-se
ao fato de consideramos abundancias quimicas de CNO conservadoras, que afetam

as intensidades das linhas de carbono.
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Efeitos de abundancia na M: abundancias de CNO determinadas
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Figura 3.48: Comparagdo entre os modelos finais (abundincias solares, linha sélida vermelha)
frente aos modelos considerando-se os valores de abundancias de CNO derivados por Martins et al.
(2015) — linha tracejada azul. Anéalises para HD 24431, HD 153426, HD 218195 ¢ HD 36861.
Perceba que ha mudanga na linha C1v somente para HD 24431.
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Efeitos de abundancia na M: abundancias de CNO assumidas
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Figura 3.49: Idem a figura anterior, mas para valores de abundancias de CNO assumidos através
dos resultados de Martins et al. (2015) para gigantes O tardias. Anélises para HD 156292, HD
105627, HD 116852, HD 115455 e HD 135591. Salientamos que essas estrelas ndo fazem parte
da amostra de Martins et al. (2015). Veja que hd uma fracdo maior de estrelas com alteragoes nas
linhas de C1v, em comparagdo a amostra com as ¢(CNO) derivadas (figura anterior).
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Apresentamos na Tabela 3.3 e 3.4, um resumo dos resultados obtidos para a
determinacao da perda de massa considerando-se abundancias quimicas de CNO
nao solares. Na Tabela 3.3, encontram-se as nossas estrelas com ¢(CNO) derivadas
por Martins et al. (2015), enquanto na Tabela 3.4 estdo objetos para os quais
assumimos abundancia a partir dos resultados desses autores. Em ambas, mostramos
os valores de C/H, N/H e O/H utilizados nos modelos em linha tracejada azul nas
duas ultimas figuras. Indicamos com o marcador “v'” as estrelas para as quais nao
necessitamos revisar os seus valores de perda de massa. A Tabela 3.3 mostra que as
gigantes O tardias apresentam uma tendéncia de aumento das abundancias relativas
de nitrogénio e diminuicao das abundancias relativas de carbono e oxigénio, em
comparacao aos valores solares. No geral, considerando-se as barras de erro derivadas,
nao encontramos mudancas substanciais nos valores revisados para as perdas de
massa. Note, que para HD 24431 (dentro do grupo de abundéncias derivadas), o

limite superior revisado ¢ igual ao anteriormente determinado.

Estrela M C, N, O/H solar (x107%) | Mdgsade C, N, O/H derivado (x107%)
HD 24431 | 25772 x 107 | 2.7, 0.7 ¢ 4.9 501539 %107 | 1.3, 0.8 ¢ 3.9
HD 153426 | 4.573%% x 1079 | 2.7, 0.7 ¢ 4.9 v 2.9, 1.0 e 4.6
HD 218195 | 1.023, x 1078 | 2.7, 0.7 e 4.9 v 2.0,5.0 ¢ 4.6
HD 36861 | 2.5755 x 1078 | 2.7, 0.7 ¢ 4.9 v 22, 1.5e4.7

Tabela 3.3: Estrelas com ¢(CNO) derivadas por Martins et al. (2015). Taxas de perdas de massa
em Mg ano™l. M: perda de massa derivada utilizando-se abundancias solares. C, N, O/H so-
lar: abundancias de CNO solares (Grevesse et al. 2010). Mg‘f\}“o"ado: perdas de massas revisadas
considerando-se as abundancias de Martins et al. (2015). C, N, O/H derivado: abundéncias de
CNO obtidas por Martins et al. (2015).

Estrela M C, N, O/H solar (x107%) | Madetde C, N, O/H adotado (x10~*)
HD 156292 | 1.575:9; x 107 | 2.7, 0.7 ¢ 4.9 3.0t22 %1072 0.7, 1.6 e 1.1
HD 105627 | 4.073%° x 1079 | 2.7, 0.7 ¢ 4.9 1.0729% 1078 | 0.7, 1.6 ¢ 1.1
HD 116852 | 6.013%° x 1078 | 2.7, 0.7 ¢ 4.9 v/ 0.7,1.6 e 1.1
HD 115455 | 5.03%° x 1079 | 2.7, 0.7 ¢ 4.9 15720 %1078 | 0.7, 1.6 ¢ 1.1
HD 135591 | 2.07%9. x 1078 | 2.7, 0.7 ¢ 4.9 v 0.7, 1.6 ¢ 1.1

Tabela 3.4: As nossas estrelas que estao fora da amostra de Martins et al. (2015): assumimos CNO
a partir dos resultados Martins et al. (2015). Taxas de perdas de massa em M, ano™'. Magegdo:
perda de massa revisada considerando-se valores de CNO assumido a partir dos resultados de
Martins et al. (2015). C, N, O/H adotado: os valores assumidos para a abundancia de CNO. As
demais colunas indicam as mesmas grandezas da Tabela 3.3.
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A fim de testarmos as nossas conclusoes sobre ventos fracos, apresentamos na
Figura 3.50 dois diagramas para as perdas de massas derivadas versus as perdas
de massas tedricas. Em ambos os casos, as perdas de massa derivadas estao multi-
plicadas por um fator 3.16. No diagrama da esquerda, encontram-se os resultados
derivados considerando-se abundéncias quimicas solares (Figura 3.40). J4 na direita,
mostramos as perdas de massas recalculadas apds a andlise dos efeitos produzi-
dos pelas abundancias de CNO (também multiplicadas por um fator 3.16). Apesar
de encontramos uma tendéncia de aumento das perdas de massas derivadas, esta
nao ¢é significativa a ponto de torna-las compativeis com os valores hidrodinamicos.
Desta forma, atestamos que nao existem efeitos de abundancias quimicas em nossas

conclusoes sobre ventos fracos em gigantes O do tipo tardio.

log(M) versus log(My;,«): CNO solar log(M) versus log(My;,,): CNO de Martins et al. 2015
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Figura 3.50: Diagrama das perdas de massas espectroscopicas versus as tedricas para as gigantes
tardias. Na esquerda, estao os resultados apresentados na Figura 3.50, ja na direita, encontra-se o
diagrama com perdas de massas derivadas revisadas conforme as Tabela 3.3 e 3.4: valores de CNO
adotados em cruzes e derivados em pontos. Nao hé efeitos produzidos por abundéncias quimicas
em nossas conclusoes sobre ventos fracos em gigantes O tardias.
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A partir dos modelos com abundancias de CNO de Martins et al. (2015), ve-
rificamos que ha uma diminui¢do nas partes em emissao das linhas de C1v para
HD 24431. Levando-se em conta os casos para os quais adotamos os valores de
¢(CNO) (Figura 3.49), esse efeito encontra-se para HD 156292, HD 105627 ¢ HD
115455. Entretanto, esse notoriamente menos significativo do que o produzido pela
parametrizacao da lei de velocidade com § ~ 0.3. Ainda assim, ressaltamos que
também ha uma diminuicao na parte em absorcao desses perfis, desta maneira, os
modelos com perdas de massa revisadas tendem a reproduzir o mesmo resultado
visto considerando-se abundancias solares. Para efeito de exemplifica¢ao, mostramos
na Figura 3.51, essa analise para HD 24431. Na parte superior, encontram-se os
modelos com a perda de massa original (abundéancias solares) e revisada (abundan-
cias derivadas), ambos possuem lei de velocidade com [ = 1.0. J4 na parte inferior
confrontamos o modelo com perda de massa original e § = 0.35 frente ao modelo
com perda de massa revisada (8 ~ 1.0). Salientamos que esse modelo com 5 = 0.35
possui abundéncias solares (Figura 3.29). Veja que a parte em emissao do perfil de
C1v continua mais intensa do que os dados, mesmo considerando-se abundancias
quimicas derivadas para esse objeto. Em suma, a nossa falha em modelar a parte
em emissao nao pode ser, ao menos exclusivamente, explicada por possiveis efeitos
de abundéncias quimicas e continuamos necessitando de modelos com 5 < 1.0 a fim
de reproduzirmos a parte em emissao das linhas de C1v.

Por fim, testamos a sensibilidade da linha de N v A1240 em funcao da variacao da
taxa de perda de massa e da abundancia quimica. Conforme mostramos na Figura
3.18, essa linha mostra-se mais sensivel ao fluxo em raios-X do que a perda de massa.
Na parte superior da Figura 3.52, mostramos a comparacao entre o modelo final e
os limites na perda de massa para HD 218195. Esses modelos possuem abundancias
solares. Na parte inferior, encontra-se a comparagao entre o modelo final para essa
estrela e o modelo com abundéncias de CNO derivadas por Martins et al. (2015)

— em linha tracejada azul. Chamamos a atenc¢ao ao fato dessa estrela possuir uma
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abundancia quimica de N/H marginalmente'® maior do que o valor solar — N/H
= 0.8 x 107* versus 0.7 x 107*. Esses dois 1ltimos modelos possuem a mesma taxa
de perda de massa (valor derivado considerando-se abundancias solares). E notéria
a insensibilidade em Nv A1240 em fungdo da variagao da perda de massa (=~ 1
ordem de grandeza). Entretanto, perceba como conseguimos modelar bem essa linha
a partir de valores derivados para as abundancias de CNO. Desta maneira, a linha de
N v A1240 mostra-se mais sensivel a efeitos produzidos pelas abundancias quimicas

e por raios-X do que pela taxas de perda de massa.

HD 24431: T, = 33000 K, log(g) = 3.50, vsini = 70 km.s! e v, = 2300 km.s!
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Figura 3.51: Na parte superior mostramos a comparagio entre o modelo final (abundéancias solares,
linha sélida vermelha) e o modelo com abundancia quimica derivada e perda de massa revisada
(linha sélida azul) para HD 24431 (abundéncias derivadas). Nao ha diferenga entre esses modelos
quanto ao ajuste da parte em emissao de C1v AA1548,1551. A partir do painel inferior, perceba
que é necessaria uma lei de velocidade com 5 < 1.0 (abundancia solar, linha tracejada vermelha)
a fim de ajustarmos a parte em emissao da linha de C1v.

16Para essa estrela as barras de erro de Martins et al. (2015) em N/H sdo £ 0.4 x 1074,
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Figura 3.52: No painel superior encontra-se a comparacdo entre as barras de erro na perda de
massa frente ao modelo final (linha sélida vermelha) para regido de 1210 — 1425 A. Estao indicadas
as linhas formadas no vento: Nv A1240 e Si1v AA1394,1403. Conforme ja haviamos discutido, a
linha de SiIv mostra-se explicitamente mais sensivel do que N v A\1240 frente & variacao na taxa de
perda de massa. Os modelos no painel superior possuem abundancias quimicas solares. Ja no painel
inferior, apresentamos a comparagao entre o modelo final e o modelo computado com abundéncias
quimicas derivadas por Martins et al. (2015) — mesmos pardmetros fisicos. No caso, essa estrela
possui um valor nominal de N/H (marginalmente) maior do que o valor solar (Tabela 3.3). Note a
sensibilidade de Nv A1240 frente a variacao nas abundéancias quimicas.
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3.8 Regiao do infravermelho: predicoes ao pro-
blema dos ventos fracos

Analisamos estrelas O8-9.5111 através da regiao do ultravioleta e 6ptico. Encon-
tramos um claro desacordo entre os modelos com as perdas de massa hidrodinamicas
e os espectros observados para toda a amostra, tanto no ultravioleta quanto no éptico.
Nesta secao tratamos sobre as linhas diagndstico para a perda de massa dessa classe
de estrelas O na regiao do infravermelho proximo. Essa regiao ¢ significativamente
menos explorada, em termos de espectroscopia quantitativa para estrelas de tipo O,
em comparacao com a regiao do ultravioleta e 6ptico. Citamos, por exemplo, os tra-
balhos de Lenorzer et al. (2004), Schiller & Przybilla (2008), e Najarro et al. (2011).
Em particular, a linha de Bra tem sido indicada como potencialmente promissora
para a determinacao de taxas de perda de massa em estrelas O de distintas classes
de luminosidade (e.g., Najarro et al. 2011).

Desta maneira, somos motivados a investigar o uso em potencial de linhas for-
madas na regido do infravermelho préximo (& 1-5 pm) para gigantes O tardias,
comparando-as com os tradicionais diagnoésticos do vento no ultravioleta e 6ptico
(por exemplo, Si1Tv AA1394,1403, C1v AA1548,1551, Ha). Assim, podemos averiguar
se as linhas no infravermelho sao uteis a fim de compararmos os nossos modelos fi-
nais (taxas de perda de massa derivadas pela regiao do ultravioleta) com os modelos
computados, considerando-se as perdas de massa hidrodinamicas. Somos particu-
larmente interessados em investigé-las no contexto do problema dos ventos fracos,
que verificamos para as gigantes tardias através da regido do ultravioleta, endossado
pela andlise via regiao do éptico.

Desenvolvemos nossa analise exclusivamente através da comparagao entre mode-
los computados pelo cédigo CMFGEN nas regioes do ultravioleta, éptico e infraver-
melho para as estrelas HD 156292 e HD 116852.

Apresentamos na Figura 3.53 e 3.54, as comparagoes entre os modelos finais

(M, em linha sélida vermelha) e os modelos computados com perdas de massas
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teodricas (Mvmk, em linha tracejada preta) para HD 156292 e HD 116852. Os modelos
apresentam parametros fisicos constantes conforme os titulos das figuras. Mostramos
a regiao do infravermelho préoximo cobrindo ~ 1—4 pm, onde estao marcadas algumas
das transi¢oes criadas pelo hidrogénio: Pag, Pac, Bry, Paj, Pty e Bra. Observamos
que a maior parte dessas linhas nao sao afetadas de forma significativa, mesmo
variando-se a taxa de perda de massa em = 2 ordens de grandeza, como no caso
de HD 156292 — M = 1.5 x 107 Mg, ano! versus My = 5.1 x 1077 My ano™.
Todavia, encontramos que as linhas de Paa e Bra exibem mudancas proeminentes
em suas intensidades em fun¢ao do aumento da perda de massa, tanto para HD

156292, quanto para HD 116852.
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HD 156292: T,; optico = 30000 K, log(g) = 3.50, vsini = 100 km.s™ e v, = 1300 km.s
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Figura 3.53: Comparagéo, na regido do infravermelho préximo, entre o modelo final (linha sélida
vermelha) e o modelo computado com perda de massa tedrica (linha tracejada preta) para HD
156292. Esses modelos possuem os mesmos pardmetros conforme indicado no titulo da figura. A
temperatura efetiva é derivada a partir da regiao do 6ptico. Estdo marcadas algumas das transi¢oes
produzidas por hidrogénio nessa regidao de ~ 1 — 4 um (séries de Paschen, Brackett e Pfund).
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HD 116852: T,; optico = 33000 K, log(g) = 3.50, vsini = 120 km.s™ e v, = 2100 km.s™
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Figura 3.54: Idem a figura anterior, mas para HD 116852.
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Na Figura 3.55, mostramos uma comparacao entre as linhas de Paa, Ha, Si1v
AA1394,1403 e C1v AA1548,1551 frente & variacdo na perda de massa desde M = 1.5x
107 Mg ano™ até My = 5.1 x 1077 Mg ano™* (7 modelos). Estes sio computados
a partir do modelo final para HD 156292 (também em linha sélida vermelha nessa
figura). Vemos que as linhas de Si1v sao explicitamente as mais sensiveis a variacao
na perda de massa, dado o regime de pardmetros fisicos explorados para gigantes O
tardias — puramente em absorc¢ao para M = 1.5 x 107? Mg ano! e formando perfis
P-Cygni para M > 5.5 x 1079 Mg anol. Além disso, veja que C1v AA1548,1551
satura variando-se a perda de massa nesse mesmo intervalo de perda de massa.
Através da Figura 3.55 também nota-se que o perfil de Paa apresenta uma resposta
a mudanca na perda de massa muito semelhante a Ha. Para ambos os perfis, somente
hé aumento significativo na intensidade frente valores de M > 1078 —10~7 Mg, ano™.

A similaridade quanto a variacao de Paa e Ha em funcao da alteracao na taxa
de perda de massa pode ser compreendida através de uma diagrama de formacao de
linhas ao longo da extensao do vento. Mostramos esses diagramas na Figura 3.56,
conjuntamente, para as linhas de Sitv e C1v. Sao apresentados os resultados dos
mesmos modelos para os quais mostramos o comportamento dos espectros sintéticos
na figura anterior. Nesses diagramas, a variavel é a regiao de formacao de linha (RFL)
em funcao da distancia. Para maiores detalhes, veja a variavel ¢ definida em Hillier
(1987). No caso, mostramos a fracao de formagao da linha em funcao da velocidade
do vento, desde v(r) = 0 na fotosfera até v(r) — v,.. Em suma, esse tipo de gréafico
é util a fim de verificarmos como se dé a formacao de uma dada linha espectral,
investigando se ha maior contribuicao fotosférica ou no vento estelar. Observamos
que o comportamento das regides de formacao de Paa e Ha sao também bastante
semelhantes. Para ambos os casos, constatamos uma formagao na fronteira entre a
fotosfera e o vento para M = 1.5 x 1072 Mg, ano™, passando a ter uma formacao
significativa no vento somente para M > 107® Mg, ano™. Desta maneira, Pac e Ha
exibem respostas muito semelhantes as variacoes nas perdas de massa em virtude

da similaridade verificada para as suas regides de formacgao. Note, novamente, que
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os perfis sintéticos dessas linhas somente reagem a variacao na perda de massa para
M > 1078 Mg ano!. J4 quanto as linhas de Si1v e C1v, claramente percebemos
que estas sao formadas ao longo da extensao do vento. Veja, por exemplo, a fragao
de formacao dessas linhas para os valores de velocidade em 800-1000 km s, em
comparacao aos perfis de Paa e Ha.

Relembramos aqui que as linhas de Ha nos possibilitaram descartar a validade
das taxas de perdas de massa hidrodinamicas para toda a nossa amostra de gigantes.
Desta forma, devido ao fato de Paa e Ha apresentarem respostas semelhantes em
funcao da variagdo na perda de massa, indicamos que Paa seja um diagndstico
promissor no contexto do problema dos ventos fracos para gigantes O tardias. Isto
¢, a partir da andlise dessa linha em estrelas gigantes, podemos comparar as perdas
de massa derivadas através da regiao do ultravioleta com os seus valores tedricos.
Recordamos também que o perfil de Ha nao nos possibilita distinguir as perdas
de massas derivadas via ultravioleta (M ~ 1071 — 10~ Mg, ano™) com os valores
tedricos (M ~ 1078—10"7 M, ano™!) para as anas O tardias. Desta maneira, também
concluimos que Paa nao deva ser util para a analise de ventos fracos em estrelas
anas tardias.

Realizamos testes de degenerescéncias entre a taxa de perda de massa e os pa-
rdmetros estelares (temperatura efetiva, aceleragao gravitacional e velocidade de
rotagao) a fim de verificarmos a robustez de Paa como diagndstico para a perda
de massa em gigantes. Investigamos isso também quanto as linhas de Paf, Paf,
Pfy e Bra, porém com um foco maior na linha de Paa em virtude da possibili-
dade de obtencao de dados dessa linha para 6 estrelas da nossa amostra com o
instrumento OSIRIS/SOAR. Desenvolvemos a analise através dos modelos finais e
com as perdas de massa teéricas para HD 156292 e HD 116852, explorando dois
regimes distintos de perda de massa: os valores derivados através do ultravioleta
e os valores hidrodinamicos. Encontramos que os efeitos criados pela variacao na
perda de massa (M ~ 1072 — 1077 Mg, ano!) sdo significativamente maiores nas

linhas de Paa previstas para HD 156292 ¢ HD 116852, do que os produzidos por
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variagoes nos parametros estelares abordados. Para efeito de exemplicagdo, mostra-
mos na Figura 3.57 a comparagao entre o modelo final de HD 116852 (maior perda
de massa derivada da amostra) e modelos com variagbes na temperatura efetiva,
estando o limite inferior de Ty em linha solida verde, enquanto o superior esta em
linha sélida azul. Esses sao valores de temperatura efetiva obtidos através da regiao
do 6ptico. No painel superior encontram-se os modelos onde hé variacao na perda
de massa. Perceba que os efeitos pela variacdo na temperatura efetiva sao insignifi-
cantes frente ao efeito produzido pela mudancga na perda de massa nesse regime de
valores. Por questao de completude, mostramos no Apéndice D os demais testes de
degenerescéncias (aceleragao gravitacional e velocidade de rotagao) para HD 116852.
Sublinhamos que os nossos resultados, quanto as degenerescéncias analisadas através

de HD 156292, sao qualitativamente iguais aos encontrados para HD 116852.
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Fluxo normalizado
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HD 116852 — Paa: log(g) = 3.50, vsini = 120 km.s™ e v, = 2100 km.s™!
Modelo final e com perda de massa tebrica
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Figura 3.57: Extraida do Apéndice D. Teste de degenerescéncia entre a perda de massa derivada
M e a perda de massa teéric.a Myink frente aos efeitos de temperatura efetiva para HD 116852.
Regime de perda de massa M determinada pelo ultravioleta.
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3.9 Resumo

Modelamos a regiao do ultravioleta e do 6ptico para 9 gigantes de tipos O8-9.5111,
determinando os seus parametros fisicos fotosféricos e do vento. Observamos que a
nossa amostra apresenta parametros fisicos razoavelmente homogéneos: R, ~ 10—14
Re, M, = 20—26 Mg, Ter =~ 30000 —35000 K, log(g) ~ 3.50—3.60, v == 2000 — 2400
km st, M ~1072—10"8 Mg ano. Desta maneira, obtivemos uma caracterizacao
fisica para estrelas gigantes O tardias.

Verificamos que ha um bom acordo para a derivacdo da temperatura efetiva
através da andlise da regiao do ultravioleta e do 6ptico. Quanto as taxas de perda
de massa (determinadas via ultravioleta), encontramos um acordo parcial entre o
ultravioleta e Optico: para uma parte da amostra conseguimos ajustar os perfis de
Ha através das nossas perdas de massa, enquanto que para outra parte os perfis
observados nao sao ajustados. Ressaltamos que as duas estrelas com menores taxas
de perda de massa — HD 156292 e HD 105627 — possuem as suas linhas de Ho
bem ajustadas pelos modelos finais (reveja a Figura 3.28). Além disso, verificamos
que os modelos computados com as perdas de massa tedricas explicitamente nao
reproduzem os perfis de Ha: todos os modelos apresentam Ha em emissao, enquanto
todos os dados mostram Ha em absor¢ao. Essas discrepancias sistematicas também
sao observadas na regiao do ultravioleta. Desta forma, podemos excluir a validade
das perdas de massa hidrodinamicas para gigantes O tardias, tanto através do ultra-
violeta quanto pelo 6ptico. Recordamos que isso nao ¢ sistematicamente verificado
para as anas O do tipo tardio, por conta da baixa sensibilidade de Ha nos intervalos
englobado por suas taxas de perda de massa espectroscopicas (]\/[ ~ 1071 —107*
Mg ano') e teéricas (M ~ 1078 — 10~7 My, ano™).

Buscando obter ajustes melhores as partes em emissao dos perfis de C1v AA1548,1551,
verificamos que a estrutura de velocidade do vento é melhor descrita por uma lei
beta com 3 =~ 0.3. Isso nao é esperado tendo-se em vista os resultados na literatura
para a estrutura de velocidade de estrelas de tipo O.

Ao compararmos nossos resultados para gigantes O com os obtidos na literatura
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para essa classe de estrelas O (Mahy et al. 2015): encontramos acordo para os
parametros fotosféricos, entretanto, existe um claro desacordo quanto a taxa de
perda de massa. Os resultados de Mahy et al. (2015) mostram perdas de massa de
M =1.0-50x10"" Mg ano™ para toda a sua amostra. Apesar de ndo encontrarmos
uma compatibilidade completa entre ultravioleta e 6ptico quanto a perda de massa,
novamente frisamos que HD 156292 e HD 105627 apresentam Ha bem ajustado
e possuem perdas de massa (via ultravioleta) da ordem de 107 My ano™. Nao
encontramos estrelas com perdas de massas tao baixas nos resultados de Mahy et al.
(2015).

Comparamos nossos resultados para gigantes O frente as anas e supergigantes
no diagrama HR e observamos que as gigantes povoam uma regiao especifica no
diagrama HR, com massas iniciais de ~ 25 — 28 M, e idades de log(t) ~ 6.7 — 6.8.
Concluimos que as gigantes tardias sao objetos mais evoluidos que as anas O, sendo
descendentes das anas iniciais (em torno dos tipos O6-8V), para as quais verificamos
o comeco do problema dos ventos fracos.

Povoamos o diagrama do momento do vento versus luminosidade e o diagrama
das perdas de massa derivadas versus perdas de massas tedricas. Concluimos que
as gigantes O também apresentam ventos fracos, encontrando-se em uma regiao de
luminosidade critica ao inicio do problema dos ventos fracos. Desta maneira, também
concluimos que a luminosidade estelar impacta na existéncia de ventos fracos frente
aos possiveis efeitos evolutivos: ventos fracos verificados para anas e gigantes O.

Realizamos testes de degenerescéncias entre a taxa de perda de massa e pa-
rametros estelares (temperatura efetiva, microturbuléncia e abundéancias quimicas
de CNO). Encontramos que os resultados para as perdas de massa sdo robustos
tendo-se em vista possiveis efeitos criados por essas incertezas nesses parametros nas
linhas diagnostico empregadas na derivacao da perda de massa. Por fim, exploramos
a regiao do infravermelho proximo, a fim de buscarmos diagnésticos para a perda
de massa em gigantes O que possam ser tteis ao problema dos ventos fracos, ou

seja, que possam testar as perdas de massa derivadas pelo ultravioleta e 6ptico em
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comparacao as perdas de massa tedricas. Concluimos que as linhas de Paa e Bra
sao potenciais diagnésticos para compararmos os resultados espectroscépicos pelo
ultravioleta e optico com as previsoes hidrodinamicas para a perda de massa da

nossa amostra.



Capitulo 4

Conclusoes e perspectivas

Apresentamos nesta dissertacao uma andlise das propriedades fisicas de gigantes
O no ambito do chamado problema dos ventos fracos. Até entao, esse problema
é verificado na literatura para as anas O tardias (08-9.5V). Essa questao é um
desafio atual a teoria de ventos radiativos e potencialmente impacta nas previsoes
evolutivas para estrelas de alta massa. Estamos interessados em estudar gigantes O
tardias pois esses objetos possuem luminosidades em torno da regidao aparentemente
critica ao problema dos ventos fracos — log(L,/Lg) & 5.2. Além disso, em principio,
esses objetos sao evoluidos em comparacao as anas O tardias, nos permitindo assim
investigar acerca de efeitos evolutivos para o fenémeno dos ventos fracos. A parte
dessa motivagdo primaria, buscamos obter uma melhor caracterizacao fisica para
gigantes O tardias, para as quais apresentam-se poucos resultados na literatura.

Determinarmos os parametros fisicos fotosféricos e do vento para uma amostra re-
presentativa de 9 gigantes O Galacticas do tipo tardio (O8-9.511I) através de modelos
de atmosferas sofisticados — situagao nao-ETL, tratamento do efeito de line blanc-
keting, atomica robusta — nas regides do ultravioleta e 6ptico. Utilizamos o cédigo
CMFGEN (ao todo = 500 modelos) e dados espectroscépicos obtidos pelo telescépio
IUE (ultravioleta, toda a amostra) e pelos instrumentos FEROS e NARVAL (éptico,
7 objetos). Examinamos os resultados obtidos pelas as andlises via ultravioleta e

optico, confrontando-se os resultados para as perdas de massa da amostra frente as
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suas previsoes via simulacoes hidrodinamicas. Buscamos comparar os nossos resul-
tados com os resultados na literatura para gigantes O tardias e abordamos o seu
estdgio evolutivo — em frente as anas e supergigantes OB — através do diagrama
HR. Desenvolvemos uma anélise detalhada em busca de possiveis degenerescéncias
para a determinacao das taxas de perda de massa, com a finalidade de verificarmos a
robustez dos resultados para tal parametro, tendo-se em vista implicagoes as nossas
conclusoes sobre os ventos fracos para gigantes O. Por fim, exploramos a regiao
do infravermelho puramente via modelos de atmosferas e obtemos previsoes para
diagnodsticos da perda de massa em gigantes O através dessa regiao, comparando-os
com as linhas diagnésticos no ultravioleta e éptico.

Discutimos abaixo os principais resultados deste projeto:

(i) Obtivemos bons modelos finais para cada estrela da amostra nas regides do
ultravioleta e optico, que sao de qualidade comparavel as obtidas na literatura
para estrelas de tipo O. Encontramos que as linhas diagndstico mais tteis
na regiao do ultravioleta para a determinacao dos parametros fotosféricos e
do vento de estrelas 08-9.5111 sdo Fe1l-v (temperatura efetiva), Fe1v (velo-
cidade de rotacao projetada), Sitv AA1394,1403 (taxa de perda de massa) e
C1v AA1548,1551 (taxa de perda de massa e velocidade terminal). As linhas
de Fel1il-v — especialmente Felll — sdo significativamente mais sensiveis a
variagao na temperatura efetiva do que as linhas de Fe1v para a anélise de
estrelas O8-9.5111. Pelo fato das linhas de Fe1v serem insensiveis a mudanca
na temperatura efetiva, tais linhas sao diagnosticos preferenciais para uma
estimativa da velocidade de rotacdo. Em comparacao com os perfis de Si1v
e C1v, verificamos que as linhas de Nv A\1240 e N1v A1718 — que também
possuem formagao na regiao do vento estelar — nao se mostraram diagnosticos
uteis para a derivacao da perda de massa em gigantes O tardias devido a sua
baixa sensibilidade frente as variagoes nesse pardmetro (dentro dos intervalos
de perda de massa tipicamente encontrados para a amostra). Essas linhas

estdo mais sujeitas as variagoes em abundancia quimica de nitrogénio do que
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na taxa de perda de massa.

Identificamos que as maiores discrepancias entre os modelos finais e os dados
provém de linhas que sao criadas no meio interestelar. Em geral, nao conse-
guimos reproduzir bem a linha de N v. Novamente, a modelagem dessa linha
estd mais sujeita aos efeitos produzidos pela abundancia quimica e pelo fluxo
de raios-X do que pela perda de massa. Além disso, relembramos que ado-
tamos inicialmente uma abundancia quimica solar para toda a amostra. De
forma mais grave, ndo conseguimos reproduzir bem as partes em emissao das
linhas de C1v. Encontramos que uma lei beta de velocidade parametrizada
com < 1.0 — em torno de 0.3 — tende a reproduzir melhor as partes em
emissao dos perfis de C1v. Isso contraria a nossa expectativa pois estrelas O
tipicamente apresentam uma parametrizagao da estrutura de velocidade do
vento com 3 &~ (0.7-1.0. Descartamos possiveis efeitos introduzidos pelas abun-
dancias quimicas, velocidade de microturbuléncia e taxa de perda de massa.
Desta forma, considerando-se uma estrutura de velocidade com = 0.3 para
gigantes O, sugerimos que em tais estrelas a estrutura de velocidade do vento

aproxima-se do seu valor terminal nas regioes mais internas.

Possuimos dados de alta resolugdo na regiao do Optico para 7 estrelas da
amostra, para as quais analisamos usuais linhas diagnosticos nessa regiao
para a derivacao dos parametros fotosféricos de estrelas de tipo O: perfis de
He1-11 (temperatura efetiva), linhas fracas produzidas por metais (velocidade
de rotagao) e linhas da série de Balmer (aceleragao gravitacional superficial).
Verificamos um bom acordo entre a analise no ultravioleta e 6ptico para a
determinagao da temperatura efetiva e velocidade de rotacao. Os valores para
a aceleracao gravitacional, que foram inicialmente adotados neste projeto,
mostraram-se consistentes apds a analise das linhas de hidrogénio. Também
analisamos os perfis de Ha frente aos nossos resultados para as perdas de
massa (ultravioleta). Encontramos uma compatibilidade parcial dos resultados

via ultravioleta quanto a modelagem de Ha. Para uma parte da amostra — 4
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objetos — verificamos que as perdas de massa via ultravioleta modelam bem
as linhas Ha. Para outra parte — 3 objetos — nao conseguimos reproduzir
as intensidades dos perfis de Ha. Derivamos a taxa de perda de massa via
Ha para a estrela onde averiguamos a maior discrepancia entre o modelo final
(perda de massa pelo ultravioleta) e os dados em Ho — HD 115455. A perda
de massa obtida pelo 6ptico é maior do que a perda de massa via ultravioleta
por um fator =~ 60. Nao descartamos a possibilidade de contaminagao em Ha

de HD 115455, que ¢é a estrela mais luminosa da regiao Hit RCW 75.

Caracterizamos as propriedades fisicas das atmosferas de gigantes O tardias.
Os parametros derivados sao razoavelmente homogéneos. Quanto aos parame-
tros espectroscopicos mais fundamentais, encontramos em geral os seguintes
valores: Ter &~ 30000 — 35000 K (ultravioleta e éptico), log(g) ~ 3.50 — 3.60
(6ptico), veo ~ 2000 — 2400 km s (ultravioleta) e M ~ 10~ — 10~8 Mg, ano™
(ultravioleta). Também verificamos que a amostra apresenta tipicamente R, ~
10-14 Ry e M, =~ 20-26 M. Comparamos os nossos resultados para gigantes
O com os obtidos por Mahy et al. (2015) para a sua amostra. Apesar de nao
possuirmos objetos em comum com Mahy et al. (2015), realizamos essa compa-
ragao pois esse é um dos trabalhos atuais da literatura com a maior amostra
de gigantes tardias (4 objetos), analisando-as através de modelos CMFGEN
nas regioes do 6ptico e ultravioleta. Frisamos que dentre esses 4 objetos, os
autores possuem dados no ultravioleta somente para 1 estrela. Encontramos
um acordo geral entre os nossos resultados fotosféricos e os obtidos por Mahy
et al. (2015) para a sua amostra de gigantes O tardias. Entretanto, verificamos
uma discordancia explicita quanto as taxas de perda de massa: os autores
encontram perdas de massa em torno de 1.0-5.0x10~" Mg, ano! através da
analise de Ha. Apesar de averiguarmos algumas discrepancias entre ultravi-
oleta e 6ptico quanto a perda de massa, reiteramos que a nossa estrela com

menor taxa de perda de massa — HD 156292 com M = 1.5 x 1079 M, ano™
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— possui Ha muito bem ajustado pelo modelo final.

A nossa amostra de gigantes O tardias povoa uma regiao bem caracteristica
do diagrama HR, em comparacdo com as estrelas anas e supergigantes. Ob-
servamos, conforme a nossa expectativa, que anas iniciais (O3-7.5V) possuem
massas evolutivas maiores do que anas tardias e o mesmo entre gigantes iniciais
e tardias. Determinarmos que gigantes O tardias possuem massas evolutivas
no intervalo de M, ~ 25-30 Mg, e idades de log(t) ~ 6.7 — 6.8, enquanto as
anas O possuem idades em torno de log(t) = 6.5 — 6.7 e supergigantes OB
estao espalhadas no intervalo de log(t) =~ 6.0 — 7.0. Verificamos que as as mas-
sas espectroscopicas e evolutivas estao em bom acordo para a amostra como
um todo. Observamos que gigantes O encontram-se mais proximas ao final
da Sequéncia Principal do que as anas O, configurando um estagio evolutivo

intermediario entre anas e supergigantes OB.

Concluimos que gigantes O do tipo tardio apresentam ventos fracos. Ante-
riormente, tal problema foi somente constatado para anas O do tipo tardio.
Este trabalho é o primeiro a mostrar ventos fracos em estrelas O gigantes.
As taxas de perda de massa determinadas (M ~ 10~° — 10~% My ano!) sdo
menores do que as previstas via hidrodinamica (Mvmk ~ 1077 Mg ano‘l) por
um fator de ~ 0.9-2.3 dex. Aumentando-se as nossas perdas de massa por um
fator de 3.16 (considerando-se perdas de massa sem clumping), verificamos
discrepancias por um fator de =~ 0.4-1.8 dex. Assim, obtemos resultados que
sao marginalmente compativeis — de fato, somente 1 estrela, HD 116852 —
com as previsoes tedricas até resultados que sao tipicamente verificados para
as anas O do tardias. Essas discrepancias em perda de massa implicam nas
discrepancias verificadas para os momentos modificados do vento derivados e
previstos. Povoamos o diagrama do momento do vento versus luminosidade
e o diagrama da perda de massa derivada versus prevista com o0s nossos re-
sultados para gigantes O tardias, comparando-os com os obtidos para anas

e supergigantes O. Calculamos uma relagdo momento-luminosidade empirica
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através dos nossos resultados e dos obtidos para anas O (tardias e iniciais).
Confirmamos que a regiao em luminosidade de log(L,/Lg) ~ 5.2 é critica para
o problema dos ventos fracos — uma regiao de transi¢ao entre objetos com
ventos fracos e ventos bem descritos pela hidrodindmica. De acordo com a
nossa analise evolutiva, encontramos que gigantes O tardias sao objetos evo-
luidos (préximo ao final da Sequéncia Principal) em comparacao com as anas
tardias (proximas ao inicio da Sequéncia Principal). Desta maneira, atestamos
que o problema dos ventos fracos nao é exclusivamente criado por efeitos evo-
lutivos e que estrelas O pouco luminosas (log(L./Le) 5 5.2) exibem ventos
fracos ao longo de toda a sua fase na Sequéncia Principal. Recordamos que as
simulagoes hidrodinAmicas mais atuais (Muijres et al. 2012) ndo conseguem
prever a formacio do vento para estrelas com luminosidades log(L,/Lg) < 5.2.
Isso é grave levando-se em consideracao que os modelos de evolugao estelar
de ponta (e.g., Ekstrom et al. 2012; Meynet et al. 2015) utilizam as perdas
de massa tedricas My, a0 longo da Sequéncia Principal para estrelas com
massas iniciais maiores que 7 M. Nossos resultados indicam que estrelas com
log(L,/Le) < 5.2 apresentam ventos fracos ao longo da Sequéncia Principal
(escala de tempo de ~ 10° — 107 anos). Ressaltamos que isso potencialmente
possui implicagoes nas propriedades fisicas ao final da Sequéncia Principal —

por exemplo, quanto a rotagdo e abundancia quimica superficial.

Essas discrepancias entre os nossos valores determinados para as taxas de
perda de massa e os seus valores tedricos podem ser vistas em termos da
modelagem das linhas diagnoéstico desse parametro no ultravioleta e optico.
Encontramos uma discrepancia sistematicamente explicita entre as nossas per-
das de massa e as suas previsoes tedricas quanto a modelagem da linha de
Si1v: os perfis de Si1v ajustados encontram-se, de uma forma geral, puramente
em absor¢ao (sem formacgao de perfil P-Cygni), enquanto os modelos com a

Myine produzem proeminentes perfis P-Cygni. Para o caso da linha C1v, as
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discrepancias entre as nossas perdas de massa e os valores tedricos sao acentu-
adas para os casos das estrelas que possuem linhas de C1v sem saturacao, pois
todos os perfis sintéticos de C1v com Mvmk encontram-se saturados. Quanto
a regiao do 6ptico, também encontramos essa discrepancia sistematicamente
notével entre os valores derivados para a perda de massa (via ultravioleta) e os
valores teodricos: todos os modelos com perdas de massa tedricas apresentam
Ha em emissao, ao passo que todos os nossos modelos finais produzem tal
linha puramente em absorcao. Tal fato merece destaque pois observamos Ha
puramente em absor¢ao para essas 7 estrelas da amostra. Relembramos que
essa discrepancia explicita no éptico nao é verificada para o casos das anas
O tardias, nos impossibilitando de descartar sistematicamente o realismo das

perdas de massa tedricas em tais estrelas através da analise no 6ptico

Atestamos que a nossa conclusao sobre ventos fracos em gigantes O tardias é
robusta frente aos possiveis efeitos provocados por parametros estelares nas
determinagoes das perdas de massa. Desenvolvemos testes de degenerescéncia
entre a temperatura efetiva, campo de velocidade de microturbuléncia e as
abundancias quimicas de CNO e encontramos que as incertezas nesses parame-
tros nao impactam a nossa modelagem das linhas de Sitv e C1v — isto é, nas
derivagoes das perdas de massa — dentro das barras de erro derivadas para
esse parametro do vento. Desenvolvemos uma analise mais detalhada quanto
aos efeitos de abundéancias quimicas de CNO nas nossas perdas de massa, pois
assumimos valores solares desde o inicio deste projeto. Dentre os 4 objetos
com abundancias de CNO determinadas na literatura, verificamos que existe
mudanca na derivacao da perda de massa somente para 1 estrela — HD 24431.
Mesmo assim, a nossa perda de massa determinada com as abundancias de
CNO de Martins et al. (2015) é completamente consistente com o nosso valor
inicialmente determinado (considerando-se abundancia quimica solar). Desta
forma, excluimos a possibilidade de efeitos de abundancia quimica para a con-

figuracao do problema dos ventos fracos em gigantes O tardias. Recordamos
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(ix)

que Marcolino et al. (2009) exclui tal possibilidade para os ventos fracos em

anas tardias.

Para além das regides do ultravioleta e 6ptico, investigamos a regiao do in-
fravermelho (=~ 1-5 um) a fim de buscarmos por diagnésticos viaveis para a
determinacao da taxa de perda de massa em gigantes O tardias. Para tanto,
concentramos nossos testes para as estrelas da amostra que sao extremas
quanto aos valores derivados para a perda de massa — HD 156292 ¢ HD
116852. Identificamos que as linhas de Paa e Bra: sao promissoras para a ana-
lise da perda de massa de nossa amostra no contexto do problema dos ventos
fracos: os modelos finais produzem tais linhas em absorc¢ao, ao passo que os
modelos com as perdas de massa tedricas as produzem em emissao. Além des-
sas discrepancias explicitas, encontramos que essas linhas sao robustas como
diagnosticos para a perda de massa frente aos nossos testes de degenerescéncia
entre a perda de massa e pardmetros estelares (temperatura efetiva, aceleragao
gravitacional e velocidade de rotagao) e pela andlise das regioes de formacao
de linhas. Mantivemos nosso foco a linha de Paa, tendo-se em vista a possi-
bilidade de dados provenientes do instrumento OSIRIS/SOAR . (cobertura da
regiao de ~ 1-2.4 ). Verificamos que a sensibilidade e a regiao de formagao
das linhas de Paa e Ha s@o muito semelhantes. Desta forma, concluimos que
Paa é promissora para uma abordagem aos ventos fracos — pela comparagao
entre as taxas de perda de massa via ultravioleta e M\/ink — em gigantes O

tardias.

Por fim, apresentamos a seguir algumas perspectivas atuais e ideias para a con-

tinuagao desta linha de pesquisa:

(i)

Determinaremos as taxas de perda de massa através da andalise de Ha para
as demais estrelas nas quais nao ajustamos Ha, dando-se prosseguimento ao
trabalho realizado para a estrela HD 115455. De forma mais critica, para as

estrelas HD 153426 e HD 36861, pois os limites superiores das perdas de massa
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(iii)

via ultravioleta nao ajustam Ha. Isso nos permitira obter uma comparagao
melhor entre as regioes do ultravioleta e éptico frente ao problema dos ventos

fracos.

Os resultados hidrodindmicos de Muijres et al. (2012) ndo encontram solugoes
fisicas para a formacgao de vento em estrelas de tipo O6.5V devido a auséncia
de fons de Fe v (na base do vento) e a baixa luminosidade desse tipo espectral
em comparacao com anas O6V. Desta maneira, consideramos interessante uma
andlise da estrutura de ionizagao dos fons de ferro (Fe1m-1v-v) nos modelos
finais da nossa amostra, buscando-se assim pistas sobre as causas fisicas en-
volvidas no fenémeno do problema dos ventos fracos a partir de modelos de
atmosferas. Enfatizamos que estrelas O pouco luminosas — log(L,/Le) 5 5.2
— apresentam ventos fracos ao longo de toda a sua Sequéncia Principal. Quanto
a possiveis implicagoes evolutivas produzidas por ventos fracos, consideramos
interessante uma analise da evolucao das propriedades fisicas no regime de
ventos fracos, por exemplo, através do cddigo de evolugao estelar MESA (Pax-
ton et al. 2011). Recordamos que gigantes O tardias, que possuem massas
evolutivas M, ~ 25-30 M, serdo progenitoras de estrelas supergigantes ver-
melhas/amarelas — para as quais apresentam-se notérias incertezas quanto as
taxas de perda de massa. Desta maneira, salientamos quanto a relevancia de
conhecermos sobre as propriedades fisicas fotosféricas e do vento de gigantes
O tardias a fim de ser possivel uma melhor compreensao sobre os seus estagios

evolutivos posteriores.

Identificamos que a linha de Paa (1.875 u) é interessante para uma aborda-
gem ao problema dos ventos fracos. Consideramos isso importante por conta
da pouca quantidade de linhas diagnostico disponiveis ao longo da regiao do
ultravioleta e 6ptico (em comparacao com os diagnosticos fotosféricos). Moti-
vados a testar o uso da linha de Paca, a fim de compararmos perdas de massa
derivadas através dessa e das linhas do ultravioleta e 6ptico, submetemos um

pedido de observagao no infravermelho préximo (1-2.4 pm) pelo instrumento
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OSIRIS/SOAR para o inicio do segundo semestre de 2016. Nosso pedido de
tempo foi aprovado, entretanto nao conseguimos obter os dados por conta
de problemas técnicos do instrumento. Sugerimos que seja interessante uma
andlise de Paa em gigantes O pelos instrumentos ARCoIRIS/ Victor Blanco
Telescope (0.80 - 2.47 pum) e NIRSpec/James Webb Space Telescope (1.0 - 5.0

pm) no Ambito dos ventos fracos.
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Apéndice A

Barras de erro — taxa de perda

de massa: Siiv e Civ

Neste apéndice mostramos os limites determinados para as taxas de perda de
massa de toda a amostra, cobrindo a regido de ~ 1370 — 1570 A (perfis de Sitv
AA1394,1403 e C1v AA1548,1551). No titulo de cada figura constam os pardmetros
fisicos constantes em cada modelo (c.f., Tabela 3.1). Os modelos finais estao em
linha vermelha (denotados por M ) nos painéis intermedidrios. Nos painéis superiores
estdo os modelos computados com os limites superiores para M (denotados por M )
em linha azul, enquanto nos painéis inferiores encontram-se os limites inferiores

(denotados por M~) em linha verde.
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HD 24431: T,; — 33000 K, log(g) = 3.50, vsini — 70 km.s™, e v, = 2300 km.s™!
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Figura A.1: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Determinacao da perda de massa para HD
24431. Dados IUE em linha preta. Modelos correspondentes ao limite superior da taxa de perda
de massa (M%) em linha azul, valor nominal (M) em linha vermelha e limite inferior (M~) em
linha verde.
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HD 36861: T.; = 33500 K, log(g) = 3.60, vsini = 75 km.s' e v, = 2000 km.s™
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Figura A.2: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD

36861.
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HD 105627: T,; = 33000 K, log(g) = 3.50, vsini = 160 km.s™ e v, = 2100 km.s
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Figura A.3: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD

105627.
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HD 115455: T,; = 34000 K, log(g) = 3.57, vsini = 70 km.s™ e vy = 2300 km.s™
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Figura A.4: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
115455.
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HD 116852: T,; = 32500 K, log(g) = 3.50, vsini = 120 km.s™ e v, = 2100 km.s
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Figura A.5: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
116852.
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HD 135591: T,; = 35000 K, log(g) = 3.75, vsini = 80 km.s™ e v, = 2100 km.s™
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Figura A.6: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
135591.
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HD 153426: T.; — 32000 K, log(g) — 3.55, vsini — 110 km.s™ e v, — 2400 km.s™!
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Figura A.7: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
153426.
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HD 156292: T,; = 30625 K, log(g) = 3.50, vsini = 100 km.s™ e v, = 1300 km.s
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Figura A.8: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
156292.



Fluxo normalizado
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HD 218195: T,; = 33000 K, log(g) = 3.55, vsini = 80 km.s™ e v, = 2000 km.s™
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Figura A.9: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem & figura anterior, mas para HD
218195.



Apeéndice B

Barras de erro — velocidade

terminal

Neste apéndice mostramos os limites determinados para as velocidades terminais
de toda a amostra, cobrindo a regido de ~ 1500—1580 A (perfis de C1v A\1548,1551).
No titulo de cada figura constam os parametros fisicos constantes em cada modelo
(c.f., Tabela 3.1). Os modelos finais estao em linha vermelha (denotados por v,) nos
painéis intermediarios. Nos painéis superiores estao os modelos computados com os
limites superiores para v, (denotados por v}) em linha azul, enquanto nos painéis

inferiores encontram-se os limites inferiores (denotados por v__) em linha verde.



Fluxo normalizado

14
1.2

0.8
0.6
0.4
0.2

14
1.2

0.8
0.6
0.4
0.2

14
1.2

0.8
0.6
0.4
0.2

200

HD 24431: T,; — 33000 K, log(g) = 3.50, vsini — 70 km.s™, e M = 2.5 x 10~ M .ano™!
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Figura B.1: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Determinacdo da velocidade terminal para
HD 24431. Dados IUE em linha preta. Modelos correspondentes ao limite superior da velocidade
terminal (v}) em linha azul, valor nominal (v, ) em linha vermelha e limite inferior (vy,) em linha
verde.
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HD 36861: T.; — 33500 K, log(g) = 3.60, vsini = 75 km.s, e M = 2.5 x 10~® Mg.ano™!
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Figura B.2: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem a figura anterior, mas para HD
36861.
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HD 105627: T,; = 33000 K, log(g) = 3.50, vsini = 160 km.s™*

,e M = 4.0 x 107 Mg.ano™
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Figura B.3: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem a figura anterior, mas para HD

105627.
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HD 115455: T,; = 34000 K, log(g) = 3.57, vsini = 70 km.s™!

;e M =50 x 1072 Mg.ano™
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Figura B.4: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem a
115455.

figura anterior, mas para HD
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HD 116852: T,; = 32500 K, log(g) = 3.50, vsini = 120 km.s™, e M = 6.0 x 10~ My.ano™!
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Figura B.5: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem a figura anterior, mas para HD
116852.



Fluxo normalizado
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HD 135591: T,; — 35000 K, log(g) = 3.75, vsini — 80 km.s!, e M = 2.0 x 10~8 M.ano™
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Figura B.6: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem a figura anterior, mas para HD
135591.
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HD 153426: T.; = 32000 K, log(g) = 3.55, vsini = 110 km.s™, e M = 4.5 x 1072 Mg.ano'!
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Figura B.7: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem a figura anterior, mas para HD
153426.
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HD 156292: T,; = 30625 K, log(g) = 3.50, vsini = 100 km.s™, e M = 1.5 x 107 Mg.ano'!
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Figura B.8: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem a figura anterior, mas para HD
156292.
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HD 218195: Ty = 33000 K, log(g) = 3.55, wsini = 80 km.s"

e M =1.0x10"% Mg.ano!
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Figura B.9: Reproduzida de Gama de Almeida (2015). Idem a figura anterior, mas para HD

218195.




Apéndice C

Discrepancias relativas — modelos

finais no ultravioleta

Neste apéndice mostramos as discrepancias relativas calculadas (c.f., Equagao
2.8) para toda a amostra, cobrindo a regido inteira dos dados no ultravioleta (=
1200 — 1975 A). No titulo de cada figura constam os pardmetros fisicos finais de
cada estrela (c.f., Tabela 3.1). Estao marcadas as posigoes em comprimento de onda
que sao correspondentes as linhas formadas na regiao do meio interestelar através

“MI”. As demais linhas listadas sao fotosféricas ou formadas na regiao do vento.
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Apeéndice D

Testes de degenerescéncia: HD

116852 — linha de Pa«

Neste apéndice mostramos os testes de degenerescéncia entre a taxa de perda
de massa e a temperatura efetiva, aceleragao gravitacional superficial e velocidade
de rotacao projetada para a linha de Pac em HD 116852. Ao titulo de cada figura
encontram-se os parametros fisicos constantes em cada modelo. Na parte superior
de cada figura estd a comparagdao entre o modelo final (linha sélida vermelha) e o
modelo computado com a perda de massa teérica para HD 116852 (denotada por
Myine, em linha tracejada preta). Na Figura D.1, mostramos a comparagao entre o
modelo final, o limite inferior da temperatura efetiva (linha sélida verde) e o superior
(linha so6lida azul) para o regime de perda de massa determinada pelo ultravioleta.
Ja na Figura D.2 apresentamos o mesmo teste quanto a temperatura efetiva, mas
para o regime de Myik. Na Figura D.3 até D.6, estdo os testes andlogos para a
aceleragao gravitacional e velocidade de rotagdo (explorando-se valores diferentes

dos pardmetros fisicos finais de HD 116852).



Fluxo normalizado
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HD 116852 — Paa: log(g) = 3.50, vsinz = 120 km.s' e vy, = 2100 km.s™

Modelo final e com perda de massa tedrica
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Comprimento de Onda (A)

Figura D.1: Teste de degenerescéncia entre a perda de massa derivada M e a perda de massa
tedrica Mvink frente aos efeitos de temperatura efetiva para HD 116852. Regime de perda de
massa M determinada pelo ultravioleta.
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HD 116852 — Paa: log(g) = 3.50, vsini = 120 km.s! e vy, = 2100 km.s™

Modelo final e com perda de massa tebrica
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Figura D.2: Idem a figura anterior, mas para o regime de perda de massa tedrica.
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HD 116852 — Paa: T,; = 32500 K, vsini = 120 km.s™ e vo = 2100 km.s

Modelo final e com perda de massa tedrica
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Figura D.3: Teste de degenerescéncia entre a perda de massa derivada M e a perda de massa
tedrica Mvink frente’aos efeitos de aceleracao gravitacional superficial para HD 116852. Regime
de perda de massa M determinada pelo ultravioleta.
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1.2

HD 116852 — Paa: T,y — 32500 K, vsini = 120 km.st e vy = 2100 km.s!

Modelo final e com perda de massa tebrica

1.1

0.9
0.8
0.7
0.6
0.5

log(g) = 3.50; M = 6.0 x 1078 Mg.ano™? ———
log(g) = 3.50; M\/ink =51x107" MQ,ano‘l 7777777777777

18400

1.2

18500 18600 18700 18800 18900

Modelo com perda de massa teorica e log(g) < 3.50

19100

1.1

0.9
0.8
0.7
0.6
0.5

log(g) = 3.50; M\/ink =5.1x107" Mg.anot -
log(g) = 3.25; Myinx = 5.1 x 10~7 Mg .ano™!

18400

1.2

18500 18600 18700 18800 18900

Modelo com perda de massa teorica e log(g) > 3.50

19100

1.1

0.9
0.8
0.7
0.6

log(g) - 35()’ MVink =5.1x 10_7 MQ.ano‘l ,,,,,,,,,,,,,
log(g) = 3.75; Myinx = 5.1 x 10~7 Mg .ano™!

0.5
18400

18500 18600 18700 18800 18900
Comprimento de Onda (A)

Figura D.4: Idem a figura anterior, mas para o regime de perda de massa tedrica.
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HD 116852 — Paa: T,; = 32500 K, log(g) = 3.50 € vo = 2100 km.s

Modelo final e com perda de massa tedrica
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Figura D.5: Teste de degenerescéncia entre a perda de massa derivada M e a perda de massa
tedrica My frente aos efeitos de velocidade de rotacao projetada para HD 116852. Regime de

perda de massa M determinada pelo ultravioleta.
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Figura D.6: Idem a figura anterior, mas para o regime de perda de massa tedrica.
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