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Resumo

Neste trabalho, usamos um fluxo de ondas Alfvén como mecanismo de impulsao de ventos
de estrelas supergigantes evoluidas: a transferéncia de energia e momento das ondas
Alfvén para as particulas do gas é responséavel pela aceleracdo do vento. Aqui, nos
estudamos dois mecanismos de amortecimento diferentes para as ondas Alfvén: (i) a
absor¢ao ressonante de ondas Alfvén de superficie e (ii) 0 mecanismo de amortecimento
devido & interacao das ondas Alfvén com as particulas de poeira. Esse tltimo mecanismo
ainda nao havia sido aplicado a ventos de estrelas supergigantes de tipo tardio, embora
saibamos, através das observagoes, que particulas de poeira estao presentes nesses ventos.
Neste trabalho, n6s resolvemos a equacao de energia, juntamente com as equagoes da

massa ¢ do momento para obter os perfis de velocidade e de temperatura do vento.
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Abstract

In this work, we consider an outward flux of Alfvén waves as the driving mechanism of
winds in late-type supergiant stars: the Alfvén waves transfer energy and momentum to
the gas particles, accelerating the wind. Here, we study two different damping mecha-
nisms for the Alfvén waves: (i) the surface Alfvén wave resonance absorption and (ii) the
damping mechanism caused due to the interaction of the Alfvén waves with dust particles.
The last one had never been applied to winds of late-type supergiant stars, although we
know from observations that these winds present dust particles. In this work, we solve
the energy equation together with the mass and the momentum equations to obtain both

the velocity and the temperature profiles.
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Prefacio

Um dos maiores desafios da teoria de perda de massa em estrelas supergigantes frias é
reproduzir as baixas velocidades terminais e as altas taxas de perda de massa apresentadas
por seus ventos. O mecanismo que considera um fluxo de ondas Alfvén sendo amortecido e
acelerando o vento tem sido utilizado por varios autores para reproduzir as caracteristicas

dos ventos de supergigantes frias.

Com o intuito de explicar os ventos massivos e lentos dessas estrelas, desenvolvemos
dois modelos de aceleracao de ventos que usam como mecanismo impulsor um fluxo de
ondas Alfvén. Para isso, usamos uma geometria divergente para o campo magnético
de forma a reproduzir buracos coronais semelhantes aos que sao observados no Sol. O
fluxo de ondas, que supomos emergir da superficie da estrela e se propagar para fora, é
amortecido por dois mecanismos diferentes. Neste trabalho, nao estudamos mecanismos
de geracao de ondas, apenas admitimos que elas existem e que se propagam para fora da
estrela.

Para o primeiro modelo, supomos um fluxo de ondas Alfvén amortecido por um meca-
nismo que envolve a absorcao ressonante de ondas Alfvén de superficie. Muitos trabalhos
propoem essas ondas como mecanismo de aceleracao de ventos. Em particular, Jatenco-
Pereira & Opher (1989a), consideram uma estrutura isotérmica do vento e resolvem a
equacao da continuidade da massa e a equacao do momento de forma a obter o perfil de
velocidade. No presente trabalho, nos inserimos no modelo de Jatenco-Pereira & Opher
(1989a) a equagdo de energia e a resolvemos juntamente com a equacdo da massa e do

momento de forma a obter tanto o perfil de velocidade como o de temperatura.

Para o segundo modelo, supomos um espectro de ondas Alfvén amortecidas devido a

interacao com as particulas de poeira presentes no vento. Observacionalmente, a poeira



Prefécio

¢é encontrada em todas as supergigantes do tipo M e nas gigantes de tipo mais tardio que
M3 (Cassinelli, 1979). Em algumas supergigantes dos tipos F, G e K, também se detecta
poeira.

O mecanismo de amortecimento das ondas devido & sua interagdo com as particulas
de poeira ainda nao havia sido aplicado a ventos estelares. As ondas Alfvén podem
ter suas propriedades modificadas em um meio inomogéneo: uma onda com freqiiéncia
coincidente com a freqiiéncia ciclotron da poeira é amortecida nessa freqiiéncia especifica.
Aqui, consideramos uma distribuicdo de tamanhos de poeira, o que causa ressonincias
em uma banda de freqiiéncias ao invés de somente em uma freqiiéncia particular. Para
este modelo, obtemos também tanto o perfil de velocidades como o de temperatura.

Dessa forma, para apresentar os dois modelos desenvolvidos, organizamos esta disser-
tacao da seguinte forma. No capitulo 1, apresentamos uma introducao de ventos estelares,
dando especial énfase ao mecanismo de aceleragao por ondas Alfvén. Neste capitulo, fa-
zemos também uma pequena introducao ao vento solar e introduzimos alguns conceitos
que serao adotados no decorrer do texto. No capitulo 2, descrevemos o primeiro modelo
de perda de massa. Supomos, neste capitulo, um fluxo de ondas Alfvén amortecido pelo
amortecimento ressonante de ondas Alfvén de superficie. Concluimos o capitulo apresen-
tando os resultados do modelo e algumas aplicagoes. Para apresentar o segundo modelo,
passamos entao a enfocar aspectos da teoria de plasmas empoeirados. Dessa forma, no
capitulo 3, fazemos uma introducao aos plasmas empoeirados, descrevendo também a
poeira presente ao redor das estrelas frias que estudaremos e as caracteristicas gerais
do plasma. Nesse capitulo, apresentamos também o novo amortecimento usado, bem
como uma avaliagao de sua dependéncia com alguns parametros do vento. No capitulo 4,
apresentamos, entao, o segundo modelo construido, que considera um espectro de ondas
Alfvén sendo amortecido pelo amortecimento ciclotron da poeira. Concluimos o capitulo
com a apresentacao dos resultados obtidos para uma estrela supergigante K5. No capitulo
5, comparamos os dois modelos desenvolvidos entre si e também com outros trabalhos
apresentados na literatura. Por iltimo, o capitulo 6 é dedicado as conclusées do trabalho

e as perspectivas.



Capitulo 1

Introducao

Quase todas as estrelas perdem massa durante uma fragao importante de suas vidas. Se
essa perda de massa for significativa, ela pode afetar toda a evolucao da estrela, desde o
seu nascimento até a sua morte. A ejecao continua de material pelas estrelas é conhecida

como vento estelar. Aqui, citamos dois parametros caracteristicos de um vento estelar:

1. a taxa de perda de massa (M), que expressa a quantidade de matéria que a estrela

perde por unidade de tempo e

2. a velocidade terminal das particulas do vento (us), que é a velocidade assintotica

que o vento atinge a grandes distancias da estrela.

Esses dois parametros podem ser inferidos observacionalmente.

Em geral, estrelas de mesmo tipo espectral e mesma classe de luminosidade apresen-
tam valores bastante caracteristicos de M e U, cOMO pode ser visto na tabela 1.1. Sendo
assim, a partir desses dois parametros, pode-se testar diversos modelos de aceleracao de
ventos estelares. No entanto, a importancia desses parametros nao se restringe somente
ao desenvolvimento de modelos. Por exemplo, a massa de uma estrela é um fator deter-
minante na sua evolucao. Sendo assim, conhecer M permite que saibamos como a sua
evolucao serd alterada. Um outro exemplo, saber o quanto de matéria retorna ao meio
interestelar € um fator importante para estudos de evolugao quimica da Galéxia.

Em estrelas supergigantes vermelhas, foco de estudo neste trabalho, o vento estelar

é detectado através de desvios para o azul de linhas cromosféricas (Reimers, 1977). Os

3



1 Introducao 1.1 Por que as estrelas perdem massa?

Tabela 1.1: Alguns parametros observados para diversos tipos de estrelas: taxa de perda
de massa M, velocidade terminal uy, luminosidade da estrela L, e a razio entre a

velocidade terminal e a velocidade de escape na superficie da estrela o /ve,-

tipo M (Mg ano™!)  ue (kms™!) log(Lx/Le) oo/ Ve
Estrelas OB 1078 —107° 600 — 3500 5—6 ~1
Wolf-Rayet <1078 700 — 2500 4,5 —6 1,5—4

Estrelas centrais de neb. planet. 1072 —-1077 500 — 4000 3,5—4,3 3—-5

Gigantes/supergigantes frias 108 —-10"° 10 — 100 3,9—-4,7 <0,5
Ramo assintético das gigantes 10-8 —10~* 5—25 3,9—-4,7 <1
Sol (vento lento) 10-14 300 — 500 0,0 0,5-0,8
Sol (vento rapido) 10~ 2 600 0,0 21
Estrelas tipo T Tauri 10710 —10°8 ~ 200 ~1 ~0,5

ventos dessas estrelas tém como caracteristicas principais o fato de serem muito massivos,

1

isto &, apresentarem altas taxas de perda de massa de 107® a 107° M ano !, e velocidades

terminais bastante modestas, por volta de 10 a 100 km s 1.

O que se observa é que a
velocidade terminal nesses ventos é menor que a velocidade de escape na superficie da
estrela (ve,). Em geral, temos que:

B <0, 5. (1.1)

~
Ve

1.1 Por que as estrelas perdem massa?

O vento estelar nada mais é que o resultado da competicao entre duas forgas: a forca de
atracdo gravitacional da estrela e alguma outra forca que tenta empurrar o material da
estrela. Desde que se constatou a perda de massa continua em diversas estrelas, varios
mecanismos foram sugeridos para explica-la. Vejamos brevemente como esses mecanismos

atuam:



1 Introducao 1.1 Por que as estrelas perdem massa?

Vento acelerado termicamente ou vento coronal: Aqui, o gradiente de pressao
térmica é a forca dominante na aceleracao do vento. Essa teoria foi inicialmente
desenvolvida por Parker (1958) para explicar o vento solar. A expansdo térmica
de um gas quente é um mecanismo muito eficiente para acelerar um vento. Mas,
no entanto, é necesséaria a presenga de coroas muito quentes (~ 2 — 4 x 10° K) e
extensas (~ 1,5—2,0 ry, onde 7y é o raio da estrela). Estrelas com intensa atividade
convectiva em sua superficie costumam apresentar coroas quentes e extensas. Esse
modelo foi testado para o Sol e estrelas do tipo solar (tipo espectral G ou mais
tardio) através de observagoes em raios-X das coroas, mas ele é bastante questiona-
vel quando aplicado a outras estrelas da seqiiéncia principal de tipo espectral mais
inicial devido & atividade convectiva na superficie ser bastante desprezivel. Para
supergigantes frias, esse mecanismo é supostamente inadequado, pois as baixas tem-
peraturas do vento inferidas observacionalmente sugerem a existéncia de um fluxo
de energia térmica muito menor do que o requerido para que um vento massivo es-
cape do campo gravitacional estelar impulsionado termicamente. Uma estimativa
da eficiéncia desse mecanismo em um meio isotérmico constituido por hidrogénio
é dada pela razdo entre as energias térmica e gravitacional: (kgT/mpy)/(GM./7o),
onde kg é a constante de Boltzmann, 7' é a temperatura, my é a massa do atomo

de hidrogénio, G é a constante da gravitacao de Newton e M, é a massa da estrela.

Vento radiativo - linhas atéomicas: Neste mecanismo, a transferéncia de momento
dos fotons provenientes da estrela as particulas da atmosfera estelar é responséavel
pela aceleracdo do vento. E o mecanismo mais aceito para explicar a perda de
massa em estrelas quentes muito luminosas com luminosidades entre 10° e 10°Lg,
(Castor, Abbott & Klein, 1975). Esse mecanismo é muito eficiente em estrelas
de tipo inicial, onde a transferéncia de momento dos fétons para o gas ocorre via
absorcao ou espalhamento de fotons em linhas espectrais. No entanto, a eficiéncia
desse mecanismo decai muito para estrelas de tipo espectral mais tardio que O.
Assim, no caso de supergigantes frias, nao é esperado que esse mecanismo exerca
um papel importante no vento. Um caso simples a se estudar é o espalhamento de

fotons pelos elétrons livres, que é um processo independente da freqiiéncia. Uma
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estimativa da importancia desse mecanismo é dada pela razao das luminosidades
estelar e de Eddington: L,k./(4mcGM,), onde k. = orn./p é a opacidade, or
é a seccao de choque de Thomson, n,. é a densidade numérica de elétrons, p é a

densidade do vento e ¢ é a velocidade da luz.

Vento radiativo - graos: A transferéncia de momento do campo de radiagdo para
os graos existentes em um vento pode provocar a perda de massa em estrelas frias
com baixa gravidade. Contudo, em ventos massivos de supergigantes frias, esse
mecanismo também nao é adequado, uma vez que para isso é necessaria a presenca
de graos bem proximos a estrela. No entanto, evidéncias observacionais indicam
que os ventos de supergigantes vermelhas sao iniciados muito antes do ponto de
formacao de graos (Carpenter, Robinson & Judge, 1995). Esse mecanismo é mais
usado em estrelas pulsantes, como as estrelas do ramo assint6tico das gigantes, que
possuem uma instabilidade em seus envoltérios e fazem com que sejam varidveis
Miras, por exemplo. Isso porque as oscilacoes induzidas na atmosfera da estrela
propiciam a formacao dos graos. Essa combinacao de formagao de graos e pulsagao
pode produzir uma taxa bastante alta de perda de massa. Uma estimativa da
importancia desse mecanismo é dada por: L,k,/(4mcGM,), onde k, é a opacidade

da poeira (ver apéndice C).

Vento acelerado por um fluxo de ondas Alfvén: Se o campo magnético estelar
estiver ancorado a zona convectiva, os movimentos turbulentos podem fazer uma
deformacao nas linhas de campo, induzindo oscilagoes que se propagam como ondas
Alfvén. No mecanismo de aceleragao que considera um fluxo de ondas Alfvén, o
gradiente de pressao magnética das ondas é a forca responsével pela aceleragao
do vento. As ondas liberam energia conforme vao sendo amortecidas. No inicio
do vento, a densidade de energia magnética ¢ dominante. Isso faz com que o
gas siga as linhas de campo magnético. Conforme a onda vai sendo dissipada, a
densidade de energia passa a ser menos importante. Quando isso ocorre, a energia
cinética adquirida pelo vento prevalece e as linhas de campo simplesmente seguem

o fluxo de particulas. Esse mecanismo é o mais aceito para explicar a perda de
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massa de supergigantes frias. Uma estimativa da eficiéncia desse mecanismo é
dada pela razao entre a densidade de energia da onda e a densidade de energia
gravitacional: [((6B)?)/4mp|/(GM,/ry), onde ((6B)?) ¢ a amplitude quadratica

média das flutuagdes no campo magnético.

Na tabela 1.2, mostramos a eficiéncia dos mecanismos discutidos conforme expressoes
apresentadas anteriormente. Estamos considerando uma estrela supergigante vermelha,
com mesmos parametros que usaremos nos capitulos 2 e 4: M, = 16 Mg, ry = 400 Rg,
T = 3500 K, L, ~ 2x10*Lg, p = 107 gcem™ e 6B ~ 2 G. Supomos uma fragio
de ionizagao n./ng ~ 107* e fazemos os célculos para a base do vento, exceto para o
mecanismo de pressao de radiacao nos graos, que nao atua na base do vento devido a
auséncia de poeira. Neste caso, o calculo foi feito para uma distancia de ~ 2 r3. O valor
apresentado é o valor maximo da eficiéncia desse mecanismo, como explicado no apéndice
C. Podemos ver que, para essa estrela, o mecanismo de aceleracao por ondas Alfvén é
0 que possui maior eficiéncia dentre os mecanismos apresentados, justificando o seu uso

em estrelas supergigantes de tipo tardio.

Tabela 1.2: Eficiéncia dos mecanismos térmico, de ondas Alfvén e de pressao de radiacao

(em graos e nos elétrons) para uma supergigante fria de tipo espectral K5.

mecanismo eficiéncia
Térmico 3,79 x 1073
Ondas Alfvén 4,72 x 1072

Radiativo - elétrons 4,15 x 1076
Radiativo - poeira 2,69 x 102

1.2 As ondas Alfvén

O tipo mais comum de onda que se propaga em um fluido compressivel e nao condutor é

uma onda actstica. A propagacao dessas ondas longitudinais esté relacionada a regioes
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de compressao e rarefacdo na densidade do meio. No caso de um fluido condutor imerso
em um campo magnético, outros tipos de ondas podem surgir.

Hannes Alfvén, em 1942, estudando as propriedades de um plasma, descobriu que
novos modos de ondas poderiam se propagar ao longo das linhas de campo magnético.
Hoje em dia, essas ondas sao conhecidas como ondas Alfvén. O grande interesse por essas
ondas vem de sua importancia no transporte de energia e no aquecimento em plasmas de
laboratoério e astrofisicos.

No entanto, a onda Alfvén, ao contrario de uma onda actustica, propaga-se sem que
haja variacao na densidade. Além disso, a onda Alfvén é uma onda transversal, enquanto
que a onda acustica é longitudinal.

Podemos comparar as ondas Alfvén com a propagacao de uma deformidade transversal
em uma corda esticada. A velocidade de propagacao de um pulso em uma corda é
dada pela raiz quadrada da razao entre a tensao aplicada & corda e a sua densidade.
Analogamente, a velocidade que uma onda Alfvén se propaga em um meio de densidade
p ¢ dada pela raiz quadrada da razao entre a tensdo magnética B?/(4m) e a densidade.

Ou seja:
B

NZUTX

Vg =

(1.2)

onde B é o valor do campo magnético.
A onda Alfvén é um modo fundamental de propagacao de ondas em plasmas na
presenca de campo magnético. Sao ondas de baixa freqiiéncia, menor que a freqiiéncia

ciclotron de ions €2;:

CL)<<Qz

A freqiiéncia w de uma onda Alfvén se propagando em um plasma homogéneo constituido

de elétrons e ions obedece & seguinte relacao de dispersao:

k| cos @
w= _klcosblva =k|cosO|va,

7/1+ (UA/C)2

para vy < ¢, onde f é o angulo entre o campo magnético e a direcdo de propagacao
da onda. Neste trabalho, estamos supondo que a onda se propaga ao longo do campo

magnético, ou seja, # = 0. Assim, temos que a relacao de dispersao para ondas Alfvén é
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dada por:
w=kva. (1.3)

Como seré visto no capitulo 3, a relagao de dispersao da onda Alfvén mostrada na equagao
(1.3) é modificada na presenca de poeira.

Inicialmente, as ondas Alfvén foram detectadas no vento solar, nas proximidades da
Terra, com a sonda espacial Mariner V (Belcher & Davis, 1971). Elas foram identificadas
a partir da correlacao esperada entre as flutuagoes da velocidade e do campo magnético.
Apbs esse fato e depois que alguns modelos propostos puderam ajudar a explicar a perda
de massa do Sol (Alazraki & Couturier, 1971; Belcher, 1971; Hollweg, 1973; Jacques,
1977), o mecanismo de aceleracdo de ventos por ondas Alfvén se tornou bastante atrativo.

No entanto, elas ndo somente se mostraram importantes na aceleracao do vento so-
lar (Jatenco-Pereira & Opher, 1989b; Jatenco-Pereira, Opher & Yamamoto, 1994), como
também tém sido usadas em outros ambientes astrofisicos. Podemos citar: o aquecimento
coronal (Inverarity & Priest, 1995; Ruderman et al., 1997; Li & Habbal, 2003); a acelera-
¢ao de ventos de estrelas de tipos tardio e inicial (Jatenco-Pereira & Opher, 1989a; Dos
Santos, Jatenco-Pereira & Opher, 1993a,b; Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira, 2002);
os ventos protoestelares (Hartmann, Edwards & Avrett, 1982; Jatenco-Pereira & Opher,
1989c¢); os jatos galacticos e extragalacticos (Gongalves, Jatenco-Pereira & Opher, 1993a);
a formagdo de clumps em ventos de estrelas Wolf-Rayet (Gongalves, Jatenco-Pereira &
Opher, 1998); o aquecimento de funis de acresgdo magnetosféricas em estrelas jovens (Vas-
concelos, Jatenco-Pereira & Opher, 2002; Elfimov et al., 2004); o aquecimento de discos
de acresgdo em protoestrelas (Vasconcelos, Jatenco-Pereira & Opher, 2000); o aqueci-
mento de filamentos em cooling flows (Friaca et al., 1997); as regioes de linhas largas
em quasares (Gongalves, Jatenco-Pereira & Opher, 1993b, 1996); o colapso de nuvens
moleculares (Falceta-Gongalves, de Juli & Jatenco-Pereira, 2003); os discos de acresgao
de buracos negros (Narayan & Yi, 1994; Quataert, 1998; Blackman, 1999) etc.

Todavia, existem algumas diferencas entre os mecanismos de impulsao do vento solar e
o de uma estrela fria. O Sol possui dois ventos distintos: o vento rapido, caracterizado por
um fluxo com velocidade mais alta e baixa densidade, e o vento lento, caracterizado por

baixa velocidade e alta densidade. O vento de alta velocidade é basicamente térmico, mas
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necessita de um fluxo de energia nao-térmico que, acredita-se, é devido as ondas Alfvén
se propagando para fora do Sol. A alta velocidade terminal (u, > ve,) € a baixa taxa de
perda de massa do vento rapido indicam que uma fracao significativa do fluxo de energia
nao-térmico deve ser depositado na regido supersonica do vento (Leer & Holzer, 1980).
J& em estrelas supergigantes frias, o vento massivo e frio necessita que o fluxo de energia
nao-térmico seja quase todo depositado na regiao subsdnica do vento para produzir a
alta taxa de perda de massa e a baixa velocidade terminal inferidas observacionalmente

(Hartmann & MacGregor, 1980).

1.3 O vento solar

Foi com o intuito de explicar a perda de massa solar que se iniciou o estudo de ventos
estelares de uma forma mais ampla. O Sol é uma estrela especial por estar bastante
proxima de nos. Nesse sentido, o vento solar é um ambiente inico por estarmos imersos
nele. Sendo assim, o vento solar pode ser acessado diretamente através de sondas espaciais
com deteccao in situ de particulas.

Neste trabalho, adotamos algumas caracteristicas bem estudadas do vento solar, como
os buracos coronais e o espectro de ondas Alfvén, em estrelas supergigantes. Essas hipo-
teses visam tornar o nosso modelo de perda de massa mais realista. A subsecao seguinte é
dedicada a descrigao da geometria de um buraco coronal, que sera usada nos dois modelos
construidos (caps. 2 e 4). Na subse¢do 1.3.2, apresentamos a forma do espectro de ondas

Alfvén observado no Sol e que seré utilizado no modelo que apresentamos no capitulo 4.

1.3.1 Buracos coronais

O vento solar possui dois fluxos diferentes de particulas. Um deles é conhecido como vento
solar lento, apresentando uma velocidade de 300 — 500 km s . O outro é conhecido como
vento solar rapido e atinge velocidades maiores que 600 km s~—!. O vento rapido emerge
dos buracos coronais e preenche praticamente toda a heliosfera (ver fig. 1.1).

Ha mais de trés décadas, sabe-se que os buracos coronais coincidem com regides de

campo magnético aberto (Krieger, Timothy & Roelof, 1973). Acredita-se que o que vira
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Figura 1.1: Foto tirada durante um eclipse solar em 1991. As regides escuras sdao 0s
buracos coronais do Sol. Crédito da imagem: High Altitude Observatory/National Center

for Atmospheric Research, Boulder, CO.

a se tornar o vento solar se origina em tubos bastante finos (didmetro de 100 —200 km) de
fluxo magnético observados principalmente nas faixas escuras existentes entre as células
granulares do Sol (fig. 1.2a). Em seguida, em algum ponto da baixa cromosfera, esses
finos tubos se expandem lateralmente até o ponto em que eles se fundem uns aos outros.
A uma altura maior na cromosfera, esses feixes se juntam novamente, seguindo uma nova
expansdo lateral, formando o buraco coronal (fig. 1.2b). Acredita-se que esses novos funis
sejam as regides mais internas da aceleragdo observada do vento solar (Cranmer, 2004b).

Na figura 1.2c, é apresentado um desenho esquematico do vento solar.

O buraco coronal apresenta um desvio de uma geometria radial maior préximo a
superficie solar e decresce com a distancia (ver fig. 1.2b). A partir de 3Ry, a geometria
do buraco coronal passa a ser essencialmente radial. Observacionalmente, a abertura do
angulo sélido (2 varia até ~ 7 vezes o dngulo s6lido de uma geometria radial {2y na regiao
que vai desde 1R até 3R (Munro & Jackson, 1977). Ou seja, proximo a superficie, a
area definida por um buraco coronal é mais de 7 vezes maior que a area de uma geometria

puramente radial. Sendo A(r) a area da seccdo transversal da geometria adotada a uma

11
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IRz

FAST WIND

$— ~1.5 Mm — — ~30 Mm — {— ~5000 Mm —

Figura 1.2: Desenho ilustrativo das estruturas discutidas no texto. Diminuindo o zoom
da imagem (a) para a imagem (c): (a) tubos finos que geram o fluxo de particulas que se
tornara o vento solar (escala de 1,5 x 10 m); (b) buracos coronais (escala de 3 x 107 m)

e (c¢) vento solar (escala de 5 x 10° m). Figura extraida de Cranmer (2004a).

distancia r ao centro da estrela, podemos descrever A(r) da seguinte forma:

A(r) = A(ro)(r/ro)’ para r < 7y (1.4)

A(ro)(re/r0)5(r/rs)? parar >y,
Aqui, S é o parametro que determina a divergéncia da geometria. A geometria é diver-
gente desde a superficie até um raio de transicao r,. A partir dai, ela se torna radial
(A(r) o r?). Como o campo magnético radial B é inversamente proporcional a A(r),

podemos escrever:
By(ro/1)° arar <1y,
5 ) Bolro/7) p ST (1.5)
By(ro/r¢)%(rs/r)? parar > 71,
Um desenho esquemético dessa configuracao é mostrado na figura 1.3.
Para o Sol, na regido onde r > 3 Ry, Munro & Jackson (1977) encontraram:

Q
F=_"=1729%.
o =72

Dessa forma, para um dado valor da divergéncia S, podemos encontrar o ponto r; onde

a geometria passa a ser radial:

Ou seja:
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Figura 1.3: Geometria usada no modelo de forma a reproduzir buracos coronais (fora de

escala).

Em nosso trabalho, supomos que essa divergéncia das linhas do campo magnético também

esté presente em estrelas supergigantes. Aqui, adotamos F' = 10.

1.3.2 Espectro de ondas Alfvén solar

No vento solar, observa-se que o espectro de ondas Alfvén tem a forma de uma lei de
poténcias com o expoente —0, 6 (Tu, Marsch & Thieme, 1989). Assim, o fluxo de energia

das ondas Alfvén pode ser escrito como:
W\ 08
oa(e) = dale) (2) (1.6
Wo
onde wy é uma freqiiéncia qualquer. Em nosso modelo que considera um espectro de
ondas Alfvén (cap. 4), admitimos que a equacdo (1.6) também ¢é valida para estrelas

supergigantes e o intervalo de freqiiéncias usado é de 9,72 x 107° a 2,43 x 107! rad s~
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Capitulo 2

Modelo I: Perda de Massa Através do
Amortecimento Ressonante de Ondas

Alfvén de Superficie

Jatenco-Pereira & Opher (1989a) (JPO de agora em diante) elaboraram um modelo de
perda de massa como tentativa de explicar os ventos observados em estrelas gigantes e
supergigantes frias. Esse modelo teve como embasamento nosso conhecimento sobre o
Sol. Sendo assim, JPO propuseram que o vento é criado em buracos coronais, como
ocorre no Sol, devido a dissipacao de ondas Alfvén, criadas na superficie da estrela.

Apesar de compativel com as observacoes, o modelo proposto por JPO utilizava a
simplificacao de vento isotérmico. Com o objetivo de aprofundar esse modelo, construimos
um novo modelo, o qual chamaremos de modelo 1.

A diferenca essencial existente entre o modelo I e 0 modelo de JPO é a equagao da
energia. No modelo de JPO, foi admitido que o vento possuia temperatura constante. Sob
essa hipotese, a equagao que descreve o comportamento da temperatura é uma equacao
muito simples: T = T}, onde T é a temperatura na base do vento. Ao inserirmos uma
nova equagio para a temperatura (equagdo da energia), passamos a ter uma equagio
diferencial acoplada as demais equacbes que governam a dindmica do vento. Com a
inclusao dessa equacao, podemos estudar nao s6 o comportamento da velocidade do

vento, como feito por JPO, mas também estudar o seu perfil de temperatura.
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2 Modelo I 2.1 Caracteristicas gerais do modelo I

Neste capitulo, apresentamos as equacoes do vento utilizadas no modelo I, os calcu-
los do comprimento de amortecimento das ondas, das perdas radiativas e da densidade
eletronica no vento, descrevemos o método de solucao do modelo e apresentamos os re-
sultados obtidos. Apresentamos também duas aplicagoes feitas a partir desse modelo:

uma para a estrela o Ori e outra para a estrela A Vel.

2.1 Caracteristicas gerais do modelo I

O modelo I tem como caracteristicas:

1. geometria divergente nas linhas de campo magnético de forma a reproduzir buracos

coronais como vistos no Sol;
2. fluxo de ondas Alfvén gerado na superficie da estrela;

3. ondas Alfvén amortecidas pelo mecanismo ressonante de ondas Alfvén de superficie

(segao 2.3).

2.2 As equacoes que descrevem o vento

As trés equagoes basicas que descrevem o vento estelar sao a equacao da conservacgao da
massa, a equacao do momento e a equacao da energia, que sao apresentadas nas subsegoes

a seguir e formam a base do c6digo numérico construido.

2.2.1 Massa

A equacao da continuidade da massa expressa a conservacao da massa. Usando u como

a velocidade do vento, podemos escrever essa equacao como:

dp = o
E-I-V-(pu)—().

Se considerarmos o caso estacionario (0p/d0t = 0) e geometria esférica, a equacdo da

continuidade da massa passa a ser escrita como:
puA(r) = cte. (2.1)
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2.2.2 Momento

A equacao do momento é escrita como:
Di .
3
Di

ou seja, a aceleragdo 7y é igual & somatoria das forcas por unidade de massa g;. O

operador D% é conhecido como operador derivada total e é definido como:

D d . =
Ht—%-l-u-v.

Sendo assim, para o caso estacionario e considerando simetria esférica, temos que:

du
U%=9G+QT+9R+9M,

onde gg, 97, gr € g Sa0 as forcas por unidade de massa gravitacional, térmica, radiativa
e mecanica, respectivamente.

No caso de:
® gr > ggr, i, O vento é impulsionado termicamente;
® gr > gr, gu, O vento é impulsionado radiativamente;

® g > gr, g1, 0 vento é impulsionado mecanicamente, como por ondas Alfvén, ondas

actisticas ou choques.

Como mostrado no capitulo 1, o mecanismo mais eficiente para acelerar o vento de
estrelas supergigantes frias é através de um fluxo de ondas Alfvén. Sendo assim, consi-

derando uma estrela de massa M, e desprezando gg, podemos escrever:

GM,
gg = — 7'2 3
_1dP
gr o dr
e
1 de
am = 2/) dT’
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2 Modelo I 2.2 As equagbes que descrevem o vento

onde P = pkpT/m é a pressao do gas, m é massa média das particulas do vento e € é a

densidade de energia da onda Alfvén:

= pl(avy) = O,

onde ((6v)?) é a amplitude quadratica média das flutuagoes na velocidade. A partir da

equacao anterior, temos que:

2dr  dr &

lde d ((((5B)2>)
Ou seja, o termo %de/dr é o gradiente da pressao magnética das ondas, dada por
((6B)?)/8n. Esse gradiente vai acelerar a onda da mesma forma que o gradiente de
pressao do gas: uma forca direcionada para fora da estrela, no sentido oposto ao da forca

gravitacional.

Assim, a equacao do momento pode ser escrita como:

du GM, 1dP 1 de
Uu— = — )
dr r? pdr  2pdr

2.2.3 Energia

A equagdo da energia pode ser escrita da seguinte forma (Hartmann, Edwards & Avrett,

1982):

u | SksT _ —(Q = Py). (2.3)

i w?> 5kgT GM, +E%
pudr 2dr

Aqui, desprezamos a condutividade térmica e supusemos que o gis é ideal. O termo

2 2 m T

%de/dr na equacao (2.3) é a taxa na qual as ondas fazem trabalho no gas, () ¢ a taxa de
2

aquecimento devido & onda
€
= —(u+v
Q L( A)

e Pg é o resfriamento radiativo. L é o comprimento de amortecimento das ondas Alfvén.
No modelo I, estamos adotando o mecanismo de amortecimento ressonante de ondas
Alfvén de superficie descrito na secao 2.3. A expressao para a densidade de energia das

ondas Alfvén é escrita como (ver apéndice A):

6_6% 1+ M, 2€X _/Tldr'
O \1xm) PV, TS
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onde M = u/vs é o nimero de Mach Alfvénico. A partir da equagdo anterior, podemos
ver facilmente como o amortecimento da onda provoca uma diminuicao na densidade de
energia das ondas: como a integral f:o % dr' sempre cresce conforme vamos nos afastando
da estrela, € é cada vez menor. Quando a onda é totalmente dissipada, temos que € = 0.

Para calcular ¢y, usamos o fluxo inicial de energia das ondas ¢4, = €gv4,(1 + 3My/2).

O fluxo de energia é dado por:
1+3M/2 (14 M\° 1o,
= — [ =dr'}.
2 ¢A°1+3M0/2(1+M) P / LY

2.2.4 Sistema final de equacoes diferenciais

Construimos um c6digo numérico que resolve o sistema de equacoes diferenciais acopla-
das usando o método de Runge-Kutta. No entanto, para a construcao desse codigo, é
necessario escrever as equacgoes diferenciais do momento e da energia em formas mais

convenientes. Assim, podemos reescrever (2.2) e (2.3) como:

1@[142 5 kT (((51})2>(1—|—3M>}

wdr 3m 4 1+ M
_Z[5kT 2r(Q@—Pr) GM, ((6v)*)  ((6v)*) [(1+3M 5 4
“ v 3m 3 Zw  rz | 20z 4 (1+M)} (24)
e
dr _ 2T [1(Q— Pr) _ rdu
dr 37 [pu(kT/m) (Z+udr)] ’ (2:9)

onde Z é definido da seguinte forma:

7 S parar<r

2 parar>ry.

No apéndice A, mostramos todos os passos da deducdo das equagoes (2.4) e (2.5). O
valor de € é derivado da equacao da conservacao da acao da onda. Essa hipotese é valida
desde que B/B < 1. Se a perturbacao magnética da onda 6B se torna comparavel
com o campo magnético B, entao a solugao que encontramos nao ¢ mais correta. Essa
condi¢do é satisfeita se impusermos que 6 B/B < 1, o que significa dizer que a densidade
de energia da onda € é sempre menor que a densidade de energia do campo magnético

ambiente B?/(47).
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2 Modelo I 2.3 Amortecimento ressonante de ondas Alfvén de superficie

2.3 Amortecimento ressonante de ondas Alfvén de su-
perficie

Uma onda de superficie existe na interface de separacao entre dois meios. Uma onda
Alfvén pura somente pode existir em um plasma homogéneo com um campo magnético
constante e uma densidade constante. No entanto, quando um plasma possui desconti-
nuidades, ondas Alfvén de superficie podem ser amortecidas.

Essas ondas superficiais foram estudadas como mecanismo de aquecimento de plasmas
confinados em laboratorio (Chen & Hasegawa, 1974; Hasegawa & Chen, 1976) e, em
astrofisica, como mecanismo de aquecimento coronal (Kuperus, Ionson & Spicer, 1981).

Hollweg (1987) mostrou que as ondas magneto-hidrodindmicas de superficie podem
decair através de um processo chamado absorcdo ressonante. A ressonancia ocorre exa-
tamente no meio da camada de separacao existente entre dois meios. Sendo assim, as
ondas depositam energia nessa camada de espessura finita e aquecem o plasma.

Lee & Roberts (1986) estudaram esse mecanismo de amortecimento para as ondas
Alfvén de superficie e obtiveram a taxa de amortecimento para esse mecanismo:

- A
:k‘—
" 7Ty4w’

2
a

onde A = L (wj — w?), w? = 3(wj +w?), y ¢ alargura da descontinuidade, w, e w, sdo as
freqiiéncias da onda em dois meios homogéneos a e b, respectivamente, e k é o niimero
de onda médio da onda de superficie.

Supondo que wy, > w,, temos que:

O comprimento de amortecimento da onda Alfvén de superficie é dado por:

1+ M
L=v, 0T M)
Y
Assim, o comprimento de amortecimento inicial da onda Alfvén de superficie, considerado

como parametro de entrada do modelo, pode ser escrito como:

V4,
LO = J

Yo
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2 Modelo I 2.4 Perdas Radiativas

onde v, se refere ao calculo de v no ponto inicial. Se supusermos que y o [A(r)]'/?,

podemos escrever o comprimento de amortecimento desse mecanismo como (JPO):

L=Lg (%‘) 2 i({:)) 1+ M). (2.6)

E interessante notar que a equacio (2.6) nao apresenta dependéncia com a freqiiéncia.
Isso ocorre porque supusemos a existéncia de uma freqiiéncia média w caracteristica para
essas ondas (ondas monocromaéticas). No modelo I, estamos adotando o amortecimento
ressonante de ondas Alfvén de superficie, cujo comprimento de amortecimento é dado

pela equagdo (2.6), como mecanismo de amortecimento das ondas.

2.4 Perdas Radiativas

As perdas radiativas do vento sao descritas por:
PR:ATLH’I'Le, (27)

onde ny é a densidade numérica de atomos de H, n, é a densidade eletronica do vento e
A é a funcdo de resfriamento.

Em nosso trabalho, usamos a funcao apresentada por Schmutzler & Tscharnuter
(1993) para um géas atomico opticamente fino. Essa funcdo considera 1155 linhas de
transicao dispostas desde o infravermelho até o raio-X, processos de ionizac¢ao colisional,
recombinacao, bremsstrahlung e espalhamento Compton inverso, quando necessario.

No entanto, para calcular a taxa de resfriamento devido as perdas radiativas, é ne-
cessario conhecer a densidade eletrénica. Para isso, apresentamos na subsecao seguinte

uma maneira simples e aproximada de a calcular.

2.4.1 Densidade eletronica

Para calcular a densidade eletronica, utilizamos a equacao de Saha modificada. A equacao
de Saha para um géas de hidrogénio fotoionizado por uma fonte externa pode ser escrita

como (Menzel, 1937; Vernazza, Avrett & Loeser, 1973):
N Ne 1 2nmekgT 3/2 . Xn
= X J—
T b2 h2 P\ ks )
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2 Modelo I 2.4 Perdas Radiativas

onde n; é a densidade de prétons, n, ¢ a densidade de atomos de hidrogénio neutro no
nivel n, b, é o coeficiente de desvio, m, é a massa do elétron, x, é o potencial de ionizacao
do nivel n do 4tomo de hidrogénio e h é a constante de Planck.

O coeficiente de desvio (em inglés, departure coefficient) reflete a diferencga entre a
populagao existente e a populagao que existiria se houvesse equilibrio termodinamico local
(ETL) na mesma temperatura e com as mesmas densidades n, e n;. Assim, definimos o

coeficiente de desvio como sendo:

ny,(fora do ETL)
fin(em ETL)

by

Se levarmos em conta a fotoionizacao por uma fonte externa emitindo a uma tempe-

ratura Tk, podemos escrever o coeficiente de desvio como sendo:

T n n
b, = exp( Xn X ), (2.8)

WTkg kgTr kT

onde W ¢é o fator de diluicao geométrica dado por:

v-3i-l-m77)

Dessa forma, a equacao de Saha é escrita como:

7 e 2 e T 3/2T n
n;n :E<7rmk3) _Rexp( X ) (2.9)

Ny, n2 h?

Essa equagao vem sendo usada em varios ambientes astrofisicos. Abbott & Lucy
(1985), Mallik & Mallik (1988), Lucy & Abbott (1993) e Pereyra & Kallman (2003)
fizeram uso da equagdo (2.9) em seus modelos de ventos estelares para estrelas quentes e
frias. Sem duvida, a variavel crucial na equacao (2.9) é Tk.

Seguindo a idéia de Hartmann & MacGregor (1980), vamos calcular a ionizagao do
hidrogénio usando uma maneira simplificada. A temperatura da radiacdo fotoionizante
opticamente fina (Tg) é caracterizada por valores fixos, como Tz ou T, a temperatura de
Balmer ou de Lyman, respectivamente. Assim, para altas temperaturas (7" 2 8000 K),
onde o continuo de Lyman se torna opticamente fino, temos que:

T X1 X1
by = _ 2.10
LTy, &P (kBTL kBT> ’ (2.10)
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2 Modelo I 2.4 Perdas Radiativas

onde x; = 13,6 eV. Para baixas temperaturas (T < 8000 K), como na regido préxima
a estrela, o continuo de Lyman é opticamente espesso, de forma que as recombinacgoes
radiativas para o nivel n = 1 sao reabsorvidas localmente e a fotoionizacao a partir do
nivel n = 2 pelo continuo de Balmer opticamente fino domina a taxa de ionizacao. Assim,

temos que:

T X2 X2
by = _ X2 2.11
T (kBTB kBT> ) (2.11)

onde xs = x1/4. Segundo Hartmann & MacGregor (1980), nessa regido, se admitirmos
que os niveis n = 1 e n = 2 estao em balango radiativo detalhado, a razao entre as
populagoes desses niveis é dada pela equacao de Boltzmann e temos que by =~ b,.

Assim, com a modificacao da temperatura, deve haver uma transicao entre as equacoes
(2.10) e (2.11). Para isso, usamos a aproximagdo dada por Hartmann & MacGregor

(1980), que tem as equagdes (2.10) e (2.11) como limites assintoticos:
T w1l 3 1
b, = Lo — 4 —
LT T, P [kB <4TR T T)} :

Tr = 3800
T1 - T

onde:

se T'< 6000 K,

Tr = 3800 + 1, 6(T — 6000)
T, = 6000 + 0, 5(T — 6000)

se 6000 K <7 <8000 K,

Tr = 6000
T1 — TR

se T > 8000 K.

Se todos os elétrons no vento provierem da ionizacdo do hidrogénio (neutros e ioniza-
dos), n; = ne. Como a densidade total de a&tomos de hidrogénio no vento é
ng = Ny + Ny = Ny, + Ne,

se tomarmos n = 1, podemos escrever a equacao (2.9) como:
2 3/2
n 1 (2mm.kgT
e _ 2 W%B exp [ =21 ) = o(T).
ng—ne b h kT
Resolvendo essa equacao de segundo grau para a densidade eletronica, obtemos:

¥(T) Ang
ne:T( 1—}—@—1).
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2 Modelo I 2.5 Resolucao do problema

No entanto, sabemos que a populagao eletréonica nao provém somente da ionizagao do
hidrogénio, mas também da primeira ionizagdo dos metais existentes no vento. Assim,
uma contribui¢ao constante a densidade de elétrons é A,,ny, onde A,, é a abundancia
em nimero de metais relativa ao hidrogénio. Supondo que a abundéancia é solar, temos

A,, ~ 107* e a densidade eletrénica passa a ser dada por:

ne ~ ) ( 1+ % - 1) +10™ g . (2.12)

A equagdo (2.12) acima é usada para calcular as perdas radiativas do gas [eq. (2.7)]
em nossos modelos. No entanto, a altas temperaturas, b; pode estar sendo subestimado.
Segundo Hartmann & Avrett (1984), a resolugdo das equagoes de transferéncia radiativa,
nao consideradas aqui, modifica muito pouco as estruturas da temperatura e da veloci-
dade do vento. Nesse trabalho, eles fazem comparacoes detalhadas de linhas espectrais
observadas com linhas preditas por seu modelo e, por isso, levam em consideracao as

correcoes na temperatura.

2.5 Resolucao do problema

O modelo proposto para a determinacao do perfil de temperatura e do perfil de velocidade
do vento de uma estrela supergigante consiste em resolver as equagoes (2.1), (2.4) e (2.5)
simultaneamente para um plasma com ondas Alfvén amortecidas pelo amortecimento
ressonante de superficie [eq. (2.6)] e geometria divergente no campo magnético [eq. (1.5)].
A esse sistema de equagoes, encontra-se acoplado o célculo das perdas radiativas [eq. (2.7)]
e da densidade eletronica [eq. (2.12)].

Para encontrar a solucdo do modelo, temos que satisfazer duas condigoes:

1. obter uma soluc¢ao fisicamente possivel e

2. encontrar uma solucao compativel com as observagoes.

A condicao 1 se resume em encontrar a solucao que passa pelo ponto critico, o ponto
onde o numerador e o denominador da equagdo (2.4) do momento se anulam simultanea-
mente. Somente existe uma solucao do conjunto de equacgoes que estamos resolvendo que

satisfaz essa condicao de contorno.
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Para encontra-la, adotamos um conjunto de condic¢oes iniciais e variamos a velocidade
inicial do vento uy. Sendo assim, para cada conjunto de condigoes iniciais, encontramos
um tnico valor de ug cuja solucao das equagoes passa pelo ponto critico. Encontrada essa
solucao, fazemos os calculos até ~ 300 ry e avaliamos os resultados obtidos.

No entanto, a solugao encontrada na condicao 1 pode nao ser compativel com dados
observacionais, ou seja, pode nao satisfazer a condicao 2. Se esse for o caso, devemos
adotar um outro conjunto de parametros iniciais e refazer os calculos.

Quando as condigoes 1 e 2 sao satisfeitas simultaneamente, encontramos uma solucao

para o problema.

2.6 Resultados e discussao

2.6.1 Modelo 1

Podem existir diversos conjuntos de parametros que satisfacam simultaneamente as condi-
coes 1 e 2 e que sejam fisicamente plausiveis. Aqui, para a solu¢cao do modelo I, adotamos
o conjunto de parametros iniciais que ¢ mostrado na tabela 2.1. Estamos supondo um

fluxo inicial de ondas Alfvén ¢4, = 3,36 x 10° erg cm 2 57!

, como estimado por Hart-
mann & MacGregor (1980) para uma supergigante K5. As figuras 2.1 e 2.2 mostram os
perfis de velocidade e de temperatura obtidos no modelo I para até 30 ry. Na tabela 2.2,
apresentamos a velocidade, a temperatura e a densidade obtidas até 300 rg.

Conseguimos reproduzir o esperado para te/ve, [ver eq. (1.1)] e M: obtivemos a
velocidade terminal de u,, =~ 63 km s™' (~ 0,5v,,) e a taxa de perda de massa de
M ~1,2x10"7 Mg ano ! (Vidotto & Jatenco-Pereira, 2005a).

Também esperdvamos um aumento da temperatura do vento nas proximidades da
estrela, assim como acontece na coroa solar. Dados observacionais acerca de estrelas
gigantes e supergigantes mostram esse aumento de temperatura. Segundo Roddier &
Roddier (1985), a emissdo de CII detectada nos ventos de gigantes e supergigantes esta
associada a regides com temperaturas entre 7000 K e 9000 K. Carpenter, Robinson &

Judge (1995) obtiveram para o vento de v Cru (M3.4III) uma temperatura maxima de

~ 9000 K. Carpenter et al. (1999) encontraram uma temperatura maxima de ~ 10000 K
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2.6 Resultados e discussao

Tabela 2.1: Condigdes iniciais do modelo I para uma supergigante Kb.

10

-1
u(cms)
(I
(@]

10

Parametro valor unidade
To 400 Ro
M, 16 Mg
b 4, 3,36 x 10°  ergcm 257!
00 1,07x 107 gem™3
Ly 0,2 7o
By 10 G
Th 3500 K
S 5,2 -
U 7,2x10*  cms7!

B o ]
1 10

r (ro)

Figura 2.1: Perfil de velocidade do modelo I para uma supergigante K5.
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Figura 2.2: Perfil de temperatura do modelo I para uma supergigante K5.

para o vento de A Vel (K5Ib). Eaton (1993) encontrou um aumento na temperatura na
atmosfera de ¢ Aur (K4Ib) que atinge 12000 K em ~ 27,. Podemos ver pela figura 2.2
que, em nosso modelo, o aumento de temperatura se d4 bruscamente em poucos raios
estelares: a temperatura sobe de 3,5 x 10® K a ~ 10* K no intervalo de 17p a ~ 279. Em
nosso modelo, esse aquecimento do vento se deve & dissipacao da energia mecanica das
ondas Alfvén.

A grandes distancias, na auséncia de forte aquecimento, o vento se expande adiabati-
camente. Assim, para r grandes, Q ~ 0, Pr ~ 0 e du/dr é muito pequeno. Dessa forma,

pela equagdo (2.5), temos que:

dI' _ 2T [r(Q—Pr) _ rdu)l 2T _ o _ _AT
dr 37 [,ou(kT/m) <Z+udr)} _37'( 2) = 3r’
Ou:

d(InT) 4

d(lnr) ~ 3°

Ou seja, a temperatura tende a cair monotonicamente com o expoente adiabatico —4/3,

isto &, T o< r—*/3 para r grandes.
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Tabela 2.2: Resultados do modelo I para uma estrela supergigante K5. A taxa de perda
de massa obtida foi de M ~ 1,2 x 10~7 M, ano™ .

r(ro) w(kms™) T (K) —loglp/(gcm™)]

1,00 0,7 3500 13,0
1,05 3,4 4917 13,8
1,10 7,6 5246 14,2
1,50 57,1 7580 15,8
2,00 96,9 10451 16,7
500 81,3 2410 17,5
10,00 72,9 956 18,1
20,00 68,0 455 18,6
50,00 64,8 140 19,3
100,00 63,6 55 19,9
200,00 63,4 22 20, 5
300,00 63,4 13 20, 9

Na figura 2.3, mostramos as contribui¢oes das forcas por unidade de massa: gra-
vitacional g, térmica gr e mecéanica das ondas Alfvén g,,. Para melhor compararmos,
apresentamos o médulo da aceleracao gravitacional. Podemos ver que, no inicio do vento,
tanto a forca térmica quanto a forca devido as ondas Alfvén sao menores que a forca de
atracao gravitacional. No entanto, a soma dessas duas forcas consegue superar a forca

de atracdo e o vento, entao, pode escapar do campo gravitacional da estrela.
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Figura 2.3: Forcas por unidade de massa que atuam no vento de uma supergigante K5,
segundo o modelo I. Para facilitar a comparacao com as demais aceleracoes, apresentamos

o moddulo da aceleragao gravitacional gg.

2.6.2 Aplicacao do modelo I - a Ori

Para efeitos de comparagao, aplicamos o modelo I & estrela supergigante vermelha o Ori
(Betelgeuse) de tipo espectral M2Iab. Para isso, usamos as condi¢des iniciais descritas na
tabela 2.3. O raio, a massa e a temperatura dessa estrela foram obtidos por Schuller et al.
(2004). Mostramos nas figuras 2.4 e 2.5 e na tabela 2.4 os resultados obtidos para essa
estrela. A velocidade terminal observada é de 14 — 17 km s ' e a taxa de perda de massa

éde5—17x 1077 Mg ano~'. A partir de nosso modelo, obtivemos 1, ~ 16 kms ' e

M~9x1077 Mg ano~L.

Na literatura, podemos encontrar uma grande quantidade de trabalhos sobre o Ori.
Isso porque, assim como ocorre com o Sol, a Ori é uma estrela relativamente proxima
de noés, o que possibilita um estudo com maior grau de detalhes do que em estrelas mais
distantes. Na tabela 2.5, apresentamos os valores da temperatura maxima que o vento

de o Ori atinge e a posicao em que se di esse maximo de temperatura segundo diversos
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Tabela 2.3: Condigoes iniciais para o modelo I aplicado a a Ori.

Parametro valor unidade
ro 608,3  Rg
B A, 3,0x10° ergem 25!
20 6,0x 107 gem™®
Lo 0,2 ro
By 10 G
T 3640 K
S 4,8 -
U 4,1 x10* cms™t
10'F — .
o 10F E
lm | .
S i i
")
> | ]
10°F E
L o |
1 10

r(r)

Figura 2.4: Perfil de velocidade obtido para a Ori.
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Figura 2.5: Perfil de temperatura obtido para « Ori.

autores. Como pode ser visto, ha uma grande diversidade de resultados. Parte dessa
diferenca é devida a sensivel melhoria de técnicas e instrumentos observacionais ocorrida
nas tltimas décadas.

Apesar da variedade de resultados encontrados pelos autores citados, todos concordam
que a temperatura do vento de o Ori é maior que a temperatura fotosférica, implicando
em um aquecimento do vento. Em nosso modelo, obtivemos um valor méaximo para a

temperatura de ~ 6000 K a uma distancia de 2 ry.
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Tabela 2.4: Resultados do modelo I para o Ori. A taxa de perda de massa obtida foi de
M~9x1077 Mg ano L.

r(ro) w(kms™) T (K) —log[p/(gcm™)]

1,00 0,4 3640 12,2
1,05 1,5 3911 12,9
1,10 3,3 4120 13,3
1,50 27,2 5412 14,9
2,00 47,3 6083 15,8
500 36,9 2344 16,6
10,00 27,8 1041 17,1
20,00 22,6 487 17,6
50, 00 18,7 166 18,3
100, 00 17,1 70 18,8
200, 00 16,2 28 19,4
300, 00 16,0 17 19,8

Tabela 2.5: Valor e posicao do maximo de temperatura sugeridos na literatura para o

vento de « Ori.

Trabalho Tmax (K) 7 (ro)
Basri, Linsky & Eriksson (1981) 7000 -
Hartmann & Avrett (1984) 8000 3—4
Glassgold & Huggins (1986) 7100 -
Skinner & Whitmore (1987) 8000 2
Wirsich (1988) 6000 2
Skinner et al. (1997) 9000 4
Lobel & Dupree (2000) 5500 3
Harper, Brown & Lim (2001) 4000 1,5
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2.6.3 Aplicagao do modelo I - A Vel

Também aplicamos o modelo I & estrela supergigante vermelha A Vel de tipo espectral
K5Ib. Para isso, usamos as condicoes iniciais descritas na tabela 2.6. A massa, o raio e

a temperatura da estrela usados sdo de Carpenter et al. (1999). A velocidade terminal

1 1

observada é de ~ 31 km s™', a taxa de perda de massa inferida é de ~ 3x107% M ano~'e

a temperatura maxima é de ~ 10000 K. Mostramos nas figuras 2.6 e 2.7 e na tabela 2.7 os
resultados obtidos para essa estrela. A partir de nosso modelo, obtivemos uq, ~ 31 km s™!

e M ~ 1078 M ano~!. A temperatura maxima obtida a partir do modelo foi de 11500 K.

Tabela 2.6: Condigoes iniciais para o modelo I aplicado a A Vel.

Parametro valor unidade
ro 210 R
M, 7 Mg
b A, 2,2x10°  ergem=?s7!
20 ,0x107"® gcem™3
Ly 0,1 70
By 10 G
T 3800 K
S 5,1 -
U 3,7x10* cms!

E interessante notar que essa estrela aparentemente possui uma taxa de perda de
massa bastante baixa. Apesar da velocidade terminal e da temperatura maxima serem
compativeis com as observadas, obtivemos um valor ~ 3 vezes maior para a taxa de perda
de massa do que a observada. Carpenter et al. (1999) mostram que as taxas de perda
de massa inferidas a partir de observagoes no ultravioleta e em freqiiéncias radio nao
concordam entre si, sugerindo limitacdes em seus modelos. Seria interessante acoplar o
nosso modelo, aqui apresentado, ao modelo de Carpenter et al. (1999) para que possamos

fazer comparacoes mais detalhadas com dados observacionais obtidos por esses autores.
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Figura 2.6: Perfil de velocidade obtido para A Vel.
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Figura 2.7: Perfil de temperatura obtido para A Vel.
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Tabela 2.7: Resultados do modelo I para A Vel. A taxa de perda de massa obtida foi de
M ~ 108 Mg ano L.

r(ro) w(kms™) T (K) —loglp/(gcm™)]

1,00 0,4 3802 13,0
1,05 1,9 5272 13,8
1,10 4,7 5640 14,3
1,50 47,0 9480 16,1
2,00 77,3 11385 16,9
500 57,5 2675 17,6
10,00 45,4 1172 18,1
20,00 38,7 530 18,7
50,00 33,9 173 19,3
100,00 32,1 70 19,9
200,00 31,0 28 20, 5
300,00 31,0 17 20,9

Encerramos agora o capitulo dedicado a apresentacao do modelo I. Nesse modelo,
usamos um fluxo de ondas Alfvén amortecido pelo amortecimento ressonante de ondas
Alfvén de superficie. Daqui em diante, nosso trabalho terdA uma nova abordagem. O
vento, até agora considerado sem poeira, passard a conté-la. Agora, estudaremos um novo
mecanismo de amortecimento das ondas Alfvén devido a sua interagao com os graos. Esse
novo mecanismo serd utilizado com o intuito de analisarmos os seus efeitos na aceleracao
do vento.

Para iniciar essa nova abordagem, no préximo capitulo, fazemos uma introducao a
poeira circunstelar de supergigantes frias e aos plasmas empoeirados e apresentamos o

novo mecanismo de amortecimento: o amortecimento ciclotron da poeira.
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Capitulo 3

Poeira e Plasma

Demorou quase 150 anos para se descobrir que os buracos escuros da Via Léactea observa-
dos por William Herschel eram regioes obscurecidas pela poeira. Desde entao, intimeras
observacoes tém mostrado que a poeira esta presente em diversos ambientes c6smicos: no
meio intra-aglomerado, no meio interestelar, no meio interplanetario, em regides circuns-
telares e circumplanetarias, em cometas, em anéis planetirios, na magnetosfera terrestre
etc.

Além de estar imersa no plasma ambiente, a poeira esté inevitavelmente imersa em
meios radiativos também. Dessa forma, é certo que essas particulas sao carregadas e, con-
seqiientemente, estao acopladas com os campos magnético e elétrico, podendo participar
dos movimentos coletivos do plasma.

Sendo assim, neste capitulo, apresentamos uma breve discussao sobre a poeira encon-
trada em envoltorios de estrelas frias, apresentamos algumas propriedades dos plasmas
e introduzimos o novo conceito de plasmas empoeirados. Por tltimo, introduzimos o
amortecimento de ondas Alfvén devido & sua interagdo com graos de poeira, que seré

utilizado no modelo II.

3.1 Poeira circunstelar

A década de 80 presenciou um forte crescimento no interesse pela poeira cosmica. Isso

devido & descoberta de caracteristicas espectrais da poeira, tanto em emissao quanto em
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3 Poeira e Plasma 3.1 Poeira circunstelar

absorcao, e a estudos em laboratorios de materiais candidatos a composicao dos graos.

A poeira esta associada a muitos objetos astronémicos, tais como estrelas e galaxias.
As estrelas frias com altas taxas de perda de massa, por exemplo, emitem um excesso
de radiacao em grandes comprimentos de onda devido a radiagao proveniente da poeira
existente em seus ventos. Essa radiacao provém da reemissao de fotons pela poeira: os
graos absorvem, em geral, radiacdo em pequenos comprimentos de onda vinda da estrela
e reemitem na parte infravermelha do espectro. Se conhecermos o fluxo da estrela no
visivel, podemos extrapolar a forma de seu espectro até o infravermelho. No entanto,
ao compararmos o fluxo extrapolado com o fluxo observado, freqiientemente se observa
que o fluxo observado excede o fluxo esperado. Essa diferenca é conhecida como ezcesso

infravermelho e é atribuida a emissao da poeira circunstelar.

As fontes estelares mais importantes de poeira sao as estrelas luminosas pos seqiiéncia
principal com temperaturas efetivas < 4000 K. Esses objetos se concentram na parte
direita superior do diagrama HR e incluem gigantes, supergigantes e estrelas do ramo

assintotico das gigantes.

Até hoje, a fisica da formacgao de poeira nao é muito bem compreendida. A poeira
parece estar presente em quase todas as estrelas que sdo suficientemente frias e/ou evo-
luidas. A condensacao de graos de poeira em ventos estelares somente ocorre sob certas
condicoes: a temperatura deve ser baixa de forma que o grao cres¢a ao invés de sublimar

e a densidade deve ser alta de forma a possibilitar o crescimento do grao.

No entanto, é improvavel que a temperatura dos ventos de supergigantes vermelhas
seja menor que a temperatura de condensacao dos graos (Cassinelli, 1979). Mas, mesmo

em ambientes tao hostis, a formacgao de poeira é observada.

Neste trabalho, nés nao estudamos a nucleagao dos graos. Simplesmente admitimos
que eles existem nos ventos de supergigantes vermelhas. A discussao sobre localizacao
de graos nesses ambientes foi apresentada em diversos trabalhos e a resposta para esse
tema certamente é a chave para se conhecer como os graos se formam. Em uma série de
trabalhos do grupo alemao de Gail e Sedlmayr (Gail, Keller & Sedlmayr, 1984; Gail &
Sedlmayr, 1985, 1987a,b; Dominik, Sedlmayr & Gail, 1989; Krueger, Gauger & Sedlmayr,

1994), foi mostrado que a poeira ndo se forma bruscamente no vento, mas se da em uma
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3 Poeira e Plasma 3.2 Plasma

regido do vento. Segundo esses autores, a formagdo da poeira ocorre em uma regiao em
torno do ponto critico.

A composicao dos graos é, em geral, de dois tipos: de silicatos ou carbonaceos. Como
o carbono e o oxigénio se combinam para formar a molécula estével de CO, o que sobrar
do elemento mais abundante serd usado para formar os graos. Assim, graos de silicatos
sdo formados em torno de estrelas ricas em oxigénio (C/O < 1), enquanto que graos
carbonaceos sao formados em torno de estrelas ricas em carbono (C/O > 1). Acredita-
se que os graos formados nos envoltérios circunstelares possuam uma distribuicao de
tamanhos na forma de uma lei de poténcia, assim como ocorre no meio interestelar, e que
apresentam tamanhos de aproximadamente 0,005 pum a 0,25 pm (Rodgers & Glassgold,
1991).

3.2 Plasma

3.2.1 Caracteristicas gerais do plasma

O plasma é um meio macroscopicamente neutro constituido de elétrons e fons. As pro-
priedades de um plasma sao determinadas devido as interacoes entre suas particulas.
Uma caracteristica que diferencia o plasma de um outro fluido qualquer é o seu compor-
tamento coletivo. Devido ao longo alcance da forga Coulombiana de atracao ou repulsao
existente entre duas particulas carregadas, uma tnica particula de um plasma consegue
interagir simultaneamente com um grande ntimero de particulas carregadas. Em outras
palavras, cada particula possui um campo elétrico associado que pode ser sentido por
diversas particulas ao seu redor. No entanto, as particulas do plasma se organizam de
forma que esses campos eletrostaticos sejam blindados a partir de uma distancia da ordem
do comprimento de Debye A\p, dado por:

Ap = ( ek )1/2 : (3.1)

4mn,.e?

onde e é a carga do elétron. Conseqiientemente, cada particula carregada do plasma
interage coletivamente somente com outras particulas que estao dentro de um raio A\p de

distancia de si propria.
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3 Poeira e Plasma 3.2 Plasma

Quando um plasma é perturbado de sua condi¢ao de neutralidade macroscépica, suas
particulas iniciam um movimento coletivo de forma a restaurar a sua neutralidade. Esses
movimentos coletivos sao caracterizados por uma freqiiéncia natural de oscilagao, cha-
mada de freqiiéncia de plasma. A freqiiéncia de plasma de uma particula de espécie a é

dada por:

4T paq?
m?,

: (3.2)

wpa -

onde q,, My € po SA0 a carga, a massa e a densidade da particula, respectivamente.
Uma particula carregada em um campo magnético apresenta um movimento de cir-
culacao em volta das linhas de campo. Esse movimento ocorre com uma freqiiéncia dada
por:
q, = B (3.3)

My C

(), é conhecida como a freqiiéncia ciclotron da espécie a.

3.2.2 Plasmas empoeirados

O fato de termos poeira imersa em um plasma nao significa que a poeira participa dos mo-
vimentos coletivos do plasma. Dependendo dessa condi¢ao, podemos ter duas situacoes:
o plasma pode ser um plasma com poeira ou um plasma empoeirado.

O plasma contaminado pela poeira é caracterizado a partir da magnitude relativa entre
trés comprimentos de escala caracteristicos: o comprimento de Debye Ap, o tamanho da
poeira R e a distancia média entre as particulas d. No caso de o plasma ser um plasma
com poeira, temos que R < Ap < d, ou seja, a poeira é considerada como uma colegao de
graos isolados eletricamente. J& no caso de o plasma ser um plasma empoeirado, temos
que R < d < Ap, ou seja, a poeira também participa do processo de blindagem e, entao,
do comportamento coletivo do sistema.

H4 uma série de caracteristicas que impossibilitam graos carregados de serem sim-

plesmente ions mais pesados. Vejamos:

1. A massa da poeira é muitas ordens de grandeza maior que a massa de um ion. Por
exemplo, uma particula de ~ 1ym com uma densidade de ~ 1 g cm ™3 tem uma

massa de ~ 107!2 g, enquanto que a massa de um préton é de somente ~ 1072* g.
g
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3 Poeira e Plasma 3.3 O amortecimento ciclotron da poeira

2. A carga de uma particula de poeira g, ¢, em geral, bem diferente da carga de um

ion, variando de 10° — 10? e (Vladimirov, 1997).

3. Por causa dos dois motivos citados anteriormente, a razao entre a carga e a massa
de um grao é muito diferente que a mesma razao para um fon. Como as freqiiéncias
ciclotron e de plasma dependem da razao entre a carga e a massa da particula [ver
egs. (3.2) e (3.3)], as freqiiéncias caracteristicas associadas com a dinamica dos ions
e das particulas de poeira sao bem separadas: os graos afetam a parte do espectro

de baixas freqiiéncias.

4. A carga da poeira depende de propriedades da particula de poeira, do plasma
ambiente e de propriedades radiativas. Assim, a razao entre a carga e a massa de
uma mesma particula pode ter valores bastante diferentes dependendo do ambiente

em que ela se encontra.

5. Os graos possuem um espectro de tamanhos, enquanto os fons nao. Observacoes
in situ e inferéncias tém mostrado que os graos tém uma distribuicao de tamanhos
geralmente dada por uma lei de poténcia com expoente —p, sendo que p varia
de ~ 0,9 a 4,5 dependendo do ambiente astrofisico. Como a massa da particula
m, x R? e a sua carga ¢, x R, onde R ¢ o raio do grao, as freqiiéncias associadas

aos graos de poeira sao variaveis continuas.

3.3 O amortecimento ciclotron da poeira

No capitulo anterior, mostramos um modelo de perda de massa que considera que as
ondas Alfvén sao amortecidas pelo mecanismo ressonante de ondas Alfvén de superficie.
No entanto, quando o plasma é empoeirado, a relacao de dispersao da onda Alfvén é mo-
dificada. Essa modificacao introduz um novo amortecimento: o amortecimento ciclotron
da poeira. Adiante, mostramos como é feito o célculo desse mecanismo.

Tomamos uma distribui¢cao de tamanhos de poeira na forma de uma lei de poténcia:

f(a) =6 a’?,
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onde a é o raio adimensional do grao dado por a = R/a4, a; é o valor do raio do menor

grao e ¢, ¢ uma constante de normalizacao que vale:

p—1

1—p >
1_amp

Cp:

onde definimos a,, = as/a1, sendo ay o valor do raio do maior grao. Essa distribuigao foi
inicialmente apresentada por Mathis, Rumpl & Nordsieck (1977) para o meio interestelar.
Tipicamente, para particulas com 0,005 ym < R < 1 pym, temos que 3 < p < 4. Estamos
adotando p = 4, uma vez que, para esse valor, a expressao para o comprimento de
amortecimento ciclotron da poeira tem forma analitica (ver apéndice B).

A relagdo de dispersdo da onda Alfvén para um plasma homogéneo é k = w/vy. No
entanto, na presenca de poeira, a relagao de disperséo é escrita como (Tripathi & Sharma,

1996; Cramer, Verheest & Vladimirov, 2002):

onde u; e uy sao dados por:

20)2 2 4 _(Q 2 2
Uy = e O — Oao/w)” 1) | S (3.5)
v (2 —w?)  4svg, at [(Qao/w)? — 1] 4sv%,
Ry C1

Ug =

W, cw? | (H(Qdo/m—afn] [(Qdo/w)+1H>+ “ i (36)

3)1241(912 — (,()2) - 481)1241) (Qdo/w) + afn (Qdo/CU) —1 481}1241)

Ro Ca

J/

Q; é a freqiiéncia ciclotron dos ions, 24 é a freqiiéncia ciclotron méxima da poeira,
s =c4ln(a,,) e va; e v4, sdo as velocidades Alfvén dos fons e da poeira, respectivamente.
As expressoes (3.5) e (3.6) sdo deduzidas no apéndice B.

Para um plasma com somente um tamanho de poeira, u; e us sao fungdoes mais
simples, mas que apresentam duas singularidades: na freqiiéncia ciclotron do ifon e na
freqiiéncia ciclotron da poeira (Cramer, 2001). Nessas freqiiéncias, hé ressonincia e a
onda é amortecida.

Como melhor pode ser visto pelas equagoes (B.2) e (B.3), a existéncia de um espectro

de tamanhos de graos faz com que u; e us ndo possuam mais formas simples, mas possuam
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integrais envolvendo o tamanho da poeira. Podemos ver também que essas equagoes
apresentam duas singularidades. A primeira delas ocorre quando w = €2; e esta associada
com o amortecimento ciclotron dos fons. Como estamos admitindo um intervalo de
freqiiéncias onde w < §2;, essa singularidade na relagdo de dispersdo nao afeta o nosso
espectro de ondas Alfvén. A segunda singularidade diz respeito aos graos: quando w =
Q40/a?, hé ressonancia e, conseqiientemente, a onda é amortecida. Devido a distribuigao
de tamanhos que estamos admitindo para os graos, ou seja, a admite valores entre 1 e a,,
(ou: a; < R < ay), ocorrera ressonincia para cada tamanho de grao que estiver dentro
desse intervalo. Dessa forma, teremos uma banda de ressonancia se estendendo desde
w1 = Qdo/a?n até Wy = QdO-

Das equagoes (3.5) e (3.6), vemos que C; = C3. Como estamos interessados no
amortecimento e este é dado pela parte complexa da equacdo (3.4), podemos escrever
k = kg + i kc e resolver a equacao de segundo grau para k2. Assim, temos:

1
k2 = 5 {[(R1 + R2)? +4CH'? — (R1 + R2) }

Note que k¢ = ke(w). Dessa forma, o comprimento de amortecimento devido & interagao

entre as ondas Alfvén e a poeira é dado por:

L(w) = : (3.7)

Além da dependéncia explicita da freqiiéncia w da onda, pode-se notar que a relagao
de dispersdo (3.4) é uma relagdo de dispersao local, pois depende do ponto r onde sdo
calculadas as variaveis v,, v, € {};. Para entender melhor a dependéncia do comprimento
de amortecimento das ondas, fazemos um estudo mais aprofundado do mesmo na proxima,

subsecao.

3.3.1 Estudo da Dependéncia do Amortecimento Ciclotron da

Poeira com Parametros do Vento

Para entender melhor como o amortecimento ciclotron da poeira atua no vento, fazemos
aqui um estudo de sua dependéncia com algumas variaveis: a densidade eletronica n., a

densidade de gés p, a razao gas-grao Iy, e a razao dos tamanhos dos graos a,,. Todos os
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graficos apresentados nesta subsecao sdo do comprimento de amortecimento em funcao
da freqiiéncia. No eixo da freqiiéncia, apresentamos somente uma pequena faixa de toda
a banda que serd usada no modelo II. A linha cheia é a mesma para todos os graficos e
corresponde aos seguintes parametros: n./ny = 107>, Ry, =200, p=1,0x 1078 g em—3,
am =150, B=10 G, T = 3500 K, a; = 5,0 x 1077 ¢m, g, = 2,6 e. A linha pontilhada é
referente a uma modificacdo de 10% em algum parametro da linha cheia: n., Ry,, p ou

Q.-

i. Densidade eletronica

A densidade eletronica nos da a fragao de ionizacao do vento. Sabemos que: n, ~ n;.
Como o amortecimento ciclotron da poeira depende da velocidade Alfvén dos ions e
Va; XN, Y 2, temos que o comprimento de amortecimento também depende de n,.

Dessa forma, para estudarmos essa dependéncia, variamos a densidade eletronica de
10% do valor representado pela linha cheia na figura 3.1. O resultado é a superposi¢ao das
duas linhas, indicando que a dependéncia do comprimento de amortecimento ciclotron
da poeira com a densidade eletronica é muito fraca, nao sendo nem ao menos visivel na

escala apresentada na figura.

ii. Razao géas-grao

Até hoje, a fisica da formacao de poeira nao é muito bem compreendida. Neste trabalho,
n6s nao estudamos a nucleacao dos graos. Assim, para calcular a densidade de poeira no
vento, usamos:

P
Ry =2 (3.8)

Pp
Ry, é chamada de razao gas-grao e expressa a razao entre a massa de gas e a massa
de poeira contidas em um determinado volume. Para o meio interestelar, estima-se que
Ry, = 147. Em estrelas carbonadas, R,, = 386 e em estrelas oxigenadas, R, = 158
(Knapp, 1985). Aqui, estamos adotando Ry, ~ 200 a partir de 2 7.
Variando a razio gas-grao de 10% desse valor, pudemos notar que um aumento em R,

causa um aumento no comprimento de amortecimento, ou seja, quanto mais significativa

a quantidade de poeira, maior é o amortecimento, como pode ser visto na figura 3.2.
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iii. Densidade de gés

A densidade de gés esta implicitamente presente na equacao (3.7) através de duas varia-
veis: vy, e vy;. Para calcular v4,, usamos a varidvel R,,, como acabamos de explicar no
item ii. Para calcular vy4;, usamos a densidade eletronica n., como explicado no item i.
Como j4 visto, a variagdo de n, nao acarreta mudanca significativa em L(w) (ver fig. 3.1).
Dessa forma, se alterarmos em 10% a densidade de gis e notarmos variacdo em L(w),
concluiremos que a fonte de variagdo de L(w) vem somente da variagdo de v4p.

Assim, variando a densidade de gas do vento de 10% do valor usado para a linha
cheia (fig. 3.3), pudemos notar que quanto maior a densidade, menor é o comprimento
de amortecimento, ou seja, maior é o amortecimento. Isso se deve ao fato de admitirmos
uma razao entre a densidade de gas e de grao fixada pela varidvel R,,: aumentando a
densidade de gas, aumentamos a densidade de graos proporcionalmente. Assim, quanto

maior a quantidade de graos, mais amortecida é a onda.

iv. Razao dos tamanhos dos graos

A variével a,, tem dependéncia explicita em L(w). Variando a razdo dos tamanhos dos
graos de 10% do valor utilizado para a linha cheia, notamos que quanto maior for a,,,
maior serd o comprimento de amortecimento (fig. 3.4). Como a,, = as/a;, quanto maior
o intervalo de raios dos graos, menor é o amortecimento. Vejamos o porqué.

A quantidade de graos é a mesma nos dois casos (pois estamos adotando mesmo Ry, e
mesmo p), o que muda é a sua distribui¢do. Quando se aumenta o intervalo de tamanhos
de graos, passa-se a ter uma distribui¢cao mais achatada: menos poeira por intervalo de
raio. Ora, como se tem menos poeira para um dado intervalo, tem-se um amortecimento

menor para aquele intervalo.
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Figura 3.1: Variagdo na densidade eletronica de 10% do valor usado para a linha cheia.

3,0x10™
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Figura 3.2: Variacao na razdo gas-grao de 10% do valor usado para a linha cheia.
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Figura 3.3: Variacdo na densidade de gas de 10% do valor usado para a linha cheia.
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Figura 3.4: Variagio na razao dos tamanhos dos graos de 10% do valor usado para a

linha cheia.
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v. Resultados

Dos itens anteriores, podemos tirar algumas conclusoes acerca da dependéncia do amor-

tecimento ciclotron da poeira:

1. o comprimento de amortecimento é fracamente dependente da densidade eletronica.
Portanto, mesmo se o célculo da densidade eletronica nao for bastante preciso, ele

afetara muito pouco o comportamento do amortecimento da onda;

2. tanto um aumento na densidade de poeira quanto na densidade de gas faz com que

as ondas sejam mais amortecidas;

3. o aumento da razdo entre o maior e o menor grao, a,, = as/ai, faz com que o

amortecimento diminua.

Os resultados 2 e 3 podem ser resumidos em um sé resultado: quanto maior a quan-

tidade de poeira no vento, mais amortecida é a onda Alfvén.

No proximo capitulo, introduzimos esse novo mecanismo de amortecimento no vento
de uma estrela supergigante fria de tipo espectral K5, idéntica a estrela usada no modelo

I, e analisamos seu efeito na aceleragao do vento.
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Capitulo 4

Modelo II: Perda de Massa Através do

Amortecimento Ciclotron da Poeira

As ondas Alfvén e a poeira freqiientemente estao presentes em plasmas astrofisicos e
de laboratorio. Devido a isso, a interacao entre as ondas e a poeira tem sido bastante
estudada ultimamente.

Um plasma constituido por elétrons, ions e pequenas particulas de poeira que parti-
cipam do movimento coletivo do plasma é chamado de plasma empoeirado. O tamanho
do grao de poeira é da ordem de um ou menor. Ele é freqiientemente carregado negativa-
mente, isso porque ao colidir com os elétrons, os graos de poeira retém em sua superficie
os elétrons do gas.

Alguns trabalhos mostraram que a poeira pode ter um papel importante na aceleracao
de ventos. No entanto, esses trabalhos se limitaram a estudar a pressao de radiagao nos
graos. Acredita-se que a poeira se forma em regioes onde a temperatura esté caindo e que
essa caracteristica esteja presente na regiao do ponto critico. A hipdtese de que graos se
formariam proximo a esse ponto do vento foi suportada pelos resultados do modelo de Gail
& Sedlmayr (1987a) para envoltorios ricos em carbono em torno de estrelas com baixa
emissao no ultravioleta. No entanto, nao existe ainda nenhuma demonstragao de que
essa hipotese é aplicada a todos os casos. Todavia, se a poeira se forma mesmo préxima
ao ponto critico do vento, sua presenca pode alterar substancialmente a dissipacao de

ondas.
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4 Modelo IT 4.1 Caracteristicas gerais do modelo II

Nesse novo modelo, chamado de modelo II, estudamos a possibilidade de explicar o
vento de estrelas frias usando um mecanismo de amortecimento ainda nao aplicado a
esses ambientes: o amortecimento ciclotron da poeira (ver subsecao 3.3). Nesta parte
do trabalho, queremos estudar a influéncia desse mecanismo nas ondas Alfvén. Por esse
motivo, nao estamos mais considerando o amortecimento ressonante de ondas Alfvén de
superficie.

Para apresentar o modelo proposto, este capitulo estd organizado da seguinte forma.
Inicialmente, mostramos as caracteristicas gerais do modelo II. Em seguida, apresentamos
as modificagbes necessarias nas equagoes que governam o vento: como a onda nao é mais
monocromatica, surgem nas equagoes do vento integrais na freqiiéncia. Entao, mostramos
como ¢é feito o calculo dos limites de integracao dessas integrais. Por fim, mostramos os

resultados do modelo e a discussao.

4.1 Caracteristicas gerais do modelo 11

O modelo II tem por caracteristicas:
1. geometria divergente nas linhas de campo magnético;
2. espectro de ondas Alfvén gerado na superficie da estrela;

3. ondas Alfvén amortecidas em uma banda de freqgiiéncias devido a sua interagao com

a poeira;
4. distribuicao de tamanhos dos graos seguindo uma lei de poténcia.
Quanto as particulas de poeira, em nosso modelo, adotamos as seguintes hipoteses:
1. as cargas dos graos sao constantes no tempo;
2. o plasma permanece neutro em todo o vento;

3. o nimero de particulas do plasma dentro da esfera de Debye e entre as particulas

de poeira é alto (plasma empoeirado);
4. adistribuicao de tamanhos de particulas é independente da sua localizacao no vento;
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5. os graos sao esféricos e carregados negativamente;

6. a distribuicao de graos se d& para particulas entre raio minimo a; e raio maximo

az;
7. a carga varia linearmente com o raio do grao (g, x R);

8. a carga de cada particula do grao é calculada na base do vento e é independente da

sua localizagao no vento.

4.2 Modificacoes nas equacoes do vento

Como vimos na secao 3.3, o amortecimento ciclotron da poeira é diferente para ondas
com diferentes freqiiéncias. Por isso, para o modelo II, admitimos um espectro de ondas
Alfvén que é amortecido de maneiras diferentes em cada freqiiéncia.

No modelo I, usamos um fluxo monocromaético de ondas Alfvén para acelerar o vento.
Agora, o fato de termos um fluxo de ondas nao-monocromatico nos impde algumas mo-
dificacoes nas equacoes do vento. Vejamos quais.

As equagdes do momento (2.2) e da energia (2.3) passam a ser escritas da seguinte

forma:
du__GM*_ldP 1 dep

Yair T T e pdr  2pdr

d<u2 5kgT G’M*> u der
pua +

2 2 m T
O indice “T” indica que o parametro foi integrado na freqiiéncia. Assim, er é a densidade
de energia das ondas Alfvén integrada na freqiiéncia w:

eTz/ e(w)dw

1

e Qr é a taxa de aquecimento devido & onda integrada na freqiiéncia:

Qr = /wz Qw)dw = /w2 %(u +v4)dw . (4.1)

A expressao para a densidade de energia das ondas Alfvén passa a ser escrita como:

-t (28 en{- [ )
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4 Modelo IT 4.2 ModificagOes nas equagdes do vento

E interessante notar que, no calculo de ey, precisamos integrar a expressao anterior na
freqiiéncia. Dessa forma, sao feitas duas integracoes: uma em r e outra em w.
Para calcular ¢y(w), usamos o fluxo inicial de energia das ondas ¢ ,(w) = €o(w)va,(1+

3My/2), que é calculado de forma que a seguinte relacao seja verificada:

wo w2 —0,6
t= " ) = / o) (g) o,

onde o fluxo inicial integrado na freqiiéncia, qﬂo, é um parametro de entrada do modelo.

O fluxo de energia das ondas Alfvén é dado por:

a(0) = o)l (LMY oy L [ ),

0

Neste trabalho, desconsideramos a pressao de radiacao nos graos de poeira como
mecanismo adicional de aceleracao de ventos. No apéndice C, mostramos que esse termo,
que seria introduzido na equagao do momento, é desprezivel para a estrela que estamos
modelando.

Usando as equacdes anteriores, obtemos a nova forma da equacao de energia para o
€aso nao-monocromatico:

dr 27T |r - P rdu
W= Lt - (2405 (4.2

e a equacao do momento pode, entdo, ser escrita da seguinte forma:

1@gkﬁ_§ﬁz_<wm%T<1+3M>}

udr 3m 4 1+M
_Z[5KT 2r(Qr—Pgr) GM, 1 [“{(6v)*)(w)
=7 13m T3 Zm Tz T2z / T L) et
((6v)*)r (14+3M
S (1]

onde:

((0v)%r =

4.2.1 CaAlculo dos limites de integracao

A partir das equacbes apresentadas anteriormente, nota-se que é necessario efetuar o

calculo de algumas integrais na freqiiéncia. O intervalo de integracao é o intervalo da
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banda de ressonéancia, conforme discutido na secdo 3.3 e no apéndice B. Ele é definido
pelos parametros w; e wsy, que sao calculados da seguinte forma.

O limite superior ws é a freqiiéncia de ressonancia da menor particula, cujos raio,
carga e massa sao ai, g1 € mq, respectivamente. Essa é a freqiiéncia ciclotron da menor

particula, definida na equacao 3.3:

Supondo graos esféricos, calculamos a sua massa através de

4 3
my = Pgrymay

3

e a sua carga pela equagao (B.4) apresentada no apéndice B.

J4 o limite inferior w; da integracao é a freqiiéncia de ressonancia da maior particula.
Para calcular w; seguimos o mesmo procedimento descrito no paragrafo anterior.

Como a massa do grao é proporcional a R? e a carga é proporcional a R, a freqiiéncia
ciclotron da poeira é proporcional a R=2. Assim sendo, o intervalo de ressonancias possui
a seguinte propriedade:

wy 1
w a2’
Assim, quanto maior o intervalo de tamanhos de graos, ou seja, maior a,,, mais estreita

é a banda de ressonancia.

4.3 Resultados e discussao

Como discutimos na se¢ao 3.3, por estarmos supondo que os graos possuem uma distribui-
¢ao de tamanhos, as ressonancias ocorrem em uma banda de freqiiéncias. Se tivéssemos
somente um tamanho de graos no vento, as ondas Alfvén s6 seriam amortecidas em uma
determinada freqiiéncia: a freqiiéncia ciclotron daqueles graos. Neste trabalho, estamos
supondo que a distribuicio de tamanhos dos graos vai desde a; = 5,0 x 1077 cm até
as = 2,5 x 107° ¢cm (Rodgers & Glassgold, 1991).

Fixamos os limites de integragio (correspondentes aos limites da banda de ressonan-

cia) na base do vento, ou seja, w; e wy sd0 calculados uma tnica vez a partir das condigbes

93



4 Modelo IT 4.3 Resultados e discussao

Tabela 4.1: Condigoes iniciais do modelo II para uma supergigante Kb.

Parametro valor unidade
7o 400 Reo
M, 16 Me
7 5,5 x10% ergem 2st
2o 1,07x 1073 gem™3
By 10 G
T 3500 K
S 4,0 -
U 1,48 x 105  cm st
a 5,0x 1077 cm
as 2,5x10™° cm
gp(a) 2,62 e
gp(az) 131,15 e
wy 2,43 x 107" rads7!
Wo 9,72x10° rads!

fisicas do vento em ry. No entanto, w; e we dependem do campo magnético e das cargas
das particulas. Ou seja, esses valores devem mudar ao longo do vento, uma vez que o

Z

campo magnético decai com 7~ e a carga tem dependéncia com a temperatura. Essa

alteracao pode ser feita no modelo, mas esté fora do ambito deste trabalho.

Entao, para a determinacao do perfil de temperatura e do perfil de velocidade do vento
de uma estrela supergigante fria, resolvemos o sistema de equagoes acopladas (1.5), (2.1),
(2.12), (3.7), (4.1), (4.2) e (4.3). Para isso, usamos um conjunto de pardmetros iniciais
bem semelhante ao do modelo I e que é apresentado na tabela 4.1. Para esse conjunto
de pardmetros, as observagoes foram reproduzidas (Vidotto & Jatenco-Pereira, 2005b).
E interessante notar que, para que a velocidade terminal do vento apresente valores
compativeis com as observacoes, fez-se necessaria uma modificacao no fluxo inicial de

ondas Alfvén qﬂO e no valor do parametro da divergéncia S em relagao ao modelo 1.
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4 Modelo IT 4.3 Resultados e discussao

Dominik, Sedlmayr & Gail (1989) discutiram a localizagdo do ponto de formagao de
graos no vento de uma estrela fria. Segundo eles, a regiao onde se encontra o ponto
critico é uma regiao de intensa formagao de graos (~ 1,5 ry). Na regido interna a esse
ponto, ha formacao de pequenas quantidades de poeira, mas isso seria um fendémeno local.
Finalmente, na regido mais externa (2 2 7¢), a poeira ji estaria condensada e formaria

um envoltorio ao redor da estrela.

Com o intuito de reproduzir esse cendario, ou seja, reproduzir uma formacao
de graos que ocorre gradualmente em uma regiao do vento, estamos supondo que
Ry, =exp{f(2—x)} +200, onde z = r/ry. Assim, para pequenos valores de z, ou
seja, proximo a base do vento, Ry, > 200, implicando que a quantidade de gas é bem
mais significativa que a de poeira (pequena quantidade de poeira). Para z > 2, Ry, ~ 200
(Whitelock et al., 1994), indicando que o envoltorio de poeira ja foi formado e que o perfil
de densidade de poeira acompanha o perfil de densidade de gas. Esse tipo de ajuste é
coerente com os resultados que Gail & Sedlmayr (1985, 1987a); Dominik, Sedlmayr &
Gail (1989); Krueger, Gauger & Sedlmayr (1994) obtém para a evolugdo de n,/ny ao
longo do vento, onde 7, é a densidade numérica de poeira. Aqui, adotamos f ~ 12: a

maior parte da formacao de poeira se daria, entao, entre ~ 1,5 — 2,0 7.

Os resultados do modelo I sao mostrados nas figuras 4.1 e 4.2. Nessas figuras, apre-
sentamos os perfis de velocidade e temperatura até 30 ro. Na tabela 4.2, apresentamos
os valores de alguns parametros obtidos a partir do modelo proposto. Os calculos foram
efetuados até 300 rg, assim como no modelo I. Novamente, o nosso modelo foi capaz de
reproduzir a velocidade terminal do vento e a sua taxa de perda de massa. Obtivemos:

Uoo ~ 57 km st e M ~ 2,4 x 107 My, ano™!, respectivamente.

Aqui, também notamos um aquecimento no vento na regiao < 1,5 ry. O aumento na
temperatura foi menos acentuado que no modelo I: obtivemos uma temperatura méxima,
de 6500 K em ~ 1,5 r5. Além disso, também notamos uma queda menos acentuada na
temperatura. Isso ocorreu porque, inicialmente, as ondas Alfvén sao pouco amortecidas
e somente passam a ser mais efetivamente amortecidas apds 2 ry, que é a posicao adotada
para que, a partir dai, tenhamos uma quantidade de grao mais significativa no vento (ou

seja, Ry, ~ 200). Assim, somente apos algumas dezenas de raios estelares (~ 3570), as
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Figura 4.1: Perfil de velocidade do modelo II para uma supergigante K5.
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Figura 4.2: Perfil de temperatura do modelo IT para uma supergigante Kb.
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Tabela 4.2: Resultados do modelo II para uma estrela supergigante K5. A taxa de perda
de massa obtida foi de M ~ 2,4 x 10~7 M, ano™ .

r(ro) w(kms™) T (K) —log[p/(gcm™)]

1,00 1,5 3500 13,0
1,05 4,3 4878 13,5
1,10 8,1 5165 13,9
1,50 46,9 6511 15,2
2,00 56,3 6219 15,8
500 56,7 5836 17,0

10,00 56,3 5744 17,6
20,00 56,9 5593 18,2
50,00 57,0 3537 18,9

100,00 57,0 1404 19,6

200,00 57,0 554 20, 2

300,00 57,0 327 20, 5

ondas sao completamente amortecidas no vento. Dessa forma, apos esse ponto, a tempe-

ratura volta a decrescer somente por causa da expansao adiabatica do vento.

No capitulo seguinte, fazemos uma comparacao entre os resultados obtidos pelos mo-
delos I e II. Além disso, comparamos também nossos modelos com outros modelos apre-

sentados na literatura.
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Capitulo 5
Comparacoes

Os dois modelos que apresentamos anteriormente reproduzem as observagoes da veloci-
dade terminal e da taxa de perda de massa. No entanto, o modelo IT é mais realista.
Nesse modelo, pudemos eliminar um parametro de entrada que é desconhecido no modelo
I: 0 comprimento de amortecimento inicial Ly |ver eq. (2.6)]. Isso porque o amortecimento
devido aos graos, usado no modelo II, é unicamente determinado a partir de condigoes
fisicas do vento e dos graos.

Neste capitulo, apresentamos algumas comparagoes entre os resultados obtidos pelos
modelos I e II para uma estrela supergigante de tipo espectral K5. Essas comparacoes
nao levam em consideragao as diferencgas nas condigoes inicias: simplesmente comparamos
os resultados que apresentamos nos capitulos anteriores. Aqui, comparamos também o

modelo I com os modelos de JPO e Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira (2002).

5.1 Comparacoes entre os modelos I e Il propostos

Nas figuras 5.1, 5.2 e 5.3, mostramos os graficos dos perfis de temperatura, dos compri-
mentos de amortecimento e dos perfis de velocidade para os dois modelos. Os perfis de
temperatura apresentam diferencas perceptiveis (fig. 5.1). A primeira se deve ao maximo
de temperatura. Enquanto no modelo I esse maximo ocorre por volta de 10000 K em
~ 219, no modelo II, obtivemos um maximo de 6500 K em ~ 1,6 7ry. A segunda diferenca

que facilmente notamos entre os modelos é relativa & queda de temperatura do vento.
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10000— - A
L — Modelo | i

L --- Modelo Il 1

8000

6000~

T (K)

4000

2000

r(ry

Figura 5.1: Perfis de temperatura obtidos pelos dois modelos propostos para uma super-

gigante Kb5.

No modelo II, essa queda ocorre de maneira mais suave do que a queda apresentada no
modelo I. Atribuimos essas diferencas aos diferentes comportamentos dos amortecimentos
adotados. Vejamos o porqué.

Como mostramos na figura 5.2, o comprimento de amortecimento do mecanismo res-
sonante de ondas Alfvén de superficie (modelo I) é sempre menor que o comprimento do
amortecimento ciclotron da poeira (modelo IT). Nessa figura, apresentamos o amorteci-

mento ciclotron da poeira integrado na freqiiéncia. Ou seja:

1 |
L_H = /w 1 mdw .
O comprimento de amortecimento indica o quanto a onda é amortecida: quanto maior o
seu valor, menos a onda é amortecida. Sendo assim, como L; < L, vemos que a onda
Alfvén é mais amortecida no modelo I em relacao ao modelo II.
Dessa forma, como as ondas sao menos amortecidas na regiao subcritica do modelo IT
comparativamente ao modelo I, a temperatura sobe menos pois hd um menor aquecimento

do plasma devido & dissipacao das ondas. E por esse mesmo motivo que a temperatura
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Figura 5.2: Gréfico dos comprimentos de amortecimento usados nos modelos I e II.
O comprimento de amortecimento do modelo II que aqui apresentamos ¢ integrado na

freqiiéncia.

cai mais rapidamente no modelo I: como as ondas se dissiparam mais rapidamente na
regiao subcritica, j4 nao ha mais energia para ser transferida ao gas em boa parte da
regido posterior ao ponto critico. Dessa forma, o gas se resfria mais rapidamente do
que no modelo II, onde as ondas ainda possuem uma fragao consideravel de energia até

algumas dezenas de raios estelares.

Ja os perfis de velocidade dos dois modelos sdo qualitativamente os mesmos (fig. 5.3)
e apresentam velocidades terminais parecidas. A maior diferenga entre os dois perfis é
quanto ao maximo de velocidade. No modelo I, esse maximo é ~ 100 km s~! e ocorre em
~ 2710, enquanto no modelo II, 0 maximo é de ~ 60 km s ! e ocorre em ~ 37,. Como
as ondas Alfvén sao mais amortecidas na regiao subcritica do modelo I, elas transferem

mais momento para o gas, explicando o maior méximo de velocidade.

Hartmann & MacGregor (1980) e Leer & Holzer (1980) concluiram que o vento mas-

sivo e frio de uma supergigante de tipo tardio necessita que o fluxo de energia das ondas
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Figura 5.3: Perfis de velocidade obtidos pelos dois modelos propostos para uma supergi-

gante Kb.

seja quase todo depositado na regiao anterior ao ponto critico do vento para produzir a
alta taxa de perda de massa e a baixa velocidade terminal inferidas observacionalmente.
Isso é o que ocorre no modelo I, mas nao no modelo II. O que mostramos no modelo IT &
que mesmo que as ondas nao sejam dissipadas quase que totalmente na regiao subcritica,
ainda assim o vento possui uma alta taxa de perda de massa e uma baixa velocidade
terminal. A idéia desse modelo é ter ondas que se dissipem lentamente na regiao anterior
ao ponto critico e que sao fortemente amortecidas apos esse ponto. Essa idéia também

ja foi estudada por Havnes, Hartquist & Pilipp (1989).

5.2 Comparacoes com outros modelos da literatura

Também é interessante fazer uma comparacao entre o modelo de JPO e o modelo I. O
modelo de JPO considera que o vento é isotérmico e tem uma temperatura de 10000 K.

Para fazer essa comparacao, adotamos as mesmas condicoes iniciais que JPO adotaram
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em seu modelo e construimos a figura 5.4, onde apresentamos o resultado obtido por JPO

e o resultado obtido pelo nosso modelo 1.

' T
10'F .
o
6 |
§ 1o} ]
S B ]
5 — Modelo | (mesmas c. i.)
10F --- Modelo JPO (isotérmico)
L L ]
1 10

r(ry

Figura 5.4: Gréfico comparativo entre o modelo isotérmico proposto por JPO e o modelo

I usando as mesmas condigoes iniciais (c. i.) usadas por JPO.

A diferenca essencial existente entre esses dois modelos é a equagao de energia. A
inclusdo dessa equagdo acarretou no acréscimo de um termo proporcional a d7'/dr nao-
nulo na equagdo do momento [ver eq. (A.7)]. Como podemos ver pela tabela 5.1, isso
causou uma diferenca sensivel na velocidade terminal do vento, embora os perfis de ve-
locidade continuem qualitativamente bastante semelhantes (ver fig. 5.4). Esse fato nos
leva a concluir que o gradiente de temperatura gera um aumento na velocidade do vento.

Esse fato também foi notado por Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira (2002) que
construiram um modelo com o intuito de analisar como a inclusao de um perfil de tem-
peratura modificaria os resultados obtidos por JPO. Para isso, eles supuseram um perfil
de temperatura como parametro de entrada do modelo, diferente do modelo I, que tem
o perfil de temperatura como resultado. No entanto, eles mostraram que, para que o

modelo pudesse reproduzir a velocidade terminal e a taxa de perda de massa de uma
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Tabela 5.1: Tabela comparativa entre os resultados obtidos pelo modelo isotérmico de

JPO e pelo modelo I considerando mesmas condigoes iniciais de JPO.

modelo Ugo (km s71)  M(Mg ano™?)
JPO (isotérmico) 58,7 1,59 x 1077
modelo I (mesmas c. i.) 90,6 9,75 x 108

estrela supergigante de tipo tardio, era necessario aumentar o fluxo inicial de ondas de
modo a tornar a velocidade compativel com observagoes.

No modelo I, uma simples alteragdo no parametro da divergéncia (S = 4,5 original-
mente no modelo de JPO e S = 5,2 no modelo I) tornou possivel a adequa¢ao de nossos
resultados aos valores observados. No entanto, para o modelo II, quando incluimos a
poeira no vento da estrela, também tivemos que aumentar o fluxo inicial de ondas, assim

como Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira (2002).
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Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas

6.1 Conclusoes

Construimos dois modelos de ventos de estrelas frias impulsionados por um fluxo inicial
de ondas Alfvén (Vidotto & Jatenco-Pereira, 2005¢). No modelo I, consideramos o caso
de ondas monocromaéticas, ou seja, ondas Alfvén com uma determinada freqiiéncia. Nesse
modelo, mostramos que o vento pode ser acelerado e adquirir uma velocidade terminal
consistente com as velocidades terminais observadas para esse tipo de estrela. Além
disso, verificamos que a taxa de perda de massa é também coerente com a esperada.
Com esse modelo, mostramos que o perfil de temperatura de estrelas supergigantes frias
apresenta um aumento proximo & base do vento e um decréscimo adiabatico para pontos
mais distantes da fotosfera da estrela. Nesse modelo, supusemos que as ondas Alfvén sao
amortecidas pelo mecanismo ressonante de ondas Alfvén de superficie.

Fizemos duas aplicacoes do modelo I. A primeira foi feita para a estrela o Ori, uma
supergigante de tipo espectral M2. Nosso modelo foi novamente capaz de reproduzir
dados observacionais dessa estrela, tais como a sua velocidade terminal e a sua taxa de
perda de massa. A segunda aplicacao foi feita para a supergigante vermelha A Vel de tipo
espectral K4. Os resultados obtidos foram, entao, comparados com dados observacionais
e mostraram uma concordancia na velocidade terminal, mas nao na taxa de perda de
massa, cujo valor ainda é motivo de debate na literatura.

No modelo II, supomos que as ondas Alfvén possuem um espectro na forma de lei
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de poténcia, assim como ocorre no Sol. Trocamos o amortecimento ressonante de ondas
Alfvén de superficie pelo amortecimento causado & onda devido a sua interagdo com as
particulas de poeira do vento: o amortecimento ciclotron da poeira. Esse amortecimento
¢ diferente para cada freqiiéncia da onda. Ele ocorre quando a freqiiéncia da onda é
coincidente com a freqiiéncia ciclotron do grao. Como estamos supondo que ha uma
distribuicao de tamanhos de particulas de poeira, temos uma banda de freqiiéncias ci-
clotron, ou seja, o amortecimento se d4 em uma banda extensa ao invés de ocorrer em
uma determinada freqiiéncia, como ocorreria se todas as particulas tivessem o mesmo
tamanho. Admitimos que a distribuicao de tamanhos também é descrita por uma lei de

poténcia.

Estudamos esse novo amortecimento e pudemos concluir que: (i) ele é fracamente de-
pendente da densidade eletronica; (ii) tanto um aumento na quantidade de poeira quanto
na densidade de gas faz com que o amortecimento seja maior; (iii) o aumento da razao
de tamanhos entre o maior e o menor grao, a,, = ag/a;, faz com que o amortecimento

diminua.

Construimos, entdao, um novo c6digo numérico para resolver as equagoes acopladas
(2.1), (4.2) e (4.3) considerando o amortecimento ciclotron da poeira. Os limites de
integracao na freqiiéncia sao a menor e a maior freqiiéncia de ressonancia, ou seja, a
freqiiéncia ciclotron da maior e da menor particula de poeira, respectivamente. Nova-
mente, pudemos reproduzir a velocidade terminal e a taxa de perda de massa de uma
estrela supergigante K5. O perfil de velocidade obtido foi bastante semelhante ao perfil
de velocidade obtido com o modelo I. J& o perfil de temperatura apresentou diferencas

consideraveis.

Entao, no capitulo 5, fizemos uma comparagao entre os modelos I e II e discutimos a
fonte das diferencas existentes entre os perfis de temperatura. Atribuimos as diferencas
aos diferentes comportamentos dos amortecimentos adotados. No modelo I, o amorteci-
mento ressonante de ondas Alfvén de superficie causou um amortecimento maior as ondas
Alfvén do que o amortecimento ciclotron da poeira causou no modelo II. Dessa forma, a
energia das ondas foi dissipada muito mais rapidamente no modelo I, explicando porque

a temperatura desse modelo atingiu um valor mais elevado. Também, devido & melhor
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6 Conclusoes e Perspectivas 6.2 Perspectivas

eficiéncia do mecanismo de amortecimento ressonante de ondas Alfvén de superficie, o
perfil de temperatura obtido a partir do modelo I apresentou uma queda mais brusca
apos o aumento: as ondas ja teriam se dissipado quase que totalmente nessa regiao.
Além disso, também fizemos uma comparacao do modelo I com o modelo desenvolvido
por JPO e por Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira (2002). Notamos que, para o modelo
I, se ele possuir o mesmo conjunto de condi¢oes iniciais que o modelo isotérmico de
JPO, apresentard uma velocidade terminal maior. Isso porque, assim como observado
por Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira (2002), o gradiente de temperatura leva a um

aumento na velocidade do vento.

6.2 Perspectivas

Apesar de ja se ter muitas décadas de existéncia, o tema wventos estelares é ainda um
assunto em aberto na area da Astronomia. J4 foram criados diversos modelos que tentam
explicar essa perda de massa tao comum e tao importante para as estrelas. Dentro desse
tema, encontra-se o interessante problema dos ventos de supergigantes frias, que, apesar
de serem massivos, sao muito lentos comparativamente aos ventos de outras estrelas.

O trabalho que desenvolvemos durante os tltimos dois anos foi focado exclusivamente
nesse topico. No entanto, muito ainda pode ser feito e aprimorado. Aqui, apresentamos

algumas sugestoes:

e fazer aplicagoes para o modelo II;
e aprimorar o calculo da densidade eletronica;

e quanto ao amortecimento ciclotron da poeira, calcular w; e wy de forma auto-

consistente para todo o vento;

e resolver as equagoes radiativas de forma a obter perfis de algumas linhas carac-
teristicas de ventos, possibilitando-nos, entao, comparar de forma mais precisa os

resultados obtidos.
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Apéndice A

Deducao das Equacoes do Vento

A.1 Densidade de energia da onda

As ondas Alfvén, assim como as ondas actsticas, fazem trabalho no meio por onde elas
passam. Dessa forma, a sua densidade de energia nao é conservada. No entanto, se nao

houver dissipacio, a agao A da onda se conserva e temos' (Jacques, 1977):

0A =

— + V.- (Av;) =0,
onde v, = u + vy €é a velocidade de grupo das ondas. Se considerarmos a presenca
de dissipacao, definida por um comprimento de amortecimento L, podemos escrever a

equacao da acdo da onda da seguinte forma:

0A o L Vg
N + V- (A = _‘Af ) (A1)

Suponhamos uma onda com freqiiéncia w e densidade de energia € percorrendo um meio
em repouso. Se o meio possuir uma velocidade u paralela ao vetor de onda k, = w/v,,
o efeito Doppler causard uma diminuicao na freqiiéncia observada para w — kyu e uma

diminui¢do na energia da onda. A acao é, entdo, dada por:

€ €
= =—(14+M).
A w— kqu w(+ )

Considerando estado estacionario, temos que 0.A/9t = 0 e w é constante.

1Essa equacdo é analoga & equacdo da conservacio da massa (2.1).
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A Deducdo das Equagbes do Vento A.1 Densidade de energia da onda

Dessa forma, usando a equagdo de conservacdo da massa (2.1) e o fato de que

M o p~'/2, a equacdo (A.1) pode ser escrita como (Hartmann & MacGregor, 1980)

dii[eMa + M) = —%eM(l +M)?.

Assim, podemos escrever a seguinte expressdo para a densidade de energia das ondas

Alfvén:
Moy {1+ M, 26 /Tldr’
=€)+ Xp 4 — — .
T \1ym) PU L

Além disso, também temos que:

de e € (1+3M)dM

ee__°_ e/l A2
dr L M (1+M) dr (A.2)
Como M = u/vy, vem que:
dM 1du 1 dvy
M= A A.
dr (u dr  va dr) (A.3)
Usando v4 = B/(y/4mp), podemos escrever:
dUA 1dB 1 dp
A = - A4
ar ' (B dr  2p dT) (4.4)

Pela equacdo da conservacdo da massa (2.1), temos que puA(r) = pougA(ry). Dessa

forma:

1dp__< 1 dA(r) 1d_u>.

pdr A(r) dr * wdr
Usando a expressao (1.4) para a geometria, podemos escrever:
1 dA(r) _Z
A(r) dr 1’

onde Z foi definido em (2.2.4). Assim sendo, temos que:
Ly (7 1du
pdr r oudr)’

Usando a equacao (1.5), temos:

1dB  Z

Bdr 1’
Substituindo esses tltimos resultados em (A.4), podemos escrever:
doa_, [ 2 1(Z 1du)] _va(ldu_Z
ar AT T2\ Twar )| T 2 \uar 7))
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A Deducéo das Equagées do Vento A.2 Sistema de equacgdes diferenciais

Voltando & equagdo (A.3):

A [Lde 1 (lde_Z\|_M(1du Z
dr wdr 2 \udr 7 2 \udr  r)°

Assim, podemos reescrever (A.2) como:

dr L 2 (1+M)

de e(1+3M)<1du Z)_ (A.5)

wdr ' 7
A.2 Sistema de equacoes diferenciais

Nesta se¢do, sao feitas manipulagoes nas equagdes do momento e da energia [egs. (2.2)
e (2.3)] de forma a podermos escrevé-las em formas mais adequadas para a inser¢ao no
c6digo numérico desenvolvido.

A equagdo da energia (2.3) pode ser escrita como:

P dr 2 m dr r? 2pdr

)= @-ro.

Substituindo a equagdo do momento (2.2) na equagio anterior e apo6s simplificagoes,

temos que:

1dP  5kpdT (Q— Pgr)
_—— et ——— = A.
p dr +2m dr pu (4.6)

O termo com a pressao do gas, escrevemos da seguinte forma:

VAP _1d (phsT\ _ kT (1dp  1dT _

pdr  pdr m ~ m \pdr Tdr)
kgT Z ldu 1dT
_WTL(?+E%>+T%}' (A7)

Assim, inserindo a equagdo (A.7) na equagio (A.6) e apos manipulagdes algébricas, a

equacao da energia se torna:

Substituindo a equagao (A.7) na equagao do momento (2.2), temos:

o GM, kT[ (7 1d), 1dr] e
Yar T T e m r o udr T dr 2pdr’
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A Deducéo das Equagées do Vento A.2 Sistema de equacgdes diferenciais

Usando as equagoes (A.5) e (A.8) na equagdo anterior e fazendo algumas manipulagoes

algébricas, obtemos uma nova forma para a equacao do momento:

Tdu[ , 5KT  {(6v)) (1+3M”

udr Y 3m 4 1+ M
_Z[SKT 20r(@—Pa) GM, ((6v))  {(6v)%) (1+3M
T 3m 3 Zm rZ  2LZ | 4 \1+4M )|

72



Apéndice B

A Relacao de Dispersao das Ondas

Alfvén na Presenca de Poeira

Na presenca da poeira, o nimero de onda k£ da onda Alfvén é alterado. Assim, a relacao
de dispersdo das ondas Alfvén, que para um plasma homogéneo era dada por (1.3), passa

a ser escrita como (Tripathi & Sharma, 1996; Cramer, Verheest & Vladimirov, 2002):
kQ = U1 + Uusg , (Bl)

onde o sinal + se refere a ondas circularmente polarizadas & direita, o sinal — se refere a

ondas circularmente polarizadas a esquerda e u; € uo sao dados por:

w22 N w2, /“m f(a)da (B.2)
Uy = .
! 0%, (2 — w?) svip Loa(3y/at — w?)
e
e — w3, w3Quo /“m af(a)da (B.3)
2T v (% —w?) sl Ji /et —w? '

Aqui: s = ¢4In(an,), Q; é a freqiiéncia ciclotron dos ions, Q4 é a freqiiéncia ciclotron
méaxima da poeira e v4, é a velocidade Alfvén de uma espécie o, onde o = i, p para os
ions e para a poeira, respectivamente. Para uma densidade p,, ela é dada por:
B
RV

A freqiiéncia ciclotron maxima da poeira é obtida para a particula de massa minima,

conforme pode ser visto pela equagéo (3.3).
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B A Relagdo de Dispersdo das Ondas Alfvén na Presenca de Poeira

Conforme discutido na secao 3.3, a relacdo de dispersao da onda apresenta algumas
singularidades. Quando a onda tiver a mesma freqiiéncia da freqiiéncia ciclotron de
um grao, ha ressonancia e, conseqiientemente, a onda é amortecida. Devido a estarmos
adotando uma distribuicao de tamanhos, temos uma banda de ressonancia se estendendo
desde a menor freqiiéncia ciclotron dos graos até a maior freqiiéncia ciclotron. A diferenca
entre haver ou nao uma distribuicao de tamanhos é que no primeiro caso, o amortecimento
se d4 em uma faixa de freqiiéncias, enquanto que no segundo, ele se d4 somente em uma
determinada freqiiéncia.

A condicao de neutralidade do plasma nos diz que:
—ene +en; — zpen, = 0.

Para calcular a carga z, da poeira, usamos a equacao de equilibrio dada por Vladimi-
rov (1997) que considera que as correntes eletronica (I.) e iénica (I;) na superficie do
grao estdo em equilibrio (isto é: I, + I; = 0) e que suas velocidades sdo distribuigdes

Maxwellianas. Assim, tem-se que:

W - 2p€? vri Zpe? (B.4)
— | = XP— = .
2, \" T REST) " vre P\ REST S

onde w,, ¢ a fregiiéncia de plasma [eq. (3.2)] e

[kgT
Vo = —
Maq

é a velocidade térmica. A equacdo acima, para os parametros usados no modelo II, tem

a seguinte propriedade para particulas ndo muito pequenas (R 2 1077 ¢cm): 2, «« R. Ou
seja, a carga do grao cresce linearmente com o aumento de seu tamanho.

As ondas circularmente polarizadas & direita sao amortecidas pela poeira, uma vez
que os graos sao carregados negativamente. J4 as ondas polarizada a esquerda nao sao
amortecidas. Por isso, para calcular o amortecimento, usamos a rela¢ao (B.1) com o sinal
positivo.

O processo de carregamento da poeira induz o aparecimento de uma parte complexa
na relagdo de dispersdo (B.1), o que leva a um novo mecanismo de amortecimento da
onda. Essa parte complexa surge da resolucao das integrais em (B.2) e (B.3). Ap6s uma

mudanca de variavel (49/w = v?), escrevemos (B.2) e (B.3) como:
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B A Relagdo de Dispersdo das Ondas Alfvén na Presenca de Poeira

u; = Q?ZOQz2 _ C4Qc210 /am 71 da
viod (8 — Q5 /vh) s, S oalat —0?)
e
Ug = Qo _ s / e da .
vS0%,(QF — QF /vt)  visuh, )y (et — oY)
A integral

tem como solugao:

1 ar — ot
I, =— |1 m + il .
: 4v4[“(a¢n<v4—1>> 7”]

J4 a integral

tem como solugao:

1
12:4—1)2 In

vi—aZ\ (v +1 .
v? + a? v?—1 £m) -
m

Note que a variavel v obedece a relacao |v| > 1.

Dentre os dois sinais que aparecem nas expressoes para [; e I, usamos o negativo,
pois o outro resulta em um caso fisicamente sem sentido (Tripathi & Sharma, 1996).
Assim, obtemos:

ay, = (Qao/w)?
at [(Qgo/w)? — 1]

m

Uy =

w?Q? caw? (
2 2 2\ 2
v4,(92 — w?) 4sv3,

cw? .
+ 5T
4svy,

.

Uo =

W caw? (\ [(Qdo/w) - afn] [(Qdo/w) + 1} D L e

1)1241- (QZQ — w2) N 48’(}%1) (Qdo/w) =+ afn (Qdo/(,U) -1 481)1241)
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Apéndice C
Pressao de radiacao nos graos

Quando o grao condensa na atmosfera da estrela, o fluxo de radiacdo passa a ser mais
bloqueado. A absorcao do féton que vem da estrela causa dois efeitos: transferéncia de
energia e transferéncia de momento do féton para o grao. Os fétons vindos da estrela
apresentam momento aproximadamente radial. Dessa forma, a absorcao do féton pelo
grao se da na diregao radial, enquanto que a reemissao se da de forma aproximadamente
isotropica. Isso gera uma aceleragao do grao no sentido radial para fora da estrela.
Conforme os graos vao sendo acelerados, eles colidem com as particulas do gas e
produzem uma forga de arraste nelas, possibilitando a geragao de vento (acoplamento
gas-grao). No entanto, se a densidade do gés é muito baixa na regido de formacao dos
graos, os graos sao acelerados, mas sofrem poucas colisoes com o gis, nao gerando o
vento. A partir de agora, vamos quantificar a importancia dos graos na aceleragdo do
vento supondo que essa eficiéncia é maxima, ou seja, que o gas e o grao estao acoplados.
A seccao de choque da interagao do grao com a radiagao é normalmente escrita como o
produto entre a sec¢io de choque geométrica (7R?) e um fator de eficiéncia que depende
tanto do tamanho do grao quanto do comprimento da radiagao incidente. O que vai
determinar o quao eficientemente os graos vao acelerar o vento sao as suas propriedades
opticas. A opacidade do grao depende de seu tamanho. Assim, para um grao esférico,
a sua opacidade é dada pela razao entre a sua seccao de choque e a sua massa, ou
seja: WRQQpr/mp, onde @pr ¢ a média do fator de eficiéncia do grao com respeito ao

comprimento de onda da radiacao incidente da estrela. Para uma mistura de gés e grao
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C Pressao de radia¢cao nos graos

caracterizada por uma razdo gas-grao Ry, a opacidade é dada por (Willson, 2000):

K — @WRzapr _ 3Qpr 1
T omy AR pg Rep

onde pgr ¢ a densidade do material do grao considerado esférico. A aceleracao dos graos

devido a radiacao estelar é, entao, dada por:

KpLiy

9r = Amer?”

E interessante comparar a magnitude da aceleracao do grao com a da aceleracao

gravitacional. Para isso, escrevemos a aceleragao da gravidade g = —GM,/r? como

sendo uma aceleracao efetiva:

G M,

96 =96+ 9r=——75"(1-T)),
onde:
_ Kp Ly
P AreGM,

Ou seja, a pressao de radiagdo nos graos é uma forca que age contra a forca da gravidade
e pode ser entendida efetivamente como uma diminuicao da forca gravitacional. Supondo
grios com R ~ 5 x 107% c¢m, p,, = 3,3 g cm™ (graos de silicato) e temperatura efetiva
da estrela de 3500 K, temos que @pr ~ 107% (Gilman, 1974). Se Ry, ~ 200, I, atinge seu
valor maximo:

T, ~0,03.

Sendo assim, em nosso modelo, a pressdo de radiacdo vai alterar em, no méximo, 3%
a aceleracao da gravidade em um dado r > 2r,. Acredita-se que ventos impulsionados
somente pela pressao de radiacao em graos sao muito raros ou até inexistentes. Mesmo
quando o fator I', é importante, ele s6 é significativo a uma distancia consideravel da
estrela, quando a densidade de graos é grande. No entanto, evidéncias observacionais
indicam que os ventos de supergigantes vermelhas sao iniciados muito antes do ponto de
formacao de graos (Carpenter, Robinson & Judge, 1995). Ou seja, mesmo que a pressao
de radiacao seja importante, um outro mecanismo de aceleracao de ventos é necessario

na base do vento.
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