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Resumo

O presente trabalho tem como objetivo estudar a evolucao quimica do bojo galéctico a partir
das abundancias quimicas de estrelas e principalmente nebulosas planetarias.

O primeiro capitulo resume alguns trabalhos envolvendo o bojo galactico, assim como
apresenta os ingredientes utilizados em um modelo de evolu¢ao quimica.

O segundo capitulo ¢ destinado as observagdes de nebulosas planetarias realizadas durante
este trabalho. Observamos um total de 57 nebulosas planetarias e determinamos suas temperaturas
eletronicas, densidade, abundancias ionicas e elementares para o hélio, nitrogénio, oxigénio,
argdnio, enxofre e neonio. No decorrer da redugdo de dados obtivemos melhores resultados
utilizando a lei de extingdo de Fitzpatrick (1999) ao invés da mais conhecida lei de Cardelli et al.
(1989). Outro ponto importante discutido refere-se ao problema da abundancia i6nica do O+, que
apresenta valores superiores quando calculada pelas linhas vermelhas do que
pelas azuis.

O terceiro capitulo ¢ dedicado a compreensdo da evolu¢do quimica do bojo utilizando um
modelo construido durante este trabalho. Fizemos uma andlise de sua precisdo e qualidade dos
resultados fornecidos e algumas simulag¢des para saber como os parametros fisicos e quimicos se
comportam de acordo com a evolugdo. A partir disto, verificamos que a melhor forma de reproduzir
as abundancias quimicas encontradas no bojo ¢ através de um modelo de duplo infall, onde o
primeiro foi um rapido colapso de gas com abundancia primordial. A principal caracteristica desta
primeira queda de gas ¢ a grande taxa de perda de material produzido por supernovas. Um cenario
sem vento ndo consegue reproduzir com satisfagdo as abundancias determinadas atualmente. O
segundo colapso ¢ um pouco mais lento e enriquecido pelos materiais ejetados pelo proprio bojo
durante o primeiro deles. Ele ¢ responsavel pelos objetos com baixa razdo N/O e provavelmente
pela formagao da parte central do disco. Uma IMF menos inclinada, gerando uma quantidade maior
de objetos massivos, € necessaria para reproduzir as razdes das abundancias estelares encontradas
nesta regiao.

Alguns pontos ainda precisam de atencdo especial e principalmente de comprovagdes
observacionais, como escala de tempo de infall, yields de ferro para SNII, e expoente da IMF em

funcao dos parametros fisicos do meio.



Abstract

The goal of this work is to study the chemical evolution of the galactic bulge, based on the
chemical abundances of stars and, mainly, planetary nebulae.

First chapter summarizes some woks involving the galactic bulge, and presents the required
ingredients for a chemical evolution model.

Second chapter is dedicated to the observations of planetary nebulae performed during this
work. We observed 57 objects and derived their electron temperatures, densities, ionic and
elemental abundances for helium, nitrogen, oxygen, argon, sulfur and neon. Along the data
reduction we remarked that better results were achieved using Fitzpatrick’s (1999) extinction law,
instead of the well known law by Cardelli et al. (1989). Another important point discussed in this
chapter refers to the problem with the O+ abundance, which results in higher values when
calculated from the blue lines, with respect to those derived from the red lines.

Third chapter is dedicated to the understanding of bulge’s chemical evolution, using a model
developed during this work. We analized its precision and quality of the derived results, and ran
simulations to verify how do the physical and chemical parameters behave along the galaxy
evolution. From these simulations we verified that the best fit for the measured chemical
abundances is achieved using a double-infall model, where the first one was a fast collapse of
primordial gas. The main characteristics of this first gas infall is the large loss of material produced
by supernovae. A windless scenario cannot properly reproduce the derived abundances. The second
collapse is slower and enriched by material ejected by the bulge itself during the first episode. It is
responsible for the low N/O ratio objects, and probably for the formation of the central part of the
disk. A less steeper IMF, generating a larger amount of massive objects, is required to reproduce the
abundance ratios found in this region.

Some points still need further attention, and specially observational tests, as infall
timescales, iron yields for SNII, and IMF coefficient as a function of the physical parameters for the

medium.
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1. Introducao

Provavelmente metade das estrelas no universo local estdo em bojos/esferoides (Fukugita,
Hogan e Peebles 1998). A compreensdao de como e quando estas estruturas se formaram deve ser
uma importante chave para o compreendimento da seqiiéncia de Hubble. Sua formagdo tem
intrigado varios pesquisadores nos ultimos anos, quando foram propostos diversos modelos para
estudar sua origem e interacao com o restante da Galdxia. Seu estudo teve primeiramente como base
a luminosidade e a cor das estrelas que o compdem. Sua cor avermelhada e perfil quase esférico,
sugeriu aos primeiros pesquisadores que o bojo deveria ter se formado semelhante as galdxias
elipticas, que possuem estas mesmas caracteristicas.

Grande parte do bojo ¢ composto de estrelas de populacdo tipo II, vermelhas e velhas.
Durante um periodo de aproximadamente 20 anos, de 1940 a 1960, acreditava-se que o bojo
galactico era composto praticamente de populagdo II monolitica, similar aos aglomerados globulares
(Frogel 1988). Apos a década de 60 este conceito comegou a mudar. Novas técnicas observacionais
mostraram que o bojo possuia populacdes estelares ndo encontradas em outras regides da galaxia.

Whitford (1978) demonstrou que a luz integrada no optico, a partir da janela de Baade em b
= -4.0, ¢ semelhante a luz de bojos de outras galaxias espirais e galaxias E e SO com luminosidade
moderada. Juntamente com este trabalho, Frogel e colaboradores (1978) mostraram, a partir do IV —
proximo (1.2 a 2.2 um), que a populagdo estelar destas galaxias ¢ dominada por estrelas gigantes.
Blanco e colaboradores (1984) mostraram também que o bojo possui uma alta porcentagem de
estrelas gigante M comparadas com outras regides da galdxia. Artigos posteriores (Frogel 1988,
Frogel & Whitford 1987, Frogel et al. 1990, Rich 1988, Terndrup et al. 1990 e Terndrup et al.
1991) concluiram que, a partir de observagdes em Optico e IV, as luminosidades, cores e classes
espectrais observadas das estrelas do bojo sdo significativamente diferentes das outras gigantes M
conhecidas no disco. Suas propriedades fotométricas e espectroscopicas correspondem as esperadas
em galéaxias early — type.

Existem diversos trabalhos com o objetivo de determinar as abundancias quimicas de
diferentes tipos de estrelas no bojo. Os mais extensos sdo para as gigantes M e K que indicam um
grande intervalo de valores para a abundancia do ferro. Observagdes espectroscopicas feitas por
Whitford e Rich (Whitford & Rich 1983 e Rich 1988) mostraram que a metalicidade de gigantes K
do bojo pela janela de Baade ¢ significativamente alta: [Fe / H] ~ + 0.3, com um intervalo de
valores de [Fe / H] = -1.0 a +0.7. Trabalhos fotométricos com gigantes K, como os de Tyson & Rich
(1993) e Geisler & Friel (1992), também mostram uma distribui¢ao de metalicidade similar a esta.

Trabalhos com gigantes M mostram uma metalicidade média similar a de gigantes K: [Fe / H] ~ +



0.2a+0.4.

Trabalhos mais recentes, como Zoccalli et al. (2003) obtiveram uma boa distribui¢do para as
abundancias de [Fe/H] no bojo, encontrando um valor maximo de aproximadamente -0.1.

Outra caracteristica de bojos em geral ¢ seu perfil de luminosidade. Quase todos os bojos
possuem perfis semelhantes, apresentando uma forma elipsoidal e uma distribuicdo de brilho
aproximadamente homogénea e simétrica com relagdo ao plano galactico. As principais diferengas
morfoldgicas dos bojos sdo o seu tamanho e sua excentricidade. As galdxias espirais tipo early-type
possuem os bojos maiores e mais luminosos do que as tipo tardio (late-type).

Para estudar o perfil de nosso bojo, na maioria das vezes ¢ melhor se basear na forma de
bojos externos de galaxias de tipo morfologicos semelhantes, do que tratar diretamente o nosso
bojo. Como o Sol esté localizado no disco e relativamente longe da regido central da nossa galaxia,
fica dificil saber com exatidao qual perfil de luminosidade se adapta melhor a sua estrutura.

Um dos perfis de luminosidade mais conhecidos ¢ o de Vaucouleurs (1948) dado pela

equacao 1:
5 (I’)ZZE 10—3.33[(#;;)'”—1] (1)

, onde X ¢ o brilho superficial, r. € o raio efetivo e X. é o brilho superficial no raio efetivo.

Este perfil de luminosidade, também conhecido como lei de r'*

de de Vaucouleurs, consegue
representar de maneira satisfatoria alguns objetos, como a galaxia gigante E1 NGC 3379 (de
Vaucouleurs & Capaccioli 1979).

Assim como a lei de Hubble para o perfil de luminosidade (Reynolds 1913 e Hubble 1930),
a lei de Vaucouleurs ¢ obtida de forma puramente empirica. Apesar de representar boa parte dos
perfis de luminosidade, ndo consegue explicar todos eles.

Outro perfil de luminosidade utilizado ¢ o de King (1966) que também representa de forma
satisfatoria alguns perfis de luminosidade de esferoides, principalmente aglomerados globulares e
anas elipticas (por exemplo, Hodge & Michie 1969, Illingworth & Illingworth 1976 e King 1966).
Kormendy (1977) analisou o perfil de luminosidade de 25 galaxias ajustando estes trés perfis de
luminosidade. Ele concluiu que os perfis de Hubble e King descrevem melhor os halos enquanto o
de de Vaucouleurs descreve melhor galdxias ndo perturbadas, sendo entdo o melhor ajuste.

Apesar da lei de Vaucouleurs ser a melhor destas para descrever o perfil de luminosidade
dos bojos, ela ndo se adequa a todos os perfis (Carollo et al. 1997). Adredakis e colaboradores
(1995) utilizaram uma forma generalizada da lei de Vaucouleurs (equagdes 2 e 3) para ajustar os

perfis de luminosidade de 32 galaxias de campo, com tipo morfoldgico variando de SO a Sbc.

S (r)=Byexp(—rlry)" (2)



ou na forma logaritmica:

py(r)oc(—=rlry)"" 3)
, onde By ¢ o brilho superficial na regido central, , € o fator de escala, n qualquer nimero positivo e
us o brilho superficial na regido central em forma logaritmica.

A partir deste trabalho, Adredakis e colaboradores constataram que os maiores valores de n
estdo nas galaxias tipo early-type, principalmente as SO. As galdxias tardias (Sbc) possuem uma
distribuicdo mais exponencial, com valores de » menores, semelhante ao perfil dos discos.

Esta diferenca entre os perfis de luminosidade pode ser um dos indicadores de que bojos de
galaxias early-type sao formados preferencialmente por um colapso radial de gés, enquanto os bojos
de galaxias late-type sdo preferencialmente formados a partir do disco.

Para o0 nosso bojo, um cendrio misto tem cada vez mais atraido simpatia entre os
pesquisadores. Apesar de alguns modelos de rapido colapso de gas conseguirem explicar algumas
abundancias estelares (Ferraras et al. 2003), evidéncias cinemadticas apontam para um bojo com
perfil de rotagdo semelhante a um disco somadas a uma componente mais dispersa (Beaulieu 1996,
Beaulieu et al. 2000).

Virios trabalhos foram realizados para obtengdo das velocidades radiais de diferentes
objetos do bojo galactico, como de gigantes M (Sharples et al. 1990), gigantes K (Rich, 1988),
estrelas de carbono (Tyson et al. 1991), RR Lyraes (Rodger 1977; Gratton 1987), varidveis Mira
(Feast et al. 1980) e nebulosas planetarias (Kinman et al. 1988, Beaulieu et al. 1999, Durand et al.
1998). Alguns resultados sao discutidos por Tyson (1992).

O comportamento cinematico dos objetos do bojo possui uma dependéncia com a sua
metalicidade. Rich (1990), com observagdes de gigantes K na janela de Baade (1 = 0.9°, b = -4°),
obteve uma dispersdo das velocidades radiais de 126 km s para abundancias de ferro [Fe/H]< —0.3,
e uma dispersdo de 92 km s para [Fe/H] > —0.3. Ou seja, para abundincias inferiores a dispersdo é
superior do que para as abundancias maiores.

Minniti (1994, 1996) e Minniti et al. (1996) também obtiveram uma dependéncia da
velocidade radial de estrelas com a metalicidade. A partir de medidas de gigantes K eles concluiram
que as gigantes com metalicidade baixa, [Fe/H] < -1, possuem uma cinematica semelhante aos
objetos do halo. Ja os objetos com uma maior metalicidade, [Fe/H] > -1, t€ém uma dispersdo das
velocidades crescente com o decréscimo da longitude. Além disso, obtiveram uma rotagdo média de
9 km s’ grau” para essa faixa de metalicidade. Os objetos com [Fe/H] < -1 ndo possuem uma
velocidade de rotagdo significativa, e uma dispersdo de velocidade de 120 km s independente da

longitude galactica. Estes autores concluiram que o bojo ¢ composto de uma mistura de populagdes



estelares, uma com baixa metalicidade com comportamento cinematico semelhante ao halo, e uma
componente com metalicidade maior com uma alta rotagao.

Trabalhos com o movimento proprio de estrelas do bojo também mostram esta dependéncia
(Zhao et al. 1996). Para [Fe/H] <0 e [Fe/H] > 0 Zhao e colaboradores obtiveram para gigantes K as
razdes o/ op iguais a 0.92 £ 0.19 e 1.72 + 0.27 respectivamente, onde 6, € 6, sdo as dispersdes dos
movimentos proprios com a longitude e latitude galactica. Concluiram que o bojo possui uma
grande anisotropia com relagdo os movimentos proprios.

Uma componente composta de estrelas velhas ¢ uma das maiores evidéncias observacionais
do nosso bojo. Todos os cenarios de formagdo do bojo t€ém necessariamente que considerar um
grande colapso de gas inicial, que seria responsavel pela formacdo destes objetos. A maior
evidéncia destes objetos velhos ¢ a cor avermelhada observada no bojo (figura 1). Quando
observamos a faixa espectral emitida principalmente pelas estrelas tipo K e M, vemos o bojo com
grande evidéncia em relacdo ao disco. Em contrapartida, se observarmos faixas emitidas
preferencialmente pelo gas (figura 2), o bojo simplesmente desaparece. Em contrapartida, vemos os
bragos espirais em evidéncia, que ¢ uma regido com grande concentracdo de gas e poeira. Isto
significa que, se existir gas no bojo, ele estd contido proximo ao plano. Ou seja, assumindo uma
distribuicdo espacial semelhante ao disco. A evidéncia destes objetos velhos nao é somente a partir
da cor do bojo, mas também a partir de medidas de estrelas. Usando diagrama de cor-cor (Feltzing
& Gilmore 2000, Zoccali ef al. 2003 e van Loon et al. 2003) e distribui¢do de metalicidade obtida
por espectroscopia (Ibata & Gilmore 1995, Sadler et al. 1996) mostra-se também que o bojo ¢
composto de estrelas velhas com idades entre 10 e 14 Gano.

Outro ponto favoravel a um colapso inicial de gas ¢ a possivel presenca de um gradiente
vertical de abundancia de ferro. Apesar deste fato ainda ser controverso entre os autores, alguns
artigos, a partir de observacdes de gigantes vermelhas, mediram uma variacdo da abundancia de
ferro em relagdo a latitude galactica (Frogel et al 1999, Tiede et al. 1995). Molla e colaboradores
(2000) basearam-se nas evidéncias destes gradientes verticais de abundancias para dar apoio a uma

hipotese de formagao do bojo a partir de um colapso dissipativo.
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Figura 1. Imagens em infravermelho da Galaxia.

DIRBE Galactic Plane Maps

Figura 2. Imagens em infravermelho da Galaxia.



1.1. Cenarios de Formacao de Bojos

1.1.1. Cenario Monolitico

Um dos primeiros estudos que resultaram em uma formulagao para formagao ndo s6 do bojo,
mas também de toda a galaxia, foi o desenvolvido por Eggen et al. (1962) (ELS). Os autores
estudaram a cinematica e a abundancia quimica de 221 estrelas anas na vizinhanga solar e obtiveram
correlagdes entre a metalicidade e excentricidade da orbita, e a velocidade perpendicular ao disco e
a metalicidade. Ou seja, verificaram que estrelas velhas com baixa metalicidade possuiam orbitas
excéntricas e altas, enquanto as mais metalicas possuiam Orbitas quase circulares no plano galactico.

Estas evidéncias propiciaram a criacdo do cendrio monolitico, um dos primeiros modelos
aceitos pela comunidade cientifica, que apesar de ter sofrido criticas até hoje ¢ o cenario mais
importante como ponto de partida para qualquer estudo sobre formagao de estruturas galacticas.

Neste cenario, a protogalaxia era formada somente por uma grande nuvem de géas primordial
com dimensdes de algumas centenas de quiloparsecs. Esta nuvem inicial teria sofrido
primeiramente um rapido colapso de gas com baixo momento angular. Este colapso seria
responsavel pela criagdo da regido central e se daria pela queda livre do gas em um tempo de
aproximadamente 0.001 Gano.

Com este aumento abrupto da densidade da regido central, a taxa de formacdo estelar
aumentaria suficientemente a ponto de esgotar seu material na formacao de estrelas. Como o tempo
de formagdo estelar seria muito curto, quase todos os objetos desta geracdo teriam uma baixa
abundancia de elementos pesados, principalmente os elementos formados por supernovas tipo Ia,
que levam bem mais tempo para explodir e enriquecer o meio. Isto explicaria por exemplo a
presencga de grande quantidade de estrelas velhas na regido central, e sua cor avermelhada.

Apods esta queda para a regido central, o restante do gis do halo estaria dotado de uma
consideravel quantidade de momento angular, que o impediria de colapsar radialmente para a regido
central. A partir de colisdes entre nuvens, o restante do gés nao utilizado na formacdo do esferdide
central cairia gradativamente de forma circular para formar o disco da galéxia. Isto explicaria o fato
do gas possuir uma baixa excentricidade e grande metalicidade no plano galactico. Como esta queda
seria de forma gradual, o gés do disco teria tempo suficiente para enriquecer antes de formar as
geragdes mais novas de estrelas.

Com as primeiras observagdes das abundancias quimicas de estrelas do disco e halo, este

modelo passou a ser cada vez menos aceito pela comunidade cientifica, além de apresentar algumas



discordancias com as observagdes. Um dos principais resultados que o modelo monolitico
dissipativo prevé ¢ um gradiente vertical de abundancia quimica das estrelas com relagdo ao plano
galactico. Ele prediz que, com a queda do gés para o plano galactico, o meio ficaria mais rico em
elementos pesados, formando um gradiente. Este efeito nunca foi observado, apesar dos objetos do
halo, disco espesso e fino terem metalicidade diferentes. Outra grande evidéncia observacional que
contribuiu para uma menor aceitacao deste modelo foi o trabalho de McWillian & Rich (1994) com
observagdes de estrelas gigantes K através de janelas de Baade do bojo galéctico (figura 3). Apesar
de sua amostra conter grande quantidade de objetos com baixa metalicidade, foi detectada uma
quantidade significativa de estrelas com grandes valores de abundancias de ferro. Isto causaria um
certo impacto nas predigdes do cenario monolitico, ja que por ele os objetos da regido central nao
teriam tempo o suficiente para se formar em um meio enriquecido. A regido central de nossa
galaxia ndo seria composta apenas de estrelas pobres em metais, mas teria uma larga distribuig¢do de

metalicidade.
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Figura 3. Distribui¢do da abunddncias de ferro para as

estrelas de Rich (1988) calculadas pela solugdo 2

(histograma preenchido) comparadas com estrelas GK da

vizinhanga solar obtidas por McWilliam (1990). Figura

obtida de McWilliam & Rich (1994).

Outra variagdo deste cenario foi a proposta por Larson (1990), que sugere um colapso de gas
com duragdo bem superior a queda livre sugerida por ELS. Neste modelo, o gas primordial estaria
contido em um grande halo com densidade de gis bem inferior do ELS e com movimentos
aleatdrios entre suas nuvens. Este cenario também foi citado por Sandage (1990) por ser mais
realistico e representar melhor algumas propriedades galacticas observadas, que nao sao explicadas
pelo modelo de queda livre, como a existéncia de estrelas com movimento retrogrado o halo.
Observacdes de estrelas RR Lyras e ands (Yoshii & Saio 1979) também favoreceram este cenario de
colapso turbulento de gas, uma vez que seu dados apontavam a existéncia de estrelas com baixa

metalicidade, mas com 6rbitas pouco excéntricas.



A escala de tempo de infall de gas para estes autores estaria ligada a propria dindmica
interna deste halo primordial. Com colisdes entre nuvens e a turbuléncia do gés, o meio geraria
ondas de choques que seriam responsaveis pelo retardamento da queda. Estes choques contribuiriam
para a inser¢do de energia térmica no gas, o que reduziria a taxa de resfriamento e
conseqiientemente o tempo de queda (Larson 1976). Um importante resultado citado por Larson
(1990) ¢ que o tempo de queda do gas, poderia ser retardado a tal ponto de permanecer até os dias
de hoje.

Larson vai além em seu trabalho, dizendo que o tipo morfolégico pode depender da
densidade e da turbuléncia do gas do halo primordial. Ele sugere que galaxias elipticas poderiam ser
geradas por um halo mais denso onde a formagao estelar seria muito mais eficiente e dominada pela
dinamica estelar. J& em halos com baixa densidade, a dissipagao de energia por colisdes favoreceria
o surgimento de um disco.

Um dos pontos mais atacados nos dados observacionais de ELS ¢ a existéncia de um bias
observacional da amostra selecionada pelos autores. A selecdo de sua amostra teve critérios
cinematicos para escolha dos objetos, o que contribuiu a obten¢do dos resultados descritos. Foi
ignorada a existéncia de estrelas com baixa metalicidade e cinematica semelhante ao do disco, como
reportada no trabalho Beers & Sommer-Larsen (1995).

Outras evidéncias que contradizem a formagdo do bojo exclusivamente pelo cenario
monolitico foram também obtidas por outros autores. A presenc¢a de indicios de formacao estelar em
regides centrais de galaxias espirais (Carollo ef al. 1997) e no nosso bojo (Rich & Terndrup 1997), a
existéncia de galdxias expirais sem bojos ou com bojos muito pequenos (Pfenniger 1993), dentre
outras, sao grandes responsaveis por diminuir a credibilidade do modelo monolitico.

A partir de entdo, houve a necessidade da criacdo de novos modelos de evolucdo para

explicar tais peculiaridades da galaxia e principalmente da regido central.

1.1.2. Cenario Hierarquico

Especificamente para o bojo, alguns autores tentaram explicar sua formagdo a partir de
sucessivos mergers induzidos de galdxias menores causando pequenos surtos de formagdo estelar e
acréscimos de estrelas (Kauffmann 1996). A evidéncia de galaxias espirais gigantes com inimeras
companheiras anas favorece este modelo, j& que o forte potencial gravitacional da galaxia central
poderia atrair suas companheiras menores fundindo-as na regido central para formar o bojo. Na

nossa propria galaxia temos evidéncias incontestaveis de fusdes com galdxias menores, como € o



caso da galaxia ana Sagittarius (Ibata et al. 1994, Ibata et al. 1995). A propria Nuvem de Magalhaes
possui um ponte de ligacao entre ela e a Via Lactea.

Uma das predi¢cdes deste modelo, ¢ que bojos de galaxias early type (com grande razao
bojo/disco) seriam formados pela acrescao de varias galaxias menores com o decorrer do tempo. Ja
galéxias tardias (/ate type) teriam baixa quantidade de satélites acretados. Com o decorrer da fusao,
o disco seria continuamente destruido tornando-se cada vez mais constituido por uma populagdo
caracteristica de um bojo. O trabalho realizado por Baugh et al. (1996), retrata exatamente como
este processo hierarquico pode representar as diferentes caracteristicas observadas, como a relacao
densidade-morfologia.

A grande dispersdo dos valores de abundancias quimicas encontrados até entdo foi um dos
motivos de alguns autores acreditarem que o bojo tenha se formado e evoluido a partir de mergers
de galaxias menores. Isto explicaria a alta dispersdo das abundéancias quimicas encontradas no bojo
galactico. Porém, um ponto que desfavorece significativamente este modelo ¢ a existéncia de baixa
quantidade de estrelas com movimento retrogrado no bojo galactico (Wyse et al. 1997). Estudos de
cinemadtica de estrelas e nebulosas planetarias (Beaulieu ef al. 2000) mostram que no bojo, apesar de
ter grande dispersdo, os valores das velocidades radiais de suas componentes podem ser descritos
por oOrbitas excéntricas.

A existéncia incontestavel de galdxias menores em colisdo com a nossa, favorece a hipdtese
de existéncia de mergers de galdxias em toda a escala de vida da nossa galédxia. Em contrapartida, as
contradigdes anteriores fornecem pontos contra o cenario hierdrquico para a formacao do bojo. Esta
discussdo ainda esta em aberto, porém estes mergers menores poderiam ser responsaveis pela

formacao do halo e disco espesso da galaxia (Pagel 1997, p.90).

1.1.3. Evolucdo Secular

Um terceiro modelo, denominado de evolucdo secular, baseia-se na formagdo do bojo a
partir da instabilidade da regido central de uma barra. Simula¢cdes numéricas de N-corpos (Combes
& Sanders 1981) mostraram que uma barra que se desenvolve em um disco fino pode ficar mais
espessa em um breve intervalo de tempo (~1 Gano). Ressonancias orbitais e instabilidades causam o
aquecimento vertical da barra, aumentando a dispersdo de velocidades e sua altura com relagdo ao
plano galactico. Este aumento seria mais significativo nas regides centrais da barra, formando um
bojo com perfil tipo amendoim (Sellwood 1993).

A barra na regido central da galaxia pode induzir o transporte de parte do gas para o seu



interior, causando um acréscimo de gas na regido central da galaxia. Com o acréscimo de uma certa
quantidade de gés, a barra ficaria instavel e se romperia, formando o bojo. Apds um certo tempo
esta barra poderia voltar a se formar e continuar um processo ciclico de acres¢ao de gas. Neste caso,
a formagdo do bojo estaria ligada diretamente a dindmica do disco (Friedli & Martinet 1993), e sua
populagdo estelar teria que se comportar quimicamente e cinematicamente como as regides internas
do disco (Kormendy 1982).

Esta ligagdo dindmica e quimica com o disco poderia explicar a grande semelhanca quimica
entre as duas componentes. Os primeiros estudos das abundéincias quimicas de nebulosas
planetarias da regido central mostraram que existe uma grande semelhanca entre suas abundancias
quimicas. Esta semelhan¢a chegou a por em duvida se os objetos observados realmente faziam parte
do bojo, ou eram objetos do disco projetados nele. Felizmente, a cinematica, a distancia e algumas
pequenas peculiaridades quimicas foram responsaveis pela distingdo das duas populacdes.

O grande problema deste cenario ¢ que os seus autores s6 conseguiram reproduzir bojos
pequenos, observados em galaxias late-type. Os grandes bojos, de galaxias early-type, nao sao
reproduzidos por este tipo de evolugao.

Nos ultimos anos, com o aumento das observacdes de estrelas e principalmente nebulosas
planetarias (Escudero & Costa 2001, Escudero et al. 2004), tornou-se disponivel uma amostra
significativa de dados para poder-se fazer uma andlise mais quantitativa da evolu¢do do bojo

galactico.
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1.2. Ingredientes de Um Modelo de Evolucdo Quimica

Um modelo de evolugdo quimica requer ingredientes que sdao usados para simular a evolugao
de uma determinada regido. Estes ingredientes t€ém um papel decisivo na reprodugdo das
abundancias quimicas, assim como na credibilidade de seus resultados. A seguir, apresentaremos a

defini¢do e caracteristicas dos principais ingredientes de um modelo de evolugdo quimica.

1.2.1. Taxa de Formacdo Estelar

A taxa de formacgao estelar (SFR - Star Formation Rate) ¢ um importante fator no que se
refere & evolugdo quimica de uma galdxia. Seu valor nos fornece a quantidade total de gas
convertida em estrelas, que pode depender de diversos fatores ambientais. A SFR influencia
diretamente quase todos os resultados de um modelo de evolugdo quimica, pois afeta ndo s6 a
quantidade de estrelas, mas também a densidade de gas do meio. Sua boa determinacdo tem grande
importancia no estudo de uma determinada regido e, por esta razao, deve ser analisada com cuidado.
Seu valor depende de diversos fatores, como densidade, temperatura, ventos, colisdes, forcas de
marés, bracos espirais, barras e outros. Porém, seria extremamente complexo quantificar
precisamente sua dependéncia com todas as caracteristicas que poderiam afetar a formacao estelar.
Mesmo que fosse possivel, a complexidade de sua determinagdo inviabilizaria os célculos
numéricos, além de fornecer uma maior probabilidade de erros, do que credibilidade no resultado.
Apesar disto, ainda podemos estabelecer correlagcdes entre a SFR e alguns parametros fisicos do

meio, sendo que a maioria destas ¢ estabelecida empiricamente, baseada em observagdes.

Meétodos de Diagnosticos da SFR

Infelizmente ndo € possivel uma determinacdo direta da quantidade de estrelas que ¢
formada a partir do gas de uma galéxia. Isto se deve principalmente ao fato de ndo se ter resolugao
espacial para a medicao da quantidade de estrelas em formagao em uma galaxia. Desta forma, temos
somente a possibilidade de inferir a SFR a partir de métodos indiretos. Estes métodos t€ém como
base medir regides ou linhas espectrais emitidas preferencialmente por de regides de formagdo
estelar. Temos por exemplo que em galaxias com alta formacao estelar, existe uma significativa
presenca de estrelas massivas jovens que emitem uma grande parte de sua luminosidade no UV, que
pode ser utilizada para estimar a presenca de estrelas jovens e com isso estimar a SFR.

Mas, como fazer uma calibracdo entre o fluxo no continuo UV ¢ a SFR? Para isso sdo
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utilizados modelos de sintese estelar (Bruzual & Charlot 1993, Bertelli ef al. 1994, Leitherer &
Heckman 1995, Leitherer et al. 1996 e Fioc & Rocca-Volmerange 1997). A partir de uma grade de
trajetorias evolutivas estelares juntamente com modelos de atmosfera estelar ou bibliotecas de dados
espectrais, podemos derivar a evolucdo de propriedades de estrelas de diversas massas com o
tempo, como: cores, temperaturas, luminosidade e espectro. A partir disto, sdo utilizados modelos
de sintese estelar, onde se simulam regides com formagdes e evolugdes estelares a fim de se obter
propriedades integradas destas regides para diferentes historias de formagdo estelar. Com isso
podemos obter correlagdes empiricas entre a SFR e propriedades integradas.

Os métodos mais comuns para se obter o valor da SFR de uma galéxia s3o (Kennicutt
1998b): cor integrada (Kennicutt et al. 1994), continuo UV (Buat et al. 1989, Deharveng et al.
1994, Leitherer et al. 1995, Meurer et al. 1995, Cowie et al. 1997 e Madau et al. 1998), linhas de
recombinacao (Kennicutt 1983, Gallagher et al. 1984, Kennicutt et al. 1994, Leitherer & Heckman
1995 e Madau et al. 1998), linhas proibidas (Gallagher et al. 1989 e Kennicutt 1992) e continuo
infravermelho (Hunter ef al. 1986, Lehnert & Heckman 1996, Meurer et al. 1997 e Kenicutt 1998a).

Dependéncia Com a Densidade Superficial

Uma das principais dependéncias da taxa de formacgdo estelar ¢ a densidade de gés.
Intuitivamente podemos dizer que quanto maior for a densidade de gas, maior sera a quantidade de
matéria convertida em estrelas. A maioria das expressoes utilizadas para a taxa de formagao estelar
¢ dada por uma lei de poténcia da densidade superficial de gés, onde esta dependéncia ¢ obtida a
partir de observagdes em nossa galaxia ou em galaxias externas. A forma mais usual da dependéncia
da taxa formacao estelar com a densidade superficial ¢ dada pela equacgdo (4), forma genérica da lei

de Schmidt (1959):

SFR=co"* (4)
, onde ¢ ¢ uma constante de proporcionalidade, ¢ a densidade superficial e £ uma constante superior
al.

Apesar de ter sido uma das primeiras leis para a formacao estelar, a lei de Schmidt continua
sendo a mais popular em modelos de galaxias (Portinari & Chiosi 1999). O que difere entre os
autores ¢ o valor da constante de proporcionalidade e do expoente. Estes valores sdo na maioria das
vezes obtidos empiricamente a partir de observacdes de galdxias espirais e starburst (Schmidt 1959,

Buat et al. 1989, Kennicutt 1998a,b). O valor mais aceito foi obtido por Kennicutt (1998b), onde

k=14%0.15 ¢ ¢=(2.5%0.7)-10"* M jano 'kpc™> . Outros valores, baseados em SFR derivados a
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partir do fluxo H, UV e FIR, também foram obtidos por outros autores (Buat ez al. 1989, Kennicutt
1989, Buat 1992, Boselli 1994, Deharveng et al. 1994 e Boselli et al. 1995) e os valores dos

expoentes variam entre 0.9 ¢ 1.7.
Dependéncia Com a Densidade Volumétrica

Intuitivamente podemos dizer que a taxa de formacdo estelar deve ser necessariamente
dependente da densidade volumétrica do gés do meio. Isto se deve principalmente ao fato do
universo ser tridimensional ¢ ndo bidimensional. Todo o gas contido no disco da galaxia ou em
qualquer outro local possui uma densidade volumétrica. Porém, em observagdes de galdxias
externas, ¢ extremamente dificil a determinacdo da profundidade do campo. Quando se mede a
densidade, temos o valor da densidade colunar e ndao da volumétrica, por isso obtemos sempre a
densidade superficial da galaxia observada. Como foi visto da se¢do anterior, as correlagdes obtidas
empiricamente/observacionalmente entre a SFR e densidade do meio sempre utilizam a densidade
superficial, pois ¢ ela que observamos.

Porém, existem alguns autores que propuseram dependéncia entre a SFR e a densidade

volumétrica de forma tedrica ou de extrapolagdo com a densidade superficial (Koppen et al. 1995,
Kennicutt 1998a, Elmegreen 2002). Uma das expressdes utilizadas para a SFR volumétrica ( pg5 ) €

dada por Kennicutt (1998a) e expressa pela equacao 5.

P gis 15
pSFROC(i—()jOCpgd-V (5)

Gpgds)

Koppen e colaboradores (1995) também obtiveram uma expressao para a pPgz , porém com
um valor 2 para o expoente. Neste trabalho, obtiveram este valor de expoente para a lei de Schmidt
para ter um estado de equilibrio no processo de auto-regulagem da formagdo estelar. Tal valor
também foi utilizado por Samland e colaboradores (1997) para modelar a evolugdo do disco de

nossa galdxia (equacao 6).

Psr=CseNse (T ) Pens

3 2-\2 (6)
onde  Ng(Ty,)= % e ¢y=25510cm’g " 's™!
M
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Nakasato e Nomoto (2003) fornecem uma expressdo alternativa para a taxa de formagao

estelar a partir da densidade volumétrica, que pode ser dada por:

1 3
sar 1+0.5(5¢/t e @

starform )

1.2.2. Infall

A taxa de infall de um gés em queda ainda ¢ pouco estudada na literatura. Seu valor depende
de vérios fatores como quantidade total de matéria do meio, densidade do gas e colisdes do gas.
Uma das formas mais usuais de se definir a taxa de infall é a partir de um perfil exponencial dado

por:

M(t)ocexp(—é) (8)

,onde T ¢ a escala de tempo para o acréscimo de material ao meio (Chiosi 1980). Apesar de ser uma
forma simplificada de representar a taxa de acréscimo de gids em uma determinada regido, os
modelos de evolucao quimica que a utilizam tém mostrado bons resultados quando comparados
com os vinculos observacionais (Chiappini 1997).

Utilizando uma taxa de infall exponencial com o tempo (equacdo 8) podemos estimar a

constante de proporcionalidade sabendo a quantidade total de matéria que deve cair sobre o meio.

M(t)=Ae"" )

M,=A[ e di=—At|e" ;== 47[0—1] (10)
0

M,=At (11)

Para sabermos qual a quantidade de matéria que cai em um intervalo de tempo At

integramos a taxa de infall com o tempo da seguinte forma:
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t+At

AM= [ M(t)de (12)

t+At

AM:_AT[e—z/TL :_AT[e—(HAz)/T_e—z/T]:_MT[e—(HAt)/T_e—z/T (13)

Com isso, temos a expressao de quantidade de massa que € acretada pelo sistema para cada
intervalo de tempo. Porém, quando temos um sistema aberto, onde a massa do halo pode ser
constantemente alterada devido a ventos, acrecdo de satélites ou qualquer outro mecanismo ¢

conveniente expressarmos o valor de A M em fungdo da massa restante do infall, MF :

MF=A{ &' dr (14)
t

MF=—At|e" | =—at[0—e " |=41e™" (15)

Unindo as equagdes (13) e (15) temos:

AM =—MF et/T[e—(t+At)/T_e—t/T (16)

Até o momento, assumimos que o infall de gas se inicia em ¢=0 e termina em ¢=0o0.
Porém, existem casos onde a queda de gas pode ter um atraso com relacdo ao tempo de referéncia
do modelo, por isso ¢ conveniente definirmos a quantidade de gas em fun¢do nao s6 da quantidade

de matéria restante do infall, mas também de um tempo inicial e final genérico:

MT:Aj'e—t/Tdt:_AT[e—t/T];/:_AT[e_t//T_e_ti/T] (17)
tl
MF:Afeft/Tdt:_AT[eft/-r]i/:_AT[efl,/'r_eft/'r] (18)
t
AM:A”f”e—t/rdt:_AT[e—t/TKJrAt:_AT[e—(t+At)/T_e—z/r] (19)
t

Unindo as equagoes (18) e (19) temos:
—\ )t =t
—e

e
AM=MF = (20)

tlt —tlt
—e
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Intuitivamente podemos refinar ainda mais a expressdo para a taxa de infall de gas. E de se
esperar que o gas, no comeco da evolugdo da galaxia tivesse uma taxa de infall igual a zero,
crescendo gradativamente até atingir um valor maximo. Neste ponto, poderiamos definir como
sendo a época de maximo infall de gas. Posteriormente, a taxa de infall reduziria até atingir o valor

atual. Este € o perfil adotado por Ferreras et al. (2003) que ¢ dado pela equacao:

Jor exp(A/273), At>0

M (t
exp(AL31213), At<0 21

,onde At=t—t(z;) e z é o redshift de formacio, definido como a época de maximo infall.

1.2.3. Sistemas Binarios e SNla

Uma parte significativa das estrelas que observamos estd em sistemas binarios. Nao se sabe
ao certo a proporcao exata de estrelas neste tipo de sistema, pois sua detec¢do ndo ¢ uma tarefa facil.
Fotometricamente, seria possivel detectar somente sistemas cuja separa¢do angular entre suas
companheiras ¢ suficientemente grande para ser visivel na camara CCD. Por isso, sua medi¢ao
passa a ser possivel quase que exclusivamente por efeito Doppler do movimento orbital entre elas.
Esta técnica requer grande tempo de analise, pois € preciso ter medidas dos perfis espectrais de suas
linhas no decorrer de uma grande faixa de tempo. Em muitos casos, este tempo deve ser superior a
alguns anos.

Estrelas que fazem parte de sistemas bindrios podem ter uma evolucao diferente das que se
encontram isoladas. Dependendo das massas das estrelas que compdem o sistema bindrio, ele pode
evoluir para se tornar uma supernova do tipo Ia. A formacdo da SNIa ocorre basicamente quando
uma das companheiras do sistema bindrio atinge massa o suficiente para ultrapassar o limite de
Chandrasekhar (por volta de 1.44 Me). Contudo, para que este acréscimo de massa ocorra, foram
propostos alguns modelos, dos quais os mais aceitos sdo basicamente dois: degenerado simples e
duplamente degenerado.

O modelo degenerado simples (Whelan & Iben 1973) se baseia na existéncia de um sistema

binario de estrelas, onde a mais massiva evolui normalmente até se transformar em uma ana branca.
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Isto ja cria a primeira restricdo para formacdo deste sistema: a mais massiva devera possuir uma
massa inicial de até¢ 8.0 Ma. Apos a formacdo anad branca, a estrela menos massiva, chamada de
estrela secundaria, evolui até entrar no ramo das gigantes. Nesta fase, e dependendo da proximidade
do sistema, a gigante vermelha perderd massa para a sua companheira and branca. Se a estrela
primaria receber massa o suficiente para atingir o limite de Chandrasekhar, ocorrera a deflagragdo
ou detonacao do carbono da ana branca causando uma a explosao da supernova do tipo Ia. A massa
total de sistema inicial, neste modelo, estaria limitada a 16 Ms , uma vez que o valor limite de
massa para qualquer uma das estrelas ¢ de 8 M« (limite para que se transforme em uma ana
branca). Como o evento de SN ocorre quando a estrela secundaria atinge o ramo das gigantes
vermelhas, o tempo para que o sistema exploda ¢ regido unicamente pelo tempo de vida da estrelas
de menor massa.

O segundo modelo, duplamente degenerado, se baseia na fusdo de duas estrelas ands brancas
(Iben & Tutukov 1984). Apds a evolucdo da estrela primdria, o sistema passaria a ser composto de
duas anas brancas orbitando entre si. Com a emissdo de ondas gravitacionais pelo sistema de ana
branca, as orbitas das estrelas ficariam instaveis a ponto de se aproximarem e se fundirem. Ao se
colidirem, a massa ultrapassaria 0 mesmo limite de Chandrasekhar do modelo anterior, deflagrando
o C e explodindo em uma SNIa. Neste caso, o tempo de vida do sistema ¢ regido pelo tempo de vida
da estrela secundéria mais o tempo necessario para desestabilizar as orbitas das estrelas e fazerem
com que elas colidem entre si.

Um dos pontos que precisam ser abordados com cuidado na formag¢do dos sistemas binarios
¢ a forma em que as estrelas de diferentes massas se combinam. Dependendo de como ¢ a razdo
entre as massas, o tempo de vida e a quantidade de SNIa para cada massa de estrela secundaria
podem ser diferentes e conseqlientemente afetar a abundancia do meio diferentemente. Neste
trabalho fizemos a analise de duas formas basicas de combinagdo entre as estrelas, denominadas

método da distribui¢do aleatoria e distribui¢cdo por fragmentagdo.

Método da distribuicdo de massa aleatoria

Este método se baseia na combinacdo das estrelas de diferentes massas assumindo que o
numero de estrelas de cada massa estelar tem uma distribuicao que segue a fun¢do de massa inicial.
Com isso, podemos calcular o numero de sistemas binarios onde a estrela secundéria possui uma
determinada massa i a partir de uma combinagdo simples entre as estrelas:

Se definirmos N, =N, ,+Ng,,onde N, ,, Ny, e Ny, sdo respectivamente o niimero

total de estrelas para cada massa i, o numero de estrelas que se encontram em sistemas bindrios que
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originardo SNla e de estrelas que nao sdo bindrias.

Ny =g Ny, ¢ Ny, =(1—atg) N N, =y
Se Np =XgyoNrpie Ng,= Ksnig) Nr,i — Np;= 1 — S,
SNIa

Definiremos como numero total de sistemas onde a massa da estrela secundaria € 7, como sendo

n; (equagdo 22):

=7 ,onde N =Y N, N, +———21
J Nj 2 , ONndade j oy B,i*"B,j 2/(NB]_2>/ (22)

=225

Distribui¢do Por Fragmentagdo

Esta forma de distribuicao das estrelas baseia-se em que a massa do sistema binario segue a
distribuicao da Fun¢do de Massa Inicial. Com isso, a IMF da estrela secundaria pode ser reescrita
(equacdo 23 a 25) levando em conta também a razdo das massas das estrelas que constituem o
sistema. Esta razdo de massa entre a estrela secundaria e primaria do sistema ¢ formecida pela
funcao (26).

Usando a relagdo para um burst de formagao estelar (Ferrini 1992):

P y(m)dm=c,(m)p(m)dm (23)
o,=0.1 se3M ., <m=<16M
(p m)= B * 0 0
B( ) t 0 restante (24)
e ?s(m,)
m m B B
dm=| [ 2 [\ L2 gy a
@, (m)dm le me(mB) o mB‘ m (25)
F)=2""(1+y)u” (26)
Onde, my=m,+m_, M, =max(2m, My, m, .+m), M, =min(M,,, ,m,, . +m),
mp’nm:SM0 e mp,mm:LSMO,

18



1.2.4. Funcao de Massa Inicial

Define-se Fun¢ao de Massa Inicial (IMF — Initial Mass Function) como a distribuigdo das
massas estelares que se formam em um evento de formagao estelar em um dado volume do espago
(Kroupa 2002). Esta distribui¢ao ainda nao foi definida com exatidao e atualmente existem diversas
expressoes ja calculadas na literatura. A mais utilizada até hoje ¢ a lei de Salpeter (equagdo 27) que
¢ descrita por uma lei de poténcia, onde K ¢ uma constante de normalizacao e o o expoente, que dita
a inclinacao da curva.

O estudo da distribuicdo das massas estelares tem grande importdncia em uma boa
determinagdo da historia evolutiva de uma determinada regido. Estrelas com diferentes massas
possuem tempo de vida e producdo quimica completamente independentes entre si. Estrelas
massivas sao responsaveis pelo enriquecimento do meio interestelar por elementos pesados, como
oxigénio e ferro; ja estrelas menos massivas produzem elementos leves como hélio e nitrogénio. O
que realmente define a classificacdo entre estrelas massivas, intermedidrias e de baixa massa ¢ um
pouco relativo e pode variar segundo o autor. Neste trabalho utilizamos a notagdo dada por Kroupa
(2002), que fornece ndo s6 o intervalo de massa, mas as também suas caracteristicas na
determinagdo da IMF:

Anas Marrons: até 0.072 massas solares. Sao estrelas que ndo possuem massa suficiente para

queimar hidrogénio em hélio e por isso ndo emitem luz. S3o responsaveis por retirar massa

de gas do meio interestelar convertendo-a em objetos estaticos, que nao restituirdo elementos

quimicos ao meio.

Estrelas de Muita Baixa Massa: entre 0.072 e 0.5 massas solares. Estes objetos, juntamente
com os anteriores, foram até a década de 90 especulados como serem responsaveis pela
matéria escura da galdxia. S3o objetos que possuem baixa luminosidade e que supostamente
eram criados em grande quantidade, ja que por extrapolacdo uma IMF exponencial diverge
em m — 0. A partir de observagdes concluiu-se que a inclinagdo da IMF reduz para baixa
massa, resolvendo este problema (Chabrier 2002). Os objetos de muito baixa massa e as

anas marrons t€ém uma contribuicao insignificante para o total da densidade de massa local.

Estrelas de Baixa Massa: entre 0.5 e 1.0 massas solares. Sao estrelas que ainda nao possuem
idade suficiente para serem responsaveis pela produgdo de elementos quimicos, mas existem
em abundancia na galdxia. Estrelas de 1.0 massa solar tém um tempo de vida comparavel a

idade da galaxia, o que significa que os objetos desta massa, que se formaram na origem da
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galaxia, devem estar ejetando nebulosas planetaria nos dias de hoje.

Estrelas de Massa Intermediaria: entre 1 e 8 massas solares. Objetos responsaveis pela
producao de elementos leves. Suas idades variam entre a idade do universo e alguns milhdes

de anos.

Estrelas de Alta Massa: maiores do que 8 massas solares. Estes objetos, apesar de ndo serem
abundantes em nossa galaxia, sdo os responsaveis pela produgdo de elementos pesados. O
estudo de sua distribuicdo de massa se complica, pois a maior parte da energia emitida por
estes objetos se encontra na regido do ultravioleta, que ¢ absorvido por nossa atmosfera. A
medicao de sua magnitude na banda V nao ¢ suficiente para uma analise da distribuicao de
massa. Uma estrela de 85 massas solares, por exemplo, tem a mesma magnitude na banda V
que uma de 40 massas. Outro grande problema em estrelas deste faixa ¢ que observagdes
tém mostrado que estes objetos estdo em sua maioria em sistemas binarios ou multiplos
(Duchene et al. 2001, Preibisch et al. 1999). Sua multiplicidade ndo ¢ resolvida, resultando

no ocultamento de sua companheira menos massiva.

Uma determinagdo exata da fungdo de massa inicial a partir de observagdes ¢ uma dificil
tarefa, uma vez que na maioria dos casos, ndo observamos estrelas de todas as massas que se
formaram exatamente no mesmo tempo. O que temos ¢ um conjunto de estrelas que se encontram
numa mesma regido, mas se formaram em épocas completamente distintas. Podemos estar
observando variagdes entre idades de 10 Ganos ou até superiores a esta. Isto dificulta muito o
trabalho, pois antes de determinar a distribui¢do da IMF, temos que determinar as idades dos
objetos da amostra.

Para um modelo de evolu¢do quimica, o que utilizamos é a IMF que nos fornece a
quantidade de estrelas por intervalo de massa. A mais usual até hoje € a lei de Salpeter que ¢ uma lei
de poténcia simples (equacao 27 e 28), contudo existem algumas discordancias desta lei com as
demais que ¢ a quantidade de estrelas que sdo formadas com baixa e alta massa. Aparentemente,
existe um excesso de estrelas de baixa e alta massa dada pela distribuicdo que ndo representa a
realidade. A expressao que utilizaremos neste trabalho ¢ dada por Kroupa (Pagel 1997) (equacao

29) que apresenta uma distribuicao mais realista com os dados observacionais (Kroupa 2002).

@(m)dm=Km “dm (27)
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Im@(m)dmZI (28)

m;

mep(m)=0.93m""”;0.1<m<0.5

me(m)=0.46m "% ;0.5<m<1.0 29)
mep(m)=0.46m>*:1.0<m<3.16

m¢p(m)=021m""";3.16<m<100

1.2.5. Yields Estelares

A determinagdo das contribui¢des estelares para a composi¢cdo quimica do meio ¢ um dos
mais importantes ingredientes que um modelo de evolugdo quimica precisa possuir. Saber quanto de
cada elemento ele produz e ajeta para o meio, além da época em que ocorre tal evento, ¢ um dos
pontos chaves para estudar quimicamente uma determinada regido.

Os estudos desta contribui¢do t€m atualmente como base modelos numéricos de evolugao
estelar que reproduzem tanto estrelas de baixa massa (Renzini & Voli 1981, van den Hoek &
Groenewegen 1997, Marigo et al. 1997) quanto as mais massivas (Woosley & Weaver 1995,
Tsujimoto et al. 1995, Thielemann et al. 1996, Nakamura et al. 2001). Cada uma destas faixas de
massas possui um papel importante no enriquecimento quimico do meio em estudo.

Alguns parametros definidos em um modelo de evolugdo estelar sdo importantes e
influencidveis nos dados de saida, por isso precisamos ter sempre em mente quais tipos de modelos
sdo mais realistas e consistentes com a realidade. Utilizar modelos nao realistas, mas que
reproduzem dados observacionais com razoavel precisdo, podem causar um ofuscamento de erros
em outras demais partes do codigo.

Um dos parametros importantes de modelos de evolugdao estelar ¢ o tratamento do
overshooting. Modelos mais conservadores, tratam as camadas convectivas de estrelas como sendo
a regido onde a aceleragcdo do gas ¢ igual a zero. Porém, se fizermos uma andlise mais detalhada
deste fato, temos que esta pode ser uma visao simplista do processo convectivo no interior estelar.
O fluido que compdem a camada convectiva pode atingir o suposto final da zona de convecao que
seria definido com a regido de aceleracao zero, com uma velocidade terminal diferente de zero. Isto
faria com que o fluido convectivo entrasse na zona radiativa percorrendo um trecho a mais. Este

modelo, considerando a penetragdo do fluido convectivo ¢ denominado modelo com overshooting
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(Chiosi 1986).

Modelos com overshooting alteram grande parte dos parametros estelares, como a massa no
nucleo da estrelas, sua perda de massa e a quantidade de elementos quimicos que ¢ ejetada durante
sua evolu¢do e morte. Isto tem um importante papel nos modelos de evolucao. Um exemplo de
modelos com grande overshooting na estrutura estelar sdo os de Marigo et al. (1997).

Praticamente todos os elementos quimicos sao formados em estrelas e ejetados para o meio a
partir de ventos ou explosdes estelares. A quantidade de elementos quimicos produzidos por estrelas
ainda ndo ¢ perfeitamente conhecida. Sua determinacdo observacional ndo € precisa, pois grande
parte das abundancias observadas ndo é proveniente dos processos quimicos da estrela, mas
resquicios da abundancia do meio no qual ela se formou. Outro problema ¢ que a quantidade destes
elementos depende fortemente da massa da estrela progenitora, que possui uma grande imprecisao
na sua determinagao.

Por estes motivos, que os modelos de evolu¢do quimica usam as contribui¢cdes quimicas
estelares calculadas a partir de modelos numéricos.

Os yields estelares utilizados neste trabalho foram obtidos de Hoek & Groenewegen (1997)
para as estrelas de massa intermediaria, Woosley & Weaver (1995) e Tsujimoto et al. (1995) para as

supernovas tipo Il e Tsujimoto et al. 1995 para as SNla.

1.2.6. Massa Total do Sistema

A massa total do sistema tem como caracteristica influenciar diretamente a taxa de formacao
estelar, e conseqlientemente a producao dos elementos quimicos pelas estrelas. Além disso, ela sera
responsavel pela quantidade de gés no meio, afetando a diluicdo dos elementos produzidos pelas
estrelas no material interestelar.

A forma mais conveniente de se determinar a quantidade total de matéria que esta localizada
na regido central da galaxia ¢ a partir da curva de rotagdo (Schmidt 1965, Clemens 1985, Rohlfs &
Kreitschmann 1987, Burton & Liszt 1993 e Amaral et al. 1996). Levando em conta que o gas ¢ as
estrelas estdo em Orbitas estaveis em torno da galaxia, podemos estimar a quantidade de matéria
responsavel por esta velocidade tangencial.

Amaral e colaboradores (1996) determinaram um perfil de densidade para o bojo e o disco
galéctico a partir de nebulosas planetérias e estelas AGB. Este perfil pode ser utilizado para estimar
a quantidade de matéria dentro da regido central. Segundo os autores, este perfil de densidade pode

ser dividido em trés componentes principais:
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i. uma componente central que pode ser representada por uma fungdo fornecida por

Hernquinst (1990):

Myal
p<R>_21TR(R+a)3 (30)

il. uma segunda componente que representa uma densidade superficial estelar do disco, que

¢ dada por uma soma de duas fungdes exponenciais:

o(R)=0,exp(—R/x,)+0,exp(—R/,) 31
i11. € por ultimo, uma expressao representando a componente gasosa do disco, obtida a partir
de um ajuste dos dados de CO e HII de Sanders et al. (1984):
a, R* a,R”

(—pR)
+ (b?+R2)5/2 + (b§+R2)5/2 (32)

o(R)=0,¢

As constantes fornecidas sdo 6o = 300 Mo pc?, p= 0.90 kpc', a; = 12250 kpc® My p?, by =
4.20 kpc, a, = -1475 kpc® My pc? e b, = 2.25 kpc. Os parametros M, € a, para o bojo, € o; €

o0; para o disco foram considerados como variaveis.

Podemos ver na figura 4 que quase toda a massa estelar desta componente se encontra
localizada no centro da galdxia. Mais especificamente, em uma distancia galactocéntrica inferior a
0.5 kpc. Comparando ao raio do disco podemos dizer que sua atuagdo ¢ exclusiva no bojo. Ja a
componente estelar do disco (figura 5) se estende desde a regido central até os limites do disco. E
importante ressaltar que apesar de haver uma grande quantidade de estrelas na regido central, nao
foi definido ao certo se elas sdo provenientes de uma evolugdo do disco, ou se pertencem a uma
populagdo do bojo. Para resolver este impasse, ¢ necessario um estudo quimico destes objetos. Por
ultimo, temos o perfil de densidade do gas do disco (figura 6), que curiosamente mostra uma grande
quantidade na regido central. Outra peculiaridade que pode ser observada ¢ o decréscimo da
densidade entre 2 e 3 kpc. Neste trabalho ndo entraremos especificamente neste ponto, mas
podemos dizer que esta redu¢ao do gas poderia ser um indicio da presenga de uma barra no bojo
galactico. E importante lembrar que este grafico nos fornece a densidade superficial, o que nio
significa que o bojo possua muito mais gas do que o disco. Amores e colaboradores (2005)
obtiveram uma curva de densidade para o gés na regido central da galaxia mostrando que esta
grande quantidade de gas esta localizada um pouco mais externamente ao bojo do que o perfil dado

na figura 6.
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Figura 6. Perfil de densidade do gds do disco com Figura 7. Massa acumulada de estrelas do disco com
relagdo a distdncia galactocéntrica. relagdo ao raio galactocéntrico.

A massa da componente estelar do bojo calculada pelos autores é de 1 .24 10" M, (hipotese
1) e de 1.40 10" M (hipotese 2). Porém ainda temos que considerar a massa contida em estrelas do
disco, que estdo inseridas na regido central. Apesar da componente esférica ser considerada a mais
importante na determinacdo da massa, ndo podemos despresar o disco no interior do bojo. Contudo,
o disco interno ao bojo ndo deve ter a mesma escala de altura do proprio bojo, e como a maioria das
observagdes sdao feitas a grandes latitudes, superiores a 7°, devemos estar observando
preferencialmente a componete esférica do que o proprio disco.

Outros trabalho t€ém dado o enfoque em determinar a quantidade de massa em gas no interior
da galaxia, contudo esta ndo ¢ uma tarefa facil (Amores et al. 2005). Devido a grande extingao

interestelar na direcdo do bojo, a dispersdo dos valores e presenga dos bragos espirais, os valores
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ainda n3o sdo bem determinados. Devido a inexisténcia de dados com precisdo que nos fornega a

quantidade exata de gads no bojo, ndo utilizaremos este pardmetro como vinculo observacional. A

quantidade de matéria total do sistema tem um papel mais importante do que propriamente a divisao

entre gas e estrelas.

A cinematica de estrelas também nds fornece bons resultados para determinagdo da massa

do bojo. Um exemplo ¢ trabalho desenvolvido por Sellgren (1989) (figura 7) que, a partir de uma

coletanea de objetos, pdde determinar a massa do bojo em fun¢ao do raio galactocéntrico (figura 7).

Existem também outros trabalhos para determinacdo da massa cental (Lacy 1989, McGinn et al.

1989), mas o mais importante para esta dissertacdo ¢ a massa total do bojo, ao invés da regido

central.
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1.2.7. Ventos

Ventos galacticos tém se mostrado eficientes em varios modelos de evolucdo quimica para
explicar os valores das abundancias quimicas de galéxias elipticas e ands (Marconi et al. 1994,
Lanfranchi 2004 , Tenorio-Tagle 1996, Tenorio-Tagle & Muioz-Tufidon 1998, Mac Low & Ferrara
1998 e Strickland & Stevens 1998).

A forma como podemos perder massa a partir de ventos produzidos por supernovae ainda
ndo estd bem resolvida. Trabalhos que fazem simula¢des de ventos, consideram diversos fatores
ambientais do meio, o que torna quase que inviavel generalizar seus resultados. Alguns pardmetros
que influenciam na perda de massa por explosdes de supernovas sdo: energia das SN, densidade,
temperatura, metalicidade e velocidade do gés do meio interestelar e outros.

Esta dificuldade de quantificar estas perdas de massa para o caso do bojo, foi um dos
motivos de Ferraras e colaboradores (2003) utilizarem este parametro como livre dentro de seu
modelo de evolug@o quimica para o bojo. Inserir as equacdes de perda de massa por ventos em um
modelo de evolucdo quimica pode trazer mais dificuldades do que vantagens, uma vez que os

parametros de entrada seriam aumentados consideravelmente.

1.2.8. Abunddncia Solar

Para comparar os dados resultantes do modelo de evolucao quimica, com os observacionais,
precisamos usar a abundancia solar para transformar a abundancia numérica em abundancia relativa

a solar. Neste trabalho utilizaremos os valores fornecidos por Anders & Grevesse (1989) (tabela 1).

Tabela 1. Abunddncia solar dos elementos quimicos das em fragdo de massa.
Dados obtidos de Woosley & Weaver (1995).

Is6topo Frac. de Mas. Isotopo Frac. de Mas. Isétopo Frac. de Mas.

H 7.06(-1) 0gj 2.35(-5) sty 3.77(-7)
[ 4.80(-5) 31p 8.16(-6) Cr 7.42(-7)
‘He 2.93(-5) g 3.96(-4) 2Cr 1.49(-5)
‘He 2.75(-1) B 3.22(-6) SCr 1.72(-6)
oLi 6.50(-10) g 1.87(-5) SCr 4.36(-7)
Li 9.35(-9) % 9.38(-8) SMn 1.33(-5)
“Be 1.66(-10) 3Cl 2.53(-6) SFe 7.13(-5)
1B 1.07(-9) €l 8.55(-7) Fe 1.17(-3)
B 4.73(-9) BAr 7.74(-5) STFe 2.86(-5)
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2C
BC
"N
N
%0
70
e
R
Ne
?Ne
Ne
“Na
Mg
»Mg
Mg
Al
%S
»Si

3.03(-3)
3.65(-5)
1.11(-3)
4.36(-6)
9.59(-3)
3.89(-6)
2.17(-5)
4.05(-7)
1.62(-3)
4.13(-6)
1.30(-4)
3.34(-5)
5.15(-4)
6.77(-5)
7.76(-5)
5.81(-5)
6.53(-4)
3.43(-5)

BAr
OAr
YK
K
K
“Ca
#Ca
“Ca
#Ca
*Ca
*#Ca
“Sc
Ti
9T
BTj
“Tj
o7
sy

1.54(-5)
2.53(-8)
3.47(-6)
5.54(-9)
2.63(-7)
5.99(-5)
4.20(-7)
8.97(-8)
1.43(-6)
2.79(-9)
1.38(-7)
3.89(-8)
2.23(-7)
2.08(7)
2.15(-6)
1.64(-7)
1.64(-7)
9.26(-10)

SSF e
59C )
58Ni
60Ni
61Ni
63Ni
64Ni
63 Cu
GSCu
64 7n
66 7n
67 7n
68 7n
70 Zn
69Ga
71 Ga
70G e

3.70(-6)
3.36(-6)
4.94(-5)
1.96(-5)
8.60(-7)
2.78(-6)
7.27(-7)
5.75(-7)
2.65(-7)
9.92(-7)
5.88(-7)
8.76(-8)
4.06(-7)
1.38(-8)
3.96(-8)
2.71(-8)
4.32(-8)
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2. Observacao e Reducao de Dados

2.1. Observacoes

As observagdes foram realizadas em dois telescopicos: 1.60 LNA (Laboratério Nacional de
Astrofisica - Brasil) e 1.52 ESO (European Southtern Observatory — Chile) durante os anos de 2001,
2002 e 2003 (tabela 2). Os instrumentos utilizados foram o espectrografos Cassegrain (figura 9)
com rede de 300 I/mm e 600 I/mm respectivamente para os dois telescopios, resultando em uma
dispersao média de 4.4 A/pixel e 2.2 A/pixel. Em ambos os telescopios foi feita espectroscopia de

fenda longa, com fendas de largura de 2".

CONJUNTO DE LAMPADAS

LENTES COMDENSADORAS LAMP A0 DE
:XC.*«LIBFI.-‘«Q.&D LENTE CORRETCRA
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REDE
[Ha! &n
FEIXE COLIMADD
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ESPELHO DAz LAMPADAS COLIMADCOR 675 mm
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Figura 9. Esquema do spectrografo Cassegrain.

Tabela 2. Data das observagoes.

Data Observatorio Observadores

19-22 /05 /2001 ESO R.D.D. Costa e W.J. Maciel
11-15/07 /2001 ESO A.V. Escudero e R.D.D. Costa
08-11/06 /2002 LNA A.V. Escudero

02-06 /06 /2003 LNA A.V. Escudero
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Tabela 3. Log das observagoes.

Nome

Al 2-0O
B13-13
H1-11
H1-13
H1-14
H 1-30
H 1-34
H 1-41
H1-42
H 1-43
H 1-45
H 1-46
H 1-51
H 1-63
H 1-67
H2-11
H 2-25
H 2-48
He 2-260
He 2-262
K 6-3
K 6-5
KFL 19
KFL 2
KFL 4
M 1-31
M 1-48
M 2-12
M 2-13
M 2-15
M 2-20
M 2-26
M 2-38
M 2-39
M 2-7
M 2-8
M 3-19
M 3-26
M 3-32
M 3-33
M 3-37
M 3-52
M 3-54
M 3-9
M 4-4
M 4-6
M 4-7
M 4-8
Pe 1-12
Pe 1-13
Th 3-13
Th 3-15
Th 3-34

PN G

358.3-2.5
000.9-2.0
002.6+8.2
352.8-0.2
001.7+5.7
352.0-04.6
005.5+2.7
356.7-04.8
357.2-04.5
357.1-04.7
002.0-2.0
358.5-04.2
356.7-6.4
002.2-6.3
009.8-04.6
000.7+04.7
004.8+2.0
011.3-09.4
008.2+6.8
001.2+2.1
353.8-1.2
354.6-1.7
003.3-7.5
002.2-2.5
003.0-2.6
006.4+2.0
013.4-03.9
359.8+5.6
011.1+11.5
011.0+6.2
000.4-1.9
003.6-2.3
005.7-5.3
008.1-04.7
353.7+6.3
352.1+5.1
000.4-2.9
004.8-5.0
009.4-9.8
009.6-10.6
359.8+6.9
018.9+04.1
018.6-02.2
359.9+5.1
357.0+2.4
358.6+1.8
358.5-2.5
018.9+03.6
004-5.8
010.7-6.7
356.1+2.7
358.8+04.0
356.3-0.3

175145
17 56 02
172118
17 28 28
1728 02
17 45 08
17 48 08
175719
1757 25
1758 15
17 58 23
17 59 02
18 04 30
181619
1825 06
1729 26
17 49 02
18 46 35
17 38 57
174015
17 3527
17 38 54
1823 09
18 01 00
18 02 52
14 52 41
182930
1724 01
17 28 34
17 46 54
17 54 25
180312
1819 26
182202
170513
17 0531
17 58 18
1816 09
18 44 43
184813
171913
181030
18 33 04
172543
1728 50
173514
17 5145
18 12 06
181743
183453
172519
172709
173745

RA (2000) DEC(2000)

-320304
-291115
-221836
-350732
-242528
-38 08 55
-2246 48
-34 09 50
-333544
-3347 39
-281454
-322144
-3458 00
-3007 36
-22 34 51
-25 49 06
-234257
-23 26 41
- 181735
-264321
-34 4742
-342739
-294325
-281619
-274102
-222157
-19 06 51
-255923
-132617
-16 1727
-293609
-26 5831
-263520
-24 10 41
-303214
-323208
-300010
-271450
-252134
-252856
-251715
-10 28 60
-13 44 21
-261154
-3007 46
-290311
-313600
-1043 05
-281724
-224318
-304044
-27 44 20
-321529

Data

22/05/01
22/5-11/7/01
14/07/01
22/05/01
12/07/01
10/06/02
21/05/01
10/06/02
11/06/02
11/06/02
19/06/01
11/06/02
15/07/01
13/07/01
11/06/02
11/06/02
19-21/05/01
10/06/02
12/07/01
19/05/01
14/06/01
15/07/01
12/07/01
22/05/01
22/5-15/7/01
19/05/01
10/06/02
11/07/01
13/07/01
12/07/01
19/05/01
22/05/01
13/07/01
11/06/02
11/07/01
13/06/01
19/05/01
12/07/01
12/07/01
13/07/01
12/07/01
11/06/02
11/06/02
13/07/01
21/05/01
13/07/01
22/05/01
11/06/02
13/07/01
13/06/01
20/05/01
11/06/02
14/07/01

Local

ESO
ESO
ESO
ESO
ESO
LNA
ESO
LNA
LNA
LNA
ESO
LNA
ESO
ESO
LNA
LNA
ESO
LNA
ESO
ESO
ESO
ESO
ESO
ESO
ESO
ESO
LNA
ESO
ESO
ESO
ESO
ESO
ESO
LNA
ESO
LNA
ESO
ESO
ESO
ESO
ESO
LNA
LNA
ESO
LNA
ESO
ESO
LNA
ESO
LNA
ESO
LNA
ESO

Tempo Exp.

2x 1800
2x 900, 2x 2400
2x 1200
2x 1200
2x 1800
2x 1200
2x 1200
2x 1200
2x 150
2x 300, 2x 1200
3x 600
2x 150, 1x 600
2x 1800
2x 1200
2x 900
2x 1800
1 x 900, 1x 1200
2x 30, 2x 300
1x 1200, 1x 600
2x 1200
1x 2400, 1x 3600
2x 3600
2x 1800
2x 1800

1 x 600, 2 x 300
2x 1200
2x 900
2x 1200
2x 900
1 x 600
2x 1200
2x 120
2x 300
2x 900
2x 800
2x900
2x 900
2x 900
2x 600
2x 1800
2x 1800
2x 1200
2x 1800
2x 1200
2x 1800
2x 1800
2x 1800
1x 1200, 1x 1800
1x 600, 2x 1200
2x 1200
2x 1800
1x 3600, 1x 2400

2x1200,1x3600,1x1800
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Nome PN G RA (2000) DEC(2000) Data Local Tempo Exp.

Th 4-2 008.8+5.2 174609 -183933 12/07/01 ESO 2x 1800
Th 4-7 006.8+2.3 175221 -215112 19/05/01 ESO 2x900
Vy 2-1 007.0-6.8 182759  -2600648 13/06/01 LNA 2x 300

Y-C 2-32 013.7-10.6 18 5531 -214939 30/12/99 ESO 2x 600



2.2. Reducao dos Dados

Para reducdo dos dados utilizamos o pacote de reducdo de dados /RAF seguindo os passos

padrdes para redugdo de imagens de espectroscopia de fenda longa:

2.2.1. Criagdo das Imagens de Bias e Flat-Field

Para a corre¢do de bias e flat-field, fizemos respectivamente 30 imagens de bias, com 1
segundo de exposi¢do e com o obturador fechado, e cerca de 5 imagens de flat-field interno para
cada largura de fenda utilizada. Combinamos as imagens utilizando a tarefa combine do IRAF, a fim
de obtermos uma imagem média para os bias e os flat-fields. Este passo € importante, uma vez que
reduzimos o efeito de erros aleatorios de leitura do CCD e a influéncia de raios cosmicos nas
contagens do bias e flat-field com este procedimento. No final deste processo, utilizamos a imagem

de bias combinada para corrigir a propria imagem combinada de flat-field.

2.2.2. Correcdo de Bias e Flat-Field

Nesta etapa do processo, utilizamos as imagens extraidas na etapa anterior para corrigir estes
dois efeitos nas imagens dos objetos de programa, nas estrelas padrdes e nas lampadas. A primeira
etapa do processo ¢ a corre¢ao do bias de todas as imagens dos objetos, lampadas e estrelas padroes.
A segunda etapa ¢ a corregao de flat-field, dividida em dois grupos: o primeiro utilizando a imagem
combinada de flat-field feita com a fenda estreita, que foi utilizada para os objetos de programa e as
lampadas; e o segundo utilizando a segunda imagem combinada para corrigir as imagens das

estrelas padrdes, que foram observadas com uma fenda mais larga.

2.2.3. Extracgdo do Perfil Espectral dos Objetos

Até o momento as imagens processadas possuem uma dimensao 3D, ou seja, composta de
linha (eixo x) e coluna em unidade de pixel (eixo y) e contagem (eixo z). Para convertermos em um
espectro 2D, contendo linha e contagem, tivemos que somar os valores das contagens de cada pixel
de todas as colunas em uma determinada linha (como veremos a seguir). Posteriormente, fizemos

uma calibrac¢do associando linhas com o comprimento de onda e contagem com o fluxo. A etapa de
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extragdo do perfil espectral ¢ uma das mais importante no processo de reducdo de dados, pois €
composta de quatro etapas principais:

a. Defini¢do da janela espectral: devido ao seeing atmosférico e ao tamanho espacial do
objetos, as imagens dos objetos no CCD nao ocupam uma s6 coluna, mas um conjunto delas.
Normalmente este valor varia de 5 a 20 colunas, dependendo principalmente do didmetro da
nebulosa e das condigdes atmosféricas. Para isso, precisamos definir o nimero de colunas a serem
somadas para extrair a0 maximo a contribui¢do do fluxos dos objetos sem inserir grande quantidade
do ruido do céu de fundo. O perfil espacial da intensidade das linhas de emissdo €, na maioria dos
nossos casos, aproximadamente gaussiano, o que torna dificil a determinagdo do limite entre o céu e
o espectro. Por isso, o valor da abertura da janela de extragdo € quase como um critério pessoal,
pois, se definirmos uma abertura demasiadamente grande, mediremos o fluxo total, porém iremos
inserir uma grande quantidade de ruido do céu. Em contrapartida, se definirmos uma janela
pequena, reduziremos o ruido, mas também a intensidade do fluxo. Para obter uma certa
consisténcia na definicao da abertura, utilizamos a linha Ha como referéncia e uma abertura de
aproximadamente 2w’, captando cerca de 98% do fluxo.

b. Extragdo do céu: a imagem bruta ¢ composta ndo s6 do fluxo do objeto, mas também da
radiagdo proveniente do céu. Esta segunda componente é composta pela radiagdo proveniente da
atmosfera (por emissdo e reflexdo, sendo esta segunda mais evidente) e pela radiagdo do proprio
meio interestelar, que nao ¢ desprezivel no caso do bojo (Idiart et al. 1996). Para que esta
contribuicao do céu de fundo ndo afete o espectro do objeto a ser estudado, precisamos subtrair o
céu do conjunto céu+objeto. Para isso, primeiramente temos que definir dentro da fenda uma regido
espacial préxima ao objeto, que consideramos ser mais representativa do céu, ou seja, que possua
menor contribui¢ao possivel de objetos de campo. Para alguns casos esta ¢ uma tarefa dificil, pois a
direcdo do bojo ¢ muito rica em objetos de campo, e por isso precisamos selecionar ndo s6 uma
regido extensa representativa do céu, mas um conjunto de pequenas regides que fiquem intercaladas
aos objetos de campo. Feito isso, em ambos os lados dos objetos, fazemos um ajuste da emissdao do
céu e subtraimos o céu do conjunto céutobjeto para obtermos somente a imagem do objeto.

c. Defini¢do do eixo de dispersdo: devido aos pequenos desvios na estrutura optica do
telescopio e do espectrografo, o eixo de dispersdo ndo ¢ perfeitamente paralelo as colunas do CCD.
Por isso, € necessario fazer um ajuste deste eixo para corrigirmos este nao-paralelismo. Geralmente
este desvio ndo ¢ muito grande, possuindo cerca de 1 pixe/ de desvio e, para objetos com grande
diametro angular, este valor pode ser considerado desprezivel. E importante ressaltar que o desvio,

apesar de ser influenciado principalmente pela montagem oOptica do conjunto telescopio +

1 wéalargura a meia altura de um perfil gaussiano (distribui¢do normal).
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espectrografo + camara CCD, pode variar com a posi¢do de apontamento do telescopio, devido a
flexdes de sua pesada estrutura. Assim, ¢ importante realizar uma corre¢ao individual para cada
objeto da amostra, sempre que possivel.

d. Soma das contagens das colunas: por fim ¢ necessario somar as colunas definidas pela
abertura no item a. Isto ¢ feito seguindo ndo s6 o tamanho da abertura, mas também o eixo de
dispersdo do objeto. A soma das contagens nao ¢ feita de forma linear, uma vez que pode acarretar
um aumento no ruido final do espectro, mas sim utilizando o método da variancia, que da um peso

maior para os pixeis com maior contagem, privilegiando os valores com alta razao sinal-ruido.

2.2.4. Extracgdo do Perfil Espectral das Lampadas

Para cada objeto, medimos uma imagem de lampada de calibragao de He-Ar (para o LNA) e
He-Ar-Ne-Fe (para o ESO), para calibrar os espectros em comprimento de onda, como serd visto
proximo item. Primeiramente, extraimos seu perfil espectral, utilizando os pardmetros do objeto
associado e desativando a op¢ao de extragao do céu de fundo. Feito isto, temos o perfil das
lampadas de calibragdo para cada objeto observado, objetos de programa e estrelas padrdes. E
importante obter uma imagem de lampada de calibragdo para cada objeto, pois, como vimos
anteriormente, a posi¢ao do telescopio altera o percurso Optico. Para que a calibragdo em
comprimento de onda tenha bons resultados, ¢ necessario que tenhamos uma imagem de lampada

para cada objeto.

2.2.5. Calibragdo em Comprimento de Onda

Apods a extragdo do perfil espectral, ¢ feita a calibragdo em comprimento de onda, onde
transformamos o eixo x do espectro, inicialmente em pixeis, para valores de comprimento de onda.
Para isso, utilizamos cada uma das imagens extraidas das lampadas para obter uma correlacdo entre
o comprimento de onda e o pixel correspondente, onde a fungcdo normalmente utilizada para este
ajuste ¢ o polindmio de Chebyshev com ordem entre 4 e 8. Fizemos este ajuste para todos as
lampadas, pois, como foi dito anteriormente, ocorrerao pequenas mudancas de acordo com a
inclinacao do telescopio. Com posse desta relagdo para cada objeto, podemos calibrar todos os

espectros para obter o perfil espectral em fun¢do do comprimento de onda, ao invés de pixeis.
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2.2.6. Calibracdao em Fluxo

Até o momento, temos os espectros em unidades de contagem por comprimento de onda.
Para que seja feita a conversao de contagem para fluxo, utilizamos os espectros das estrelas padroes
e as massas de ar dos objetos para que seja feita a calibragdo e a corre¢do da extingdo atmosférica.

a. Calibragado dos fluxos das estrelas padroes: para cada noite observamos pelo menos trés
estrelas padroes espalhadas por toda a noite. Com o intuito de se obter uma correcdo média entre
contagem e fluxo para a noite em questdo, observamos uma no comeg¢o, uma no meio € outra no
final da noite. Todos os espectros das estrelas padrdes passam pelo mesmo processo de calibragdao
que os objetos até obter o perfil espectral em unidades de contagem versus comprimento de onda.
Com isso, podemos utilizar os seus espectros em unidades de fluxo obtidos da literatura para obter a
funcao sensibilidade do CCD, que descreve a correlagdo entre contagem e fluxo para cada
comprimento de onda. Esta fungdo sensibilidade ¢ determinada a partir de uma média entre as
fungdes obtidas para cada estrela padrdo. E importante ressaltar que o processo de obtengdo da
funcdo sensibilidade também leva em conta a extingdo atmosférica que ¢ diferente para cada objeto,
jé& que seu valor depende da massa de ar da posicao altazimutal do objeto.

b. Conversdo de contagem para fluxo para os objetos: para transformarmos os valores das
contagens em fluxos para cada objeto, utilizamos a fun¢do sensibilidade determinada pelas estrelas
padrdes da noite. Na medicao de cada objeto utilizamos sua massa de ar para correcdo da extingao

atmosférica, e a funcao sensibilidade para a calibragao final do fluxo.
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Figura 10. Exemplo de dois espectros calibrados por fluxo que possuem uma alta (M 3-26) e uma
baixa qualidade espectral.

2.2.7. Correg¢do da Exting¢do Interestelar

Neste trabalho, a correcdo da exting¢ao interestelar de cada nebulosa planetdria foi feita
exclusivamente em fungdo de dois fatores: da razdo Ho/Hp e da curva de extingdo utilizada. Em
uma nebulosa planetaria, as densidades e temperaturas eletronicas tipicas sdo cerca de 5.000 cm™ e
10.000 K respectivamente. Nesta faixa de valores temos que a razdo Ho/Hf nado varia
significativamente com relagdo as flutuacdes de densidade e temperatura da regido (Osterbrock
1989), podendo adotar 2.85 como valor tipico, de acordo com a teoria de recombinagao.

Como a maior parte da extingdo ¢ proveniente do disco, podemos assumir que a lei de
extingdo interestelar para os objetos do bojo € igual ou semelhante a lei do disco. Para obtermos
uma expressao mais adequada as nebulosas planetarias, relacionando os valor do excesso de cor

com as intensidades das linhas de emissdo, utilizamos o seguinte formalismo (equacdo 33 a 34):

A(A)==2.5log(F (A)/F,(A)) (33)
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Subtraindo a extingdo em H B daquela em um comprimento de onda A temos que:

AA)—A(H B)=—2.5log(F(A)/F(H B))+2.5log(Fy(A)/Fy(H B)) (34)

AA)  AHB)

log (F(\)/F (H B))=log(Fy(\)/ Fy(H B)~04( 5= i A(Y) 35)

Substituindo A4 (7)) por E(B—V )R, temos a expressio geral que ir corrigir todas as linhas

do avermelhamento interestelar:

F(A)
F(HB)

Fo(A)
F(HB)

log ( )=log ( )—0.4( - AP; JE(B=V)R,, (36)

onde R, é a razdo entre a extingdo total e seletiva.

Com esta expressao, determinamos o valor do excesso de cor, para aplicar posteriormente na
corre¢do dos fluxos das linhas do espectro. Para isso, utilizamos os fluxos da linhas H «xe H B que
possuem uma razdo teorica conhecida ( H «/H B=2.85), o valor de R, igual a 3.1 e a curva de
extingdo ( A(A)/A(V)).

Na literatura existem diversas leis de extingdo utilizadas para os objetos de nossa galaxia,
mas a mais aceita e aplicada na literatura ¢ a de Cardelli et al. (1989). Seu valor ¢ determinado a
partir de um ajuste polinomial de ordem 7 que correlaciona A(A)/A(V) com o comprimento de

onda.

A(V) R, (37)

,onde 1/A(um™")

Para l.lum_1<)c<3.3um_1 e y=(x—1.82)

i=7

alx)=Y @y blx)=2 b (39)

i=0

Com:
a,=1,a,=0.17699,a,=—0.50447,a,=—0.02427,
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a,=0.72085,a,=0.01979 a,=—0.77530,a,=0.32999
b,=0,b,=1.41338,5,=2.28305,5,=1.07233
b,=—5.38434,b,=—0.62251, b,=5.30260, b,=—2.09002

A corre¢do dos espectros do bojo utilizando esta lei, ndo foram satisfatérios com relagdo a
razdo A(y)/ A(B), resultando em valores significativamente maiores do que o esperado pela teoria
de recombinagdo, segundo a qual tem-se A(y)/ A(B)=0.47 (Escudero et al. 2004).

Para resolver este impasse, utilizamos a lei de extingdo interestelar dada por Fitzpatrick
(1999) para verificarmos se este efeito ¢ real, ou um pequeno desvio na curva de extingdo de
Cardelli et al. (1989). Como no artigo de Fitzpatrick (1999) a lei de extingdo interestelar estd sob a

forma de ( A(A)/E(B—V))aoinvésde 4(A)/A(V'), reescrevemos a equagio da seguinte forma:

Fo(A)
F,(HB)

F(A)
F(HB)

A(A) A(H B)
=045 S sy E(BY) (39)

log( )=log(

Podemos verificar na figura 11, que os valores da curva de extingao interestelar dados por
Fitzpatrick (1999), linha cheia, e por Cardelli et al. (1989) sdo muito semelhantes entre si. As
pequenas diferengas sdo visiveis somente no filtro R e entre os filtros B e U. Isto ndo acarreta
diferencas significativas para a correcdo da extingdao interestelar com excessos de cor baixos.
Contudo, quando trabalhamos com objetos na dire¢cdo do bojo, os valores obtidos do excesso de cor
sdo altos ( E(B—V)>0.5), pois a luz precisa percorrer todo o disco, sofrendo um grande efeito de

extingdo. Principalmente para os objetos que estdo localizados proéximos ao plano galactico.
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Figura 11. Curva da lei de extingdo obtida por Fitzpatrick (1999), linha cheia, e Cardelli et al. (1989),

linha pontilhada.

Utilizando a lei de Fitzpatrick (1999) obtivemos valores para a razdo A4 (y )/ 4(B) bem mais

proximos do valor previsto pela teoria de recombinagdo (figura 12). Por isso, adotamos tal lei para

corrigir todos os objetos e obter uma espectro mais confiavel no que se refere a razdo dos fluxos das

linhas.
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Figura 12. Histograma dos valores de Hy/Hp corrigidos
pela lei CCM e Fitzpatrick.

Apobs a correcdo da extingdo interestelar, ja temos os espectros calibrados e prontos para

determinar seus parametros fisicos e quimicos.
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2.3. Determinacdo dos Pardametro Fisicos

2.3.1. Determinacdo da Densidade Eletronica

A determinacao da densidade eletronica de nebulosas planetarias pode ser feita por diversos
métodos, porém os mais usuais sdo a partir da razdo das linhas do enxofre uma vez ionizado (
F[SIIJ)\6716/F{SIIJ/\6730 ) e do oxigénio ionizado ( F[OIIJA7325/F[OIIJA3727 ou F[O[IJA3726/F[0[IJ/\3729 ) (Mathis
et al. 1998) (figura 13). Como a espectroscopia de baixa resolugdo nao permite a separagao de
linhas proximas, como ¢ o caso da linhas [OII |AA3726,3729 (figura 13), utilizamos as linhas do

enxofre [SII] para determinar o valor da densidade eletronica.

[o11]

1/2 Ui
3/2
P
[sIm
3/2 ey = /.
5/2 —_—2
D
\ Y 7>
A3729 3/
A3E26 6731
A6716
Y 4
3/2 s 3/2

Figura 13. Diagrama de niveis do [OII] e [SII] (Osterbrock 1989)

O método utilizado neste trabalho foi o descrito por Osterbrock (1989), que consiste em um
ajuste polinomial de ordem 10, dado pela expressao abaixo, que correlaciona a razao dos fluxos de

suas linhas com a densidade eletronica.

1og(n[s+]):ﬁ‘,a,.R" (40)

,onde R=1 g/ .6716/ L sun6730 € @; 30 0s coeficientes da regressdo do polindmio de grau N.
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a,=1180.56482,a,=—11359.52757,a,=46534.06992, a,=—103706.2776
a,=131056.6332,a,=—79767.1164,a,=—10681.8531,a,=55992.98411
ay,=—41229.50928,a,=13834.28846, a,,=—1851.49259

2.3.2. Determinacgdao da Temperatura Eletronica

A temperatura eletronica pode ser medida de forma semelhante a densidade. Conhecendo a
razdo dos fluxos das linhas do oxigénio duas vezes ionizado (figura 14) ou as linhas do nitrogénio

uma vez ionizado, podemos estimar de forma indireta o valor da temperatura.

[O ] NI
|
l ‘\
|
|
| 1S,
|
14363 \'
| |
I A2321 |
|
| A5755
' |
i*i = I 23063
)
A5007 | 2 '
i g &
[ 1 |
|| 26583 |
|J\4T)59 | I
1 | I.\6548
2 ", I ¢ | 2
1 7 ==ip =._..{ | 1
0 2 0

Figura 14. Diagrama de niveis para o [OIll]e [NII] (Osterbrock 1989).

Para isso, utilizamos as linhas de diagnostico dos ions O™ ou N e a partir da expressdo 41,

obtivemos a temperatura eletronica.

jA4959+j/\5007: Q(3P: ]D)
QCP,'S)

(41)

Jas363
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onde

v(’P,'D)=

Ay op V(AS5007)+ 4, 5, v(24959)

AID2,3P2+A1D2,3P1

N c('D,’P)C('s, lD)+ c('D,’P)
C('S.’P)4,, ., 4,

c('s,’pP)+c('s,'D)
A‘S,3P+A‘s,‘o

1+

N, Q(,j)
T]/2 w.

1

C(i, j)=8.63x10"°

JasosoT Jaso07 _1.73 exp(3.29%x10*/7)
Ja4363 1+4.5X10_4(N8/T1/2)

j/\6548+j7\6583: 6.91exp(2.50x10%/T)
Jasrss 1+2.5><1073(N6/T”2)

Um método anéalogo pode ser feito para o [NII] resultando na expressao:

(42)

(43)

(44)

(45)

(46)

Tabela 4. Parametros fisicos dos objetos observados em 2001 e 2002. As colunas sdo respectivamente, nome do objeto,
logaritmo na base 10 do fluxo HP corrigido pela extingdo interestelar, logaritmo na base 10 do fluxo Hf avermelhado,
excesso de cor, densidade numérica eletronica, temperatura eletrénica calculada pelas linhas no N* e temperatura
eletrénica calculada pelas linhas do O™,

Nome log(H B) log(HB),ww EBV) n[10°cm™] T,,[10'K] T,,[10°K]
Al2 -12.47 -14.27 1.22 0.40 0.86 1.53
BI13-13 -11.69 -13.41 1.17 1.88 - 0.81
H1-11 -11.55 -12.88 0.90 1.92 - 0.93
H1-13 -10.34 -13.62 2.22 3.73 1.08 0.83
H 1-14 -11.70 -13.42 1.17 0.97 1.51 1.56
H 1-30 -11.83 -13.10 0.86 6.90 0.88 1.01
H 1-34 -11.55 -13.33 1.20 3.55 0.72 0.90
H 1-41 -11.88 -12.36 0.33 3.51 1.11 0.96
H 1-42 -10.96 -11.82 0.58 2.41 1.28 0.96
H 1-43 -11.46 -12.43 0.66 9.52 0.55 -
H 1-45 -13.22 1.43 5.00 - 4.47
H 1-46 -10.87 -12.12 0.85 5.31 1.47 0.96
H 1-51 -12.87 -13.83 0.65 0.24 0.79 1.57
H 1-63 -11.20 -11.77 0.38 20.00 2.11 1.09
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Nome

H 1-67
H2-11
H2-25
H 2-48

He 2-260
He 2-262

K 6-3
K 6-5
KFL 2
KFL 4
KFL 19
M 1-31
M 1-48
M 2-7
M 2-8
M 2-12
M 2-13
M 2-15
M 2-20
M 2-26
M 2-38
M 2-39
M 3-9
M 3-19
M 3-26
M 3-32
M 3-33
M 3-37
M 3-52
M 3-54
M 4-4
M 4-6
M 4-7
M 4-8
Pe 1-12
Pe 1-13
Th 3-13
Th 3-15
Th 3-34
Th 4-2
Th 4-7
Vy 2-1

Y-C 2-32

log(H B)
-11.83
-11.02
-11.46
-10.54
-11.69
-11.43
-11.31
-11.53
-13.40
-12.75
-13.28
-10.86
-11.79
-11.86
-11.29
-11.46
-11.77
-11.61
-11.16
-11.94
-12.97
-11.21
-11.74
-12.99
-12.05
-11.69
-11.94
-12.16
-12.39
-11.86
-11.63
-11.00
-11.68
-11.22
-12.98
-12.32
-10.95
-12.04
-11.04
-12.81
-12.40
-12.03
-11.98

log (H B )averm

-12.64
-13.91
-13.66
-11.44
-12.39
-13.84
-14.65
-15.13
-14.12
-14.00
-13.49
-12.63
-12.66
-12.84
-12.37
-12.52
-12.73
-12.65
-12.93
-13.28
-13.06
-12.19
-13.43
-13.65
-12.63
-12.26
-12.37
-13.84
-14.40
-13.24
-14.09
-14.03
-14.18
-13.47
-13.30
-12.96
-14.10
-13.75
-15.18
-13.57
-13.88
-12.03
-12.33

E(B-V)

0.55
1.96
1.49
0.61
0.47
1.63
2.26
2.44
0.49
0.85
0.14
1.20
0.59
0.66
0.73
0.71
0.66
0.70
1.19
0.91
0.07
0.66
1.15
0.45
0.40
0.39
0.29
1.14
1.36
0.93
1.66
2.05
1.69
1.52
0.22
0.43
2.14
1.16
2.81
0.52
1.00
0.00
0.24

n[10°em™]
1.46
20.00
0.52
13.23
20.00
4.19
1.76
1.15
5.00
5.00
5.00
3.96
1.58
0.83
1.67
8.24
4.65
2.28
1.09
0.31
0.89
2.92
1.96
5.00
1.18
1.93
1.25
0.85
0.35
1.40
0.96
5.81
1.58
7.33
9.58
5.00
2.52
0.60
5.29
0.39
2.11
0.84
3.89

T, [10°K]
0.99
0.85
0.84
1.32
1.07
0.75
1.00

1.11
0.84
0.75
0.95
0.71
1.00
1.47
0.79
0.81
1.57
1.11

2.47
1.28

0.94
0.90

0.90
1.29
1.29
1.05
1.35

2.22

2.53
0.85
1.16
0.94

Tl 10° K]

1.06
1.02
1.03

1.31

1.70
1.38
0.89
0.75
0.87

1.05
0.71
0.91
0.94
0.88
0.99
1.21
3.35
1.03
1.24
1.01
0.93
1.07
0.99

1.09

1.07
1.41

1.35
1.58

1.20
2.03
1.02
1.43
0.73
0.94
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A partir dos métodos descritos acima para determina¢do da densidade e temperatura
eletronica, calculamos estes valores para todos os objetos de nossa amostra. A tabela 4 nos fornece
os parametros fisicos calculados. Para objetos que tiveram suas densidade eletronicas muito altas,
adotamos um valor maximo de 20.000 cm®. Densidades superiores a esta, provavelmente

resultaram de erros observacionais e imprecisao nos fluxos das linhas do S™.
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2.4. Determinacdo das Abunddncias Ionicas
2.4.1. Determinacdo da Abunddncia Ionica do Hélio

1 r
Inl,n’l'zﬂfn(X )nehvanl,n’l'ds (47)

Considerando que o coeficiente de recombinacdo, a densidade eletronica e i0nica sdo

constantes na linha de visada, temos que:

»
Inl,n'l’_ vnl,n’l’n(X )O(nl,n'/'

(48)
IHB VHBn(H)(XHB
Para a linha A5876 a expressdo pode ser escrita da seguinte forma:
1 5576 _ Vasse" (X") 05376 (49)

IHB VHBn(H)‘XHﬁ

O fluxo total da linha do Hel que medimos ndo ¢ gerado unicamente pela recombinagdo do
He", mas também pela desexcitagdo do He colisionalmente excitado. Por isso, ndo podemos utilizar
o fluxo total da linha na determinac¢do da abundancia idnica utilizando unicamente o método de
recombinacao eletronica. A maneira mais usual de corrigir este efeito € retirando do fluxo da linha a
contribuicdo devido a desexcitagdo do He excitado colisionalmente. Assumindo que

F\Fy,=1,/1,; temos:

.
FA5876_VA5876n(He ) &, 576

Fyy Vg (H ')y, 0
Frss6.0= Fassron T Fassio.c=Fassio.x(1H(CIR), s576) (51)
Com isso, podemos corrigir a abundancia idnica do He" calculada:
n(He") n(He") 1
[ n(H") Laz:[ n(H) |y 1H(CTR) 555 G
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5876 Xpypg 1
cale 4861 0 5476 1+(C/R)/\5876

F/\5876

F

(54)

HB

[n(HeJr)] _
”(H+) real

Os coeficientes (C/R) para a corre¢do da excitagdo colisional do He” foram calculados por

Kingdon et al. (1995) (tabela 5).

Tabela 5. Coeficientes (C/R) para a corre¢do da excitagdo colisional do He'

o

fon Al4] COR
He* 4471 6.5 (015 o454 () 99 (055 L4881 | () g 045 ,~490U/t )
5876 678 t0.77 673-776”_{‘ 167 t*O.lS 674.545/t+ 060 t70.34 e*4.901/t/D

6678 3051 e 405170 e 40.207 e D

D=1+3130¢,""n.",1,=T/10000

e

Utilizando a notacdo de Pequignot et al. (1991):
€,=n,n, &, E, (55)
, onde € [erg em”s”'| é a emissividade, n,[cm ] a densidade eletronica, n,,,[cm ] a densidade
i0nica, ()(,\[cm3 S_l] o coeficiente de recombinagdo e £ Jerg]da transicao eletronica.
o, =, Br(A) (56)

, onde Br(A)é a probabilidade de decaimento da transi¢do /A relativo a probabilidade total do
decaimento do nivel ;.
at’

a=10"z -,
l+ct

(57)

onde z é a carga ibnica, 7=10"*7'/z" e os pardmetros a, b, c e d sdo constantes dadas pelo artigo.
Para a determinacdo da abundincia idnica do He ' utilizamos os coeficientes de

recombinagdo dados também por Pequignot ef al. (1991).

2.4.2. Determinacdo da Abunddncia Ionica dos Demais Elementos Quimicos

A determinacdo das abundancias i6nicas dos demais elementos quimicos € obtida a partir

das linhas proibidas formadas pela desexcitagdo dos ions excitados colisionalmente. Como a
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densidade eletronica nas nebulosas planetarias ¢ baixa, estas transi¢des proibidas ndo tém grandes
taxas de desexcitagdo colisional, podendo ser desexcitadas radiativamente. As linhas emitidas por
recombinacao radiativa sdo basicamente as de hidrogénio e hélio.

Alexander & Balick (1997) fornecem uma correlagdo empirica entre os fluxos das linhas
proibidas e as abundancias i0nicas dos elementos quimicos (equagdes 58 a 66). Esta correlagdo foi
obtida a partir de varias simulagdes numéricas. Como os resultados entre os valores obtidos por este
método e do equilibrio estatistico ndo diferem significativamente, demos preferéncia pelos ajustes
de Alexander & Balick (1997) devido a sua simplicidade, que pode reduzir a probabilidade de erros

numeéricos nos calculos.

+
N LOS83)) 3o exp(26485IT) 58)
H I1(HB) 141.2224%10 *x
0
O _116300) 4 0510 S exp(37076/T)(0.383 4 1.2 10~ —5.443% 10~ T?) (59)
H* I1(HB)

.
o _L3726+3729) 4 68410 " exp(43706/T)(1.14—1.156X 10" T)
H* I1(HB) (60)

(1.054+1.534x10 *n—2.54x10"""n%)

N
0 :1(7325)4.20-10*6exp(@)
H' 1(HB) r
-z _ -5 +z
-0.612+O.405§_Z (1;12) 0.9x107°T)e (61)
e +te
z=log,,n—3.04
++
O _I(5007) | 551070 SXP134609/T) (62)
H™ I(HPB) 1+1.2487x10 *x
++
Ne _1(3869) ) 33010 % exp(41250/T) (63)

HY I(HB)
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ST I(6717+6731)

T I(HB) 1.660x 10 exp(25079/T)(1.03+1.89x10 " n) (64)

S++:1(6312)31X10_6 exp(43250/T)

65
HY I1(HB) 146.93x10 " x"* (63)

++
Ar =“7136)8.189><10*7exp(24243/T) (66)

HY I(HB)

Especialmente para o caso do O', podemos calcular a abundéancia ionica utilizando duas
linhas: 43727 e 47325. Comparando os dois resultados (figura 15), vemos que as abundancias
calculadas pela linha vermelha (17325) nos dao valores sistematicamente superiores. Esta diferenca

pode se dever a quatro fatores principais (Escudero et al. 2004):

0,01 = o <
E ® Este trabalho 3
O Stasinska et al. 1998 .
[ O
1E-3 | o .
4 % ]
O. le]
r [
N 1E-4 | e % E
g £ o] o) O. . 3
< %0
+ [ Y8 o
L 1ESE o ®O0 0 E
o £ g *0
o 3o
1E-6 | J
F (] E
| o
1E-7 Ll Lol Ll Ll Lol
1E-7 1E-6 1E-5 1E-4 1E-3 0,01

O'/H* (»7325)

Figura 15. relagdo entre as abunddncias de OIl calculadas
por duas linhas distintas.

- Extingado interestelar: um dos fatores que poderia estar influenciando nesta diferenga ¢ uma
ma correcdo da extingdo interestelar. Para checar isto, corrigimos todos os espectros com duas leis
de extingao (Fitzpatrick 1999 e Cardelli et al. 1989) utilizando dois extremos para o valor de Ry: 2.1
e 5.9. Infelizmente o resultado ndo variam significativamente para nenhum dos casos. Para que
fosse problema da extingdo, precisariamos utilizar uma lei completamente distinta, o que nado ¢ algo
realista.

- Redugdao de dados: Como as duas linhas estdo em regides opostas dos espectros
(AM\3727,7325), ¢é possivel que uma ma calibragdo em fluxo possa ter afetado os dados. Porem, ¢

improvavel que isto tenha ocorrido com quase todos os dados, inclusive em resultados da literatura
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(Stasinska et al. 1998), reduzidos por outros autores ¢ muitas vezes utilizando outros softwares de
redugdo ¢ analise de dados.

- Varia¢do da temperatura e densidade: variagdes da temperatura ¢ da densidade sdo um
importante fator no célculo da abundancia quimica (Viegas & Clegg 1994) e podem ter uma
importante contribui¢cdo neste caso. As duas abundancias sio altamente dependentes da temperatura
e densidade, o que poderia acarretar uma diferenga entre as duas linhas. Regides com grande
densidade na parte central da nebulosa planetaria contribuiriam com a linha 47325, mas ndo com a
A7327 (Mathis et al. 1998). Como a intensidade da linha do [SII] com relagdo a H depende da
densidade do meio (Alexander & Balick 1997), o valor da densidade representaria
preferencialmente regides menos densas na nebulosa. Este efeito deveria ser mais evidente em
objetos com baixo didmetro, como sdo as nebulosas do bojo. Para os objetos do disco, a fenda
cobriria preferencialmente a parte central da nebulosa, o que reduziria este efeito.

- Recombinag¢do do O'": Para nebulosas planetarias com baixa densidade e temperatura
eletronica, a recombinagdo dieletronica do O™ pode ser um importante processo (Rubin 1986 e
Aller & Keyes 1987), resultando em diferengas entre as abundancias idnicas do oxigénio. Este efeito
tem sido usado para explicar as diferencas entre as abundancias calculadas utilizando as linhas

permitidas de recombinagao e as linhas proibidas de excitagao colisional.

Neste trabalho demos preferéncia a linha azul do O, ja que apresentava resultados melhores
nas abundancias, além de ser mais compativel com os dados da literatura. Por isso, para tentar
corrigir este efeito descrito acima, fizemos um ajuste linear com os dados da figura 15, dado na
equagdo abaixo, para corrigir as abundéncias ionicas do O" calculadas pela linha vermelha. Para
todos os objetos que possuem somente a linha vermelha, utilizamos a expressao abaixo para obter o

valor mais realista da abundancia do O™;

log,,(O"(A3727)/H")=—0.1+1.0561log,,(O" (A7325)/H ") (67)
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2.5. Determinacdo das Abunddncias Elementais

Como determinamos as abundancias i0nicas de somente alguns ions, ndo podemos dizer que
a abundancia elemental ¢ a soma das abundancias i0Onicas determinadas. Por isso, utilizamos o
método de determinagdo das abundancias elementares a partir do uso de Fator de Corregdo de
Ionizagdo (ICF — Ionization Correction Factor), obtidos de Kingsburgh & Barlow (1994). Estes
fatores sdo obtidos a partir das similaridades entre os potenciais de ioniza¢do dos diversos ions, e
com eles podemos estimar a abundancia total do elemento.

Para o caso do hélio em particular, temos a determinagdo do He™ e He' . Como em
temperaturas e densidades tipicas de nebulosas planetarias o hélio neutro ¢ praticamente nulo,
podendo desprezar esta componente e assumir que o hélio total ¢ a soma destes dois ions, na

maioria dos casos:

He He" He™
— = +
H (68)

A abundancia total do oxigénio pode ser determinada a partir da soma das abundancias dos

ion 0" e O'" corrigida pela razio entre a abundancia de He com He™ .

O 0" O He
p— +
H ( H™ H' ) He" (69)

Para determinar todos os estados de ionizagdo do nitrogénio seria necessario observagdes no
UV, onde poderiamos medir a linha NIII |A1750 para calcular a abundancia de N** . Porém, além
de ndo termos esta faixa do espectro, a relacdo sinal/ruido desta linha ¢ muito baixa, aumentando
significativamente o erro na determinagdo da abundancia (Kingsburgh & Barlow, 1994). Desta
forma, calculamos a abundancia quimica total do Nitrogénio a partir das similaridades entre os

potenciais de ionizagdo do Nitrogénio e Oxigénio.

+

N_N O
H 0 0 7o

T

Dos elementos quimicos calculados, o enxofre ¢ o que possui 0 maior erro na determinagao

de sua abundancia quimica. Isto é devido & incerteza na medicdo da linha [SI7]A6312 que possui

49



baixa intensidade e grande sensibilidade com a temperatura. Como a abundancia do elemento
depende dos dois ions observados, utilizamos a seguinte relacdo na sua determinag¢do. Quando o

S™" ndo pode ser determinado, estimamos ele a partir do S* (figura 16 e equagio 72).

S
= 1-1-F)) @

1000 i
: < Dados nao utilizados no ajuste
- 0 Escudero & Costa 2001
| ® Escudero et al. 2004
100 ]
+(/) 10 & E
+U) ;
1 £ E
0,14

1000

O++/O+

Figura 16. Correlagdo ente a razdo entre as abunddncias de
S++/S+ e as de oxigénio O++/0+.0s circulos abertos sdo os
dados de Escudero & Costa 2001, os cheios de Escudero et al.
2004, as cruzes pontos ndo utilizados no ajuste, a linha tracejada é
X=y e a cheia o ajuste linear.

log,,(S™"/87)=(0.21+0.08)+(0.73+0.06)log,, (O "/0™) (72)

O Argonio, juntamente com o enxofre, ¢ um dos elementos com menor precisdo na
determina¢do dos dados. Sua determinacdo em nebulosas planetarias ¢ feita a partir de uma Unica
linha de A4r*" . Como veremos posteriormente, existe realmente uma grande dispersdo dos seus

valores com relagao a abundancia de oxigénio.

(73)

O fator de correcdo de ionizagdo do Neonio ¢ um dos menos estudados e determinados na
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literatura. Sua determinagdo ¢ baseada na semelhanga entre o potencial de ioniza¢do do oxigénio.
Portanto, sua expressao pode ser dada por:

Ne Ne'™™ O
F_ H™ O

(74)

A partir das expressdes para determinacdo das abundéancias elementares dadas acima,
calculamos as abundancias quimicas para todos os objetos de nossa amostra (tabela 6). Os tltimos 9
objetos destacados na tabela ndo possuem distdncia calculada na literatura ou possuem valores

inferiores a 5 kpc (ver proxima se¢ao).

Tabela 6. Abunddncias quimicas dos objetos observados. €(X)=log,,(X/H)+12 . As objetos com a abunddncia de
enxofire marcadas sdao os que ndo tinham abunddncia de S* medidas, portanto utilizamos as de O* e S* para calculd-
las.

Nome HelH €(N) €(0) e(S) €(Ar) €(Ne)
Al2 0.160 8.43 8.66 6.57 6.78 7.95
B13-13 0.105 7.68 8.91 7.14 6.54 8.06
H1-11 0.106 8.02 8.67 6.87 6.28 7.95
H 1-14 0.103 7.62 8.27 6.39 5.66 7.38
H 1-30 0.147 8.78 8.76 7,34%* 6.86 8.13
H 1-34 0.013 8.14 8.45 7.04 6.34 -
H 1-41 0.123 7.95 8.64 6.81 6.22 7.85
H 1-43 0.011 8.44 8.84 6.83% - -
H 1-45 0.099 7.39 7.52 5.69 4.97 6.84
H 1-46 0.096 7.93 8.35 6.95 6.16 7.40
H 1-63 0.059 7.48 8.06 6.86 6.09 6.97
H 1-67 0.125 8.50 8.75 7.09 6.64 8.00
H2-11 0.151 8.16 8.29 6.56 6.64 -
H 2-25 0.081 7.56 8.26 6.74 6.70 -
H 2-48 0.048 7.12 7.93 6.41 6.03 -
He 2-260 0.009 7.14 8.18 6.29 6.97 -
He 2-262 0.118 7.82 8.48 6.66 6.24 7.55
KFL 2 0.113 - 8.24 - 5.99 7.33
KFL 4 0.099 - 8.34 - 5.71 7.28
KFL 19 0.080 7.38 8.65 6.93 6.06 7.64
M 1-48 0.143 8.65 8.84 7.09 6.88 8.33
M 2-7 0.137 791 8.74 6.61 6.80 7.91
M 2-8 0.223 8.50 8.54 6.94* 6.40 7.81
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Nome HelH €(N) €(0) e(S) €(Ar) €(Ne)

M 2-12 0.010 7.96 8.56 6.61% 7.86 -

M 2-13 0.117 8.22 8.72 6.96 6.48 8.07
M 2-15 0.128 8.30 8.61 6.95 6.38 8.00
M 2-20 0.081 8.07 8.78 6.83 6.43 -

M 2-26 0.161 8.77 8.49 6.88 6.65 7.53
M 2-38 0.152 8.57 8.58 7.28 6.73 7.78
M 2-39 0.107 6.94 7.48 5.45 5.64 6.76
M 3-19 0.101 7.27 8.00 - 6.29 7.22
M 3-26 0.137 8.43 8.40 6.99 6.36 7.92
M 3-32 0.132 8.27 8.56 6.95 6.35 7.87
M 3-33 0.072 7.72 8.62 6.57 6.00 7.84
M 3-37 0.092 8.34 8.86 6.72 6.74 8.34
M 3-52 0.129 8.58 8.79 7.15 6.91 -

M 3-54 0.122 7.33 8.67 6.52 6.24 7.97
M 4-4 0.154 8.74 8.92 7.25 6.78 -

M 4-6 0.111 8.47 8.71 6.98 6.30 8.01
M 4-7 0.102 7.94 8.33 6.43 5.79 7.59
M 4-8 0.015 7.24 8.03 6.24 6.66 -

Pe 1-12 0.114 7.90 8.63 7.05% 6.36 7.82
Pe 1-13 0.099 - 9.03 - 6.66 8.29
TH 3-13 0.089 7.33 7.61 6.10 5.98 -

Th 3-15 0.107 7.62 8.06 6.15 5.89 -

Th 4-2 0.180 8.72 8.50 6.95 6.75 7.79
Th 4-7 0.072 7.70 8.35 6.47 5.90 7.49
Vy 2-1 0.145 9.04 8.94 7.53% 6.94 8.10
H1-13 0.123 8.84 8.99 7.47 6.67 8.20
H 1-42 0.106 827 8.69 6.97 6.15 7.94
H 1-51 0.098 8.27 9.51 6.97* 7.72 9.38
K 6-3 0.128 7.98 833 6.40 6.49 -

K 6-5 0.159 9.12 8.57 7.32 6.88 -

M 1-31 0.161 9.02 8.98 7.69 6.89 8.28
M 3-9 0.059 7.69 8.68 6.52%* 6.34 8.05
Th 3-34 0.193 9.15 8.14 7.08 6.43 -

YC2-32 0.088 7.59 8.59 6.61 6.19 7.81

* dados cujo S™ foi obtido a partir do S”.



2.6. Dados Observacionais da Dissertacdo de Mestrado

Para aumentar estatisticamente a amostra de dados neste trabalho, utilizamos os objetos
observados durante a tese de mestrado. Para que os dados tivessem uma homogeneidade em
qualidade espectral, refizemos a analise detalhada dos espectros e selecionamos uma amostra
restrita de objetos com grande qualidade, somando 29 objetos (tabela 7). Esta selecdo de dados
consistiu em obter somente os objetos que possuiam uma boa qualidade na temperatura eletronica,
J& que sua boa precisdo € essencial para determinar com qualidade a abundancia quimica.

Para que tivéssemos uma homogeneidade entre os valores das abundancias quimicas dos
objetos da dissertacdo de mestrado em relagdo as deste trabalho, calculamos a abundancia i6nica do
O" preferencialmente a partir da linha A3727 ao invés de A7325. Assim, reduzimos o problema da
diferenga da abundéancia do O" entre os objetos da amostra.

Também recalculamos os valores para a abundancia do enxofre, pois no trabalho anterior
utilizamos outra expressdo para o ICF. Com esta nova determinacdo, obtivemos melhores
correlagdes entre o enxofre e o oxigénio. Os valores das novas abundancias i0nicas e elementais

estao respectivamente nas tabelas 8 € 9.
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Tabela 7. Tabela dos dados observacionais selecionados da dissertagdo de mestrado.

Nome PN G/PK Data de Observaciao Numero Observatorio
K 5-1 PK 000+04.3 07/20/99 2 LNA

K 5-3 PN G 002.6+05.5 31/05/1998 e 16/08/99 4 LNA/ESO
K 5-4 PN G 351.9+01.9 32/05/1998 e 15/08/99 4 LNA/ESO
K 5-5 PN G 001.5+03.6 07/20/99 2 LNA

K 5-6 PN G 003.6+04.9 07/20/99 2 LNA

K 5-7 PN G 003.1+04.1 19/07/99 e 16/08/99 5 LNA/ESO
K 5-11 PK 002+02.1 31/05/98 ¢ 15/08/99 4 LNA/ESO
K 5-13 PK 002+02.2 31/05/1998 e 16/08/99 4 LNA/ESO
K5-14 PN G 003.9+2.6 18/07/99 e 19/07/99 2 LNA

K 5-17 PK 004+02.2 07/18/99 2 LNA

K 5-20 PN G 356.8-03.0 18/07/99 e 16/08/99 5 LNA/ESO
SB 15 PN G 009.3-06.5 06/23/00 2 LNA
SB 18 PN G 011.4-07.3 23/06/00 e 25/06/00 3 LNA
SB 19 PN G 014.4-06.1 08/17/99 2 ESO
SB 20 PN G 014.8-08.4 06/22/00 2 LNA
SB 21 PN G 019.0-07.6 08/16/99 2 ESO
SB 26 PN G 341.7-06.0 06/21/00 2 LNA
SB 30 PN G 343.9-05.8 06/23/00 2 LNA
SB 31 PN G 347.9-06.0 08/18/99 2 ESO
SB 32 PN G 349.7-09.1 20/08/99 e 21/0600 3 LNA/ESO
SB 34 PN G 351.5-06.5 18/08/99 e 19/08/99 2 ESO
SB 37 PN G 352.6-04.9 08/19/99 2 ESO
SB 38 PN G 352.7-08.4 06/22/00 2 LNA
SB 42 PN G 355.3-07.5 06/22/00 2 LNA
SB 44 PN G 356.0-07.4A 08/18/99 2 ESO
SB 50 PN G 357.3-06.5 06/22/00 2 LNA
SB 52 PN G 358.3-07.3 06/22/00 2 LNA
SB 53 PN G 358.7-05.1 06/23/00 2 LNA
SB 55 PN G 359.4-08.5 08/17/99 2 ESO




Tabela 8. Abunddncias Ionicas Recalculadas para os objetos selecionados da tese de mestrado.

Nome OI1(7325) OII(3727) OII (final)  SII SII  SIH (final)  Nelll
K 5-1 2.47E-06 - 247E-06 2.69E-08 4.57E-07 4.57E-07 -

K 5-3 3.16E-05 2.08E-05 2.08E-05 1.82E-07 9.44E-07 9.44E-07 -

K 5-4 534E-05 534E-05 5.34E-05 331E-07 3.97E-06 3.97E-06 -

K 5-5 2.06E-06 - 2.06E-06 4.62E-08 2.93E-07 2.93E-07 1.90E-05
K 5-6 2.22E-06 - 222E-06 4.16E-08 5.59E-07 5.59E-07 4.92E-06
K 5-7 5.22E-06 - 522E-06 7.38E-08 - 5.91E-07 -

K 5-11 4.57E-04 - 457E-04 2.36E-06 3.19E-06 3.19E-06 -

K 5-13 1.75E-04 8.10E-05 8.10E-05 2.31E-06 4.20E-06 420E-06 3.47E-05
K 5-14 8.88E-05 - 8.88E-05 8.56E-07 1.68E-06 1.68E-06 3.04E-05
K 5-17 6.97E-06 - 6.97E-06 1.73E-07 6.41E-07 6.41E-07 -

K 5-20 3.17E-05 8.91E-06 8.91E-06 3.08E-08 7.78E-07 7.78E-07 -

SB 15 4.78E-06 3.39E-06 3.39E-06 6.16E-08 - 527E-07 1.83E-05
SB 18 6.93E-06 7.96E-06 7.96E-06 2.25E-08 - 1.65E-07  9.08E-06
SB 19 4.46E-04 3.16E-05 3.16E-05 2.48E-07 5.05E-06 5.05E-06 8.13E-05
SB 20 - 1.37E-06 1.37E-06 2.64E-08 - 2.59E-07 1.67E-05
SB 21 3.11E-06 - 3.11E-06 - - - 7.82E-06
SB 26 1.20E-06 3.27E-06 3.27E-06 - 1.45E-07 145E-07 2.13E-05
SB 30 1.22E-05 9.35E-06 9.35E-06 6.88E-08 3.46E-07 3.46E-07 1.83E-05
SB 31 2.27E-06 1.19E-06 1.19E-06 2.17E-08 8.03E-07 8.03E-07 1.52E-05
SB 32 243E-05 235E-05 2.35E-05 4.40E-07 2.66E-06 2.66E-06 7.71E-06
SB 34 - - - - - - 5.94E-06
SB 37 1.06E-06 2.14E-06 2.14E-06 4.91E-08 1.13E-06 1.13E-06 1.79E-05
SB 38 2.72E-06 4.76E-07 4.76E-07 3.83E-08 - 5.05E-07 7.84E-06
SB 42 1.39E-05 4.80E-06 4.80E-06 4.22E-08 - 3.11E-07 1.08E-05
SB 44 5.30E-05 - 530E-05 1.39E-07 - 8.53E-07 1.06E-05
SB 50 - 3.56E-06 3.56E-06 8.29E-08 - 6.48E-07 7.69E-06
SB 52 737E-06 3.52E-06 3.52E-06 5.52E-08 6.56E-07 6.56E-07 1.54E-05
SB 53 - 1.10E-06 1.10E-06 3.81E-08 145E-06 1.45E-06 1.01E-05
SB 55 2.02E-06 4.36E-07 436E-07 3.64E-09 - 3.39E-08 3.78E-06
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Tabela 9. Abunddncias Quimicas da mostra selecionada da tese de mestrado.

Nome He (0] N Ar S Ne
K 5-1 0.11 7.88 7.45 5.90 6.03 -

K 5-3 0.12 8.32 7.62 5.99 6.24 -

K54 0.11 8.65 7.93 6.23 6.80 -

K 5-5 0.03 7.72 7.16 5.45 5.85 7.30
K 5-6 0.11 8.55 7.82 6.15 6.36 7.40
K 5-7 0.16 8.34 7.72 6.32 6.21 -

K 5-11 0.19 8.87 8.27 6.87 6.75 -

K 5-13 0.14 8.67 8.7 6.69 6.94 7.92
K 5-14 0.12 8.51 7.96 6.37 6.47 7.76
K 5-17 0.08 8.20 7.61 5.71 6.21 -

K 5-20 0.13 8.35 7.26 5.82 6.22 -

SB 15 0.1 8.18 6.53 5.04 6.16 7.55
SB 18 0.1 8.27 6.67 5.36 5.58 7.35
SB 19 0.16 8.56 7.38 6.43 6.93 7.95
SB 20 0.14 7.88 6.52 4.88 5.88 7.33
SB 21 0.12 8.50 7.01 6.22 - 7.69
SB 26 0.1 8.75 7.58 6.11 5.75 8.13
SB 30 0.1 8.35 7.67 5.65 5.93 7.51
SB 31 0.11 8.93 8.38 6.42 6.71 8.28
SB 32 0.14 7.90 7.35 5.70 6.55 7.15
SB 34 0.14 8.52 - 6.14 - 7.92
SB 37 0.15 - - - - -

SB 38 0.14 8.07 7.49 5.52 6.37 7.14
SB 42 0.06 7.75 7.1 5.38 5.76 7.11
SB 44 0.14 8.93 7.71 6.79 6.25 7.85
SB 50 0.14 8.13 7.45 6.00 6.24 7.32
SB 52 0.14 8.56 7.61 6.37 6.37 7.82
SB 53 0.13 8.84 8.54 6.76 6.95 7.96
SB 55 0.15 7.83 7.22 5.70 5.15 7.23
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2.6. Distancias

A determinacdo da distancia de uma nebulosa planetaria ¢ de extrema importancia para o
estudo da evolugdo quimica da galaxia. Infelizmente, ndo existe um método seguro para sua
determinagdo. O erro das medidas ¢ muito grande e as distancias calculadas pelos diferentes
métodos geralmente nao sao semelhantes.

Existem basicamente dois tipos de métodos para determinacdo de distdncia: métodos
individuais e estatisticos. Os métodos individuais ndo podem ser aplicados para o nosso conjunto de
nebulosas planetarias, pois dependem de uma boa determinagdo de pardmetros fisicos da nebulosa
e/ou da estrela central (ver Cazetta 1998), como morfologia, flutua¢des de densidade e temperatura
e espectro da estrela central. Estes se aplicam somente para objetos proximos. Alguns exemplos de
métodos individuais sdo: paralaxe trigonométrica (Maciel & Pottasch 1980; Acker 1978; Pier et al.
1993), paralaxe espectroscopica (Méndez 1975, Mallik & Peimbert 1988; Maciel & Pottasch 1980),
membros de aglomerados (Pedreros 1989), linhas em absor¢cdo em 21 cm (Gathier et al. 1986),
extingao interestelar (Maciel 1985; Maciel et al. 1986; Gathier et al. 1986; Kaler & Lutz 1985;
Martin 1994) e paralaxe de expansdo nebular (Masson 1986; Maciel & Pottasch 1980; Hajian et al.
1993)

Ja os métodos estatisticos sdo utilizados quando ndo temos informacdes detalhadas das
nebulosas. Para a obtencdo das distancias das nebulosas planetarias neste trabalho, utilizamos
métodos estatisticos onde as distancias foram fornecidas por trés artigos: van de Steene & Zijlstra

(1994), Schneider & Buckley (1996) e Zhang (1995).

Tabela 10. Distancias dos objetos observados.. As colunas sdo a velocidade radial
heliocéntrica (km s), didmetro angular (), fluxo em 6 cm (mJy), as distancias (kpc)
calculadas por van de Steene & Zijlstra 1994 (SZ), Schneider & Buckley 1996 (SB) e
Zhang1995, e por ultimo a média entre as distancias. As siglas R1, R2 e R3 sdo referentes a
velocidade radial, ao diametro e ao fluxo em rddio, respectivamente, onde utilizamos:
Durand et al. 1998 (D), Beaulieu et al. 1999 (B) e Acker et al. 1992 (A).

Name Vhelio R1 Diam R2 Fé6cm R3 SZ SB Zhang media

Al 2-O0 77 D 39 S 37 SB 5.7 5.7
BI3-13 25840 D 52 A 14 SB 6.9 6.9
H1-11 030 B 57 S 14 SB 6.7 6.6 727 6.6
H1-13 1.3 1.3
H1-14 5650 B 65 S 22 SB 54 55 585 55
H 1-34 448 D 18 S 13 SB 10.5 10.5
H 1-45 240 D 6 A 10 SB 7.1 820 7.1
H 1-51 -211.1 B 132 A

H 1-63 -1900 B 22 S 9 SB 11.0 11.0
H2-24 -1716 D 46 A 13 SB 74 177 7.4
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H 2-25
He 2-260
He 2-262
KFL 19
KFL 2
KFL 4
KFL 9
M 1-31
M 2-12
M 2-13
M 2-15
M 2-26
M 2-20
M 2-38
M 2-7
M 2-8
M 3-19
M 3-26
M 3-32
M 3-33
M 3-37
M 3-40
M 3-9
M 4-4
M 4-6
M 4-7
Pe 1-12
Pe 1-13
Pm 1-149
Th 3-13
Th 3-55
Th 4-2
Th 4-7
Vy 2-1

44.8
65.5

-158.30

80.2
-62.70
37.8
26.9
103.8
84.8

20.5
88.1
69.10
-44.8
-71.6
3.7
152.00
32.7
94.9
-52
49.4
-67.8
-269.3
-231.6
183.3
-33.3
91.40
-105.5
-51.2
91.8
48.6
138.1

4.6
1.1
33
7.8
54

11.8
2.2
3.6
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24
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2.5
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5.7
9.6

33
1.7
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52
7.2
3.7
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nNnunwnwnwnowngpun

3.6
13
24
0.8
2.2
1.1
3.1
59
13

12.5
25
3.2
7.7

18
5.5

54
15
29

35
33
33

3.6
14.3
6.1
2.2
18
37

SB
SB
SB
SB
SB
SB
SB
SB
SB

SB
SB
SB
SB
SB
SB
SB
SB

SB
SB
SB

SB
SB
SB
SZ
SB

SB
SB
SB
SB

11.4
6.4

3.8

10.1
6.3
8.3

7.3
7.6

6.9
6.9

7.9
3.5

6.2
4.9

10.7

5.4

10.6
12.2
6.9
11.4
11.1
17.7
6.7
5.8
8.1

6.0
7.0
6.1
7.2
6.8
7.3
7.7
6.4
6.7

6.6
8.9
3.4
8.3
7.2
5.1
7.4
9.0
12.3
10.3
7.1
11.3
5.6
5.8

12.23
11.56
6.64

3.93

10.38
6.98

8.13
8.55
7.27
8.62
8.40
7.06
8.94
13.39
8.22
3.88

6.25
5.20
10.20
12.17

5.57

10.6
11.8
6.7
11.4
11.1
17.7
6.7
4.8
8.1
10.1
6.2
7.6
6.1
7.2
7.2
7.1
7.3
6.4
6.7
8.94
6.6
8.4
3.4
8.3
6.7
5.0
7.4
9.8
12.3
10.3
7.1
11.3
5.6
5.6

Para todos os objetos (tabela 10), obtivemos as distancias a partir da literatura. Para os

objetos de Escudero & Costa (2001), que ndo possuiam fluxo em radio mas somente o didmetro e o

fluxo fotométrico de H, (Beaulieu et al. 1999), utilizamos a relagao entre o fluxo em radio e o fluxo

Hf3 dada por Kingsburgh, & Barlow (1992) para estimar suas distancias:

1(H,)

3.28x107°S, (5GHz)

(99007 1+ y* +3.7y")

(75)

onde o fluxo em radio é dado em Jy, ¢ é a temperatura em 10* K, y* = He'/H e y** = He" " /H™.
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Com posse destes valores utilizamos o método de Schneider & Buckley (1996) para calcular

as distancias dos objetos (tabela 11).

Tabela 11. Distdncias dos objetos de Escudero (2001).

Nome log(Hb) [erg s cm™] Diam["]  S(5 Ghz) [mJy] D [kpc]
SB 01 -12.16 24 2.63 4.54
SB 02 -11.70 20 8.43 4.02
SB 03 -11.37 44 24.99 2.02
SB 04 - 24 - -
SB 06 - 21 - -
SB 12 -14.00 7 0.06 19.51
SB 15 -12.67 13 1.11 7.84
SB 17 -12.27 16 1.91 6.21
SB 18 -13.06 12 0.43 9.79
SB 19 -11.87 16 4.17 5.31
SB 20 -12.00 23 5.81 4.02
SB 21 -11.75 18 9.46 4.15
SB 24 -12.98 16 0.48 7.94
SB 25 -12.04 16 3.39 5.54
SB 26 -12.27 11 2.58 7.14
SB 28 - 6 - -
SB 30 -12.05 12 3.70 6.41
SB 31 -11.83 14 7.37 5.04
SB 32 -13.12 16 0.35 8.35
SB 33 -13.01 22 0.48 6.38
SB 34 -12.46 22 2.32 491
SB 35 -12.36 12 1.50 7.75
SB 37 - 10 - -
SB 38 -13.06 10 0.44 10.97
SB 42 -11.91 20 4.25 4.63
SB 44 -12.67 18 0.94 6.56
SB 50 -12.09 18 4.46 4.88
SB 52 -11.96 14 5.39 5.41
SB 53 -12.25 13 3.53 6.19
SB 55 -11.80 24 11.09 341
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3. Resultados

3.1. Dados Observacionais

3.1.1. Dados da Literatura

Para ter uma amostra mais significativa e homogénea de nebulosas planetarias do bojo
galactico, fizemos uma coleta de dados observacionais da literatura. Nos baseamos principalmente
em 6 artigos, para sele¢do dos dados: Koppen et al. (1991), Samland et al. (1992), Cuisinier et al.
(1996), Stasinska et al. (1998), Cuisinier et al. (2000) e Gorny et al. (2004). A amostra teve como
critério de selecdo principal ter distancia heliocéntrica superior a 5 kpc. Estas distdncias foram
determinadas a partir da média de trés artigos: Schneider & Buckley (1996), van de Steene &
Zijlstra (1995) e Zhang (1995).

A figura 17 apresenta os histogramas das distancias heliocéntricas das seis amostras
utilizadas na literatura. A maior diferenca estd entre os dados de Gorny et al. (2004) e Stasinska et
al. (1998), onde os picos podem diferir entre si cerca de 3 kpc de distancia. Entretanto, levando em
conta que os erros envolvidos na determinacdo destas distancias na maioria da vezes ¢ superior a 1

kpc, podemos considerar que o conjunto total de objetos ¢ bem representativo para o bojo galéctico.

2‘2‘ 3 ——— Cuisinier et al. (2000)
I —— Cuinisier et al. (1996) |
20 Koppen et al. (1991)
18 - —— Samland et al. (1992)
e 16 Stasinska et al. (1998)
o g4l —— Gorny et al. (2004)
£ 12/ 1
S 0] ]
8 L —
6 L —
4L ]
2+ N ]

0 /AERNA\Y; \‘w NN

L | L | ' L
00 25 50 75 10,0 12,5 150 17,5 20,0 22,5 25,0
Distancia Heliocéntrica [kpc]

Figura 17. Distribuicées das distdncias heliocéntricas das amostras
utilizadas como dados da literatura.
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3.1.2. Problema da Abunddincia Ionica do O*

Um dos problemas encontrados, no que se refere a determinacdo das abundancias quimicas
dos objetos do bojo galactico foi o calculo da abundancia do O". Nebulosas planetarias possuem
duas linhas importantes deste ion que podem ser utilizadas para calcular sua abundancia, porém
devido a provavelmente varios fatores (ver capitulo 2) seus valores ndo sdo equivalentes entre si na
maioria dos casos.

Em um recente artigo (Gorny et al. 2004), os autores recalcularam as abundancias quimicas
dos objetos da literatura e compararam com os novos dados observados por eles. Esta
redeterminagao foi feita com o objetivo de homogeneizar a amostra de dados.

Um dos ions calculados por eles foi exatamente o O, utilizando as duas linhas possiveis:
A3727, A7325 e o resultado foi semelhante ao encontrado por Escudero et al. (2004). Como vemos
na figura 18, as abundancias do ion calculadas pelas duas linhas possuem uma diferenca sistematica

entre eles.

01—
. ® Gorny et al. (2004)
O Liretatura (Gorny et al. 2004) ©
@
0,01 - o A
g o.gl ]
— Qo
E 2 [ S o ©
0 1E-3§— °, o 30% OOO i
+v © o
I o 08‘> ©
P O
@)
1E-4 o, ]
g oo ]
E5L i Ll
1E-5 1E-4 1E-3 0,01 0,1

O'/H" (1.7325)

Figura 18. Comparagdo entre as abunddncias de O*/H" calculadas
pelas duas linhas mais intensas no visivel e UV proximo. Os dois
dados da amostra foram obtidos de Gorny et al. (2004), porém os
circulos cheios sdo os observados e publicados neste artigo, e os
abertos os da literatura que foram recalculados pelos autores.
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3.1.3. Comparacdo Entre as Distribui¢coes de Abunddncias Quimicas

Comparagdo entre as Abunddncias de Oxigénio e Nitrogénio

Comparando as abundancias de alguns elementos quimicos importantes e significativos
entre as amostras de nebulosas planetéarias do bojo retiradas da literatura (figura 19 a 33), vemos que
apesar das amostras possuirem quantidades bem diferentes de objetos, as distribuicdes ndo possuem
grandes diferengas entre si a primeira vista. Esta comparagdo tem um papel importante para
averiguar a homogeneidade da amostra total da literatura, a fim de retirar a suspeita de qualquer
bias proveniente de método de observacdo, reducao de dados ou determina¢do das abundancias
elementares.

Fazendo uma andlise mais profunda nestes dados, observamos que as amostras de Cuisinier
et al. (1996) e Cuisinier ef al. (2000) tém um menor espalhamento nas abundancias de oxigénio,
enxofre e nitrogénio em seus objetos. Isto pode ser proveniente de uma melhor qualidade de seus
dados observacionais, ou um bias devido a localizagdo de seus objetos em coordenadas galacticas.

As abundancias quimicas dos objetos da amostra podem variar com relagdo as suas
coordenadas galacticas (Escudero & Costa 2001). Estudos mostram que este efeito pode ocorrer ndo
s6 com nebulosas planetarias, mas também com estrelas na direcdo do bojo (Tiede et al. 1995).
Portanto, temos que tomar cuidado quando comparamos dados selecionados de objetos com

localizagdes diferentes.
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3.1.4. Distribuicao Espacial dos Objetos da Literatura
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3.1.5. Distribui¢do Espacial dos Objetos

A distribui¢do espacial, com relagdo as coordenadas galacticas, € uma importante ferramenta

para diagnosticar se existe alguma bias diferenga no critério de selecdo das amostras. A primeira

vista, existe uma grande deficiéncia de objetos para baixa latitude galactica (figura 42). Isto se deve

ao fato da extingao interestelar nesta faixa de latitude ser muito alta para obtermos objetos de boa

qualidade espectral. Uma vez que o gés do disco se encontra bem préoximo do plano galéctico, fica

extremamente dificil obter espectros de boa qualidade nesta regido com os telescopios usualmente

utilizados para estes trabalhos.
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Figura 42. Distribui¢do espacial dos objetos da amostra retirada
da literatura (cruzes) e da amostra observada pelo nosso grupo

(circulo cheio).
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do observados pelo nosso grupo (linha vermelha). observados pelo nosso grupo (linha vermelha).

Outro dado importante que obtivemos foram os histogramas da distribui¢do dos objetos em
coordenadas galdcticas (figura 43 e 44). A primeira vista, os objetos das literatura varrem a mesma
faixa de valores do que os observados por nés. Isto nos fornece uma certa homogeneidade dos dados
com relacdo a sua distribui¢do espacial, porém os dados dos histogramas nio estdo normalizados, o
que significa que a amostra da literatura, a mais numerosa, estd mais concentrada na regido central
do que a nossa. Um ter¢o dos nosso objetos foi selecionado de Beaulieu et al. (1999), onde os
autores fizeram um intensa busca por objetos com linhas de emissdo em regides com grande latitude
galactica. Estas regides ainda ndo tinham sido muito estudadas na literatura, o que nos estimulou a
fazer um trabalho nesta area. Além disso, um dos critérios de selecio dos objetos nos artigos
publicados na literatura, até entdo, era ter uma distancia angular de até 10 graus do centro galactico.
Isto € importante quando se tem como objetivo fazer uma analise especificamente da regido central,
mas ndo fornece uma amostra estatisticamente significativa para todo o bojo.

Apesar de existirem pequenas diferencas nas distribui¢des espaciais das amostras, o
conjunto total nos dd um significativo grupo de objetos para o bojo galactico. Temos nebulosas
planetarias tanto na regido central, quanto nas regides mais afastadas do centro. Isto fornece uma

importante ferramenta para uma analise mais global da evolu¢do quimica do bojo.
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3.2. Distribuigdo das Abunddncias Quimicas

Outra importante forma de se analisar os dados da literatura e os nossos ¢ a partir das
distribui¢cdes e correlagcdes entre as abundancias quimicas dos objetos. As distribui¢des tém um
papel importante na caracterizagdo geral das abundancias obtidas. Elas suavizam os erros aleatorios
dos valores individuais das abundancias quimicas, dando uma visao geral e mais representativa da
abundancia dos objetos.

Ja as correlagdes entre os elementos quimicos tém uma papel mais importante na analise das
caracteristicas dos objetos de estudo e da evolugdo quimica propriamente dita do meio em que ele se
encontra ou onde foi formado. O problema ¢ que sua boa representacdo e interpretagdo sao muito
dependentes dos erros encontrados. Se tivermos duas correlagdes distintas em uma mesma amostra
de dados, a dispersdo dos valores delas pode ser tamanha que fica impossivel distinguir esta dupla
correlagdo. Portanto, podemos acabar fazendo uma analise errénea dos dados dizendo que existe
uma unica correlagdo com grande dispersao dos dados. Ou o que € pior: dizer que os dados nado se
correlacionam entre si. Alias, esta segunda possibilidade deve ser a mais presente nos estudos do

bojo.

3.2.1. Abundancias de Hélio

Apesar de uma pequena parte da abundancia do hélio se originar do meio interestelar em que
a estrela progenitora se formou, a maioria esmagadora deste elemento quimico ¢ proveniente dos
processos de nucleossintese que ocorrem em estrelas de massa intermedidria. Sendo pelo ciclo p-p
ou pelo CNO, a estrelas convertem hidrogénio em hélio durante toda a fase da seqiiéncia principal.
Portanto, o que observamos nas nebulosas planetarias sdo os elementos quimicos gerados por ela e
expelidos para o meio ao seu redor.

A partir da distribuicdo do hélio das nebulosas planetarias, vemos que os valores das
abundancias distribuem-se numa grande faixa (figura 45). Apesar da maioria das razdoes He/H estar
por volta de 0.1, observamos abundancias que vao de 0 a 0.2. Os valores mais altos de abundancias
sdo equivalentes aos encontrados em nebulosas planetarias do tipo I localizadas no disco da galédxia.
Isto sugere a existéncia de objetos jovens na regido do bojo galactico, porém esta afirmacao ¢ muito
precipitada, uma vez que a classificagdo ndo tem como base somente a abundancia de hélio, mas

também outros pardmetros, como a razao N/O e propriedades cinematicas.
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Outra peculiaridade desta distribui¢do ¢ a existéncia de baixos valores de abundancias. A
primeira vista, poderiamos dizer que sdo objetos pobres em hélio e conseqlientemente provenientes
de estrelas de baixa massa e grande idade. Porém, estas abundancias estariam abaixo do valor da
abundancia de hélio primordial, que € por volta de 0.06 em nimero. Este valor obviamente nao
corresponde a realidade, pois estrelas de baixa massa produzem hélio e consomem hidrogénio,
favorecendo ambos para o aumento desta razao. Uma das explicagdes seria a presenca de dados com
baixa qualidade que resultariam em uma determinagdo erronea do hélio em sua composi¢ao
quimica. Porém, vemos que os objetos sdo observados em todas as amostras, além do fato de termos
feito uma rigorosa selecdo de nossos objetos com relagdo a qualidade de espectros. A resposta mais
realista deste problema ¢ a presenca de hélio na forma neutra. Como vimos no capitulo de
observagdo, as abundancias i0nicas determinadas em nebulosas planetarias sao somente dos dois
estagios de ionizagdo: He+ e Het++. O hélio neutro ndo ¢ obtido nestes objetos e na maioria dos
casos ¢ negligenciado. As temperaturas tipicas das nebulosas planetarias favorece uma completa

ionizacao deste elemento, com excegao de alguns poucos casos.
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Figura 45. Distribuicdo da abundancia de hélio
para a nossa amostra (linha tracejada) comparada
com a da literatura (linha cheia).

Infelizmente ndo podemos tirar nenhum resultado conclusivo a partir da distribui¢do das
abundancias de hélio das amostras. Tendo em vista os erros envolvidos e a grande dispersdo dos
dados, encontramos somente a evidéncia de que no bojo galactico podemos ter nebulosas

planetarias de todas as faixas de massa, porém preferencialmente objetos com grande idade.
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3.2.2. Abunddncia de Nitrogénio

O nitrogénio € outro tipico elemento cuja abundancia quimica ¢ altamente influenciada pela
massa da estrela progenitora. Apesar de também possuir uma contribuicdo do meio interestelar onde
a progenitora se formou, grande parte de sua abundancia ¢ proveniente dos processos nucleares na
estrela. Um dado importante que podemos tirar dos modelos de nucleossintese estelar ¢ a
quantidade de nitrogénio produzido com relagcdo a massa da progenitora. Eles nos dizem que quanto
mais massiva for a estrela progenitora (dentro da faixa de massa intermediaria) mais ela produz
nitrogénio em seu interior. Isto ¢ observado em nebulosas planetdrias do disco, que mostram que
nebulosas provenientes de estrelas massivas (mais jovens) possuem maior abundancia quimica de
nitrogénio. Levando em conta este fato, temos uma importante ferramenta de analise para saber a

faixa de idade dos objetos que compdem a amostra.
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Figura 46. Distribuicio da abunddncia de
nitrogénio para a nossa amostra (linha tracejada)
comparada com a da literatura (linha cheia).

Uma das grandes dificuldades de uma boa determinag¢do da abundancia de nitrogénio em
nebulosas planetarias ¢ o erro envolvido no seu /CF. Apesar de termos, em grande parte dos casos,
boa precisdo no fluxo das linhas de diagnostico do N*, esta acaba ndo correspondendo diretamente a
uma boa precisdo da determinag¢do de sua abundancia quimica. Com as linhas possiveis de serem
medidas no Optico, podemos obter somente a abundancia de N' nestas nebulosas. Para obter a
abundancia deste elemento, utilizamos o ICF, que depende da abundancia de O'. A abundancia
deste ion tem erros observacionais, e, principalmente, tem uma diferenca sistematica entre os
valores calculados pelos dois ions possiveis, o que em alguns casos pode resultar em valores de
nitrogénio com grandes erros. Esta ¢ uma importante motivacdo da escolha das linhas A3727+29

para determinagdo da razdo O/H', uma vez que com estas linhas obtivemos valores mais
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compativeis com os da literatura e uma menor dispersao dos dados.

Outro ponto a se considerar ao analisar a distribui¢do destes valores ¢ a quantidade de
nitrogénio ndo proveniente de processos quimicos no interior estelar. Para estrelas mais massivas,
este efeito ndo deve ser tdo importante, pois a quantidade de nitrogénio produzida por elas ¢ grande
o suficiente para reduzir a influéncia da quantidade de nitrogénio do meio. Porém, quando tratamos
de estrelas de baixa massa, este efeito pode ser significativo.

Outro fator importante e muitas vezes negligenciado, ¢ o efeito da combinagdo entre
dragagem e rotacgdo estelar. Artigos recentes t€ém mostrado que estrelas com grande rotagdo podem
mudar significativamente a mistura dos elementos processados no interior da estrela progenitora,
nas camadas mais proximas da superficie. Quanto mais importante for a rotacdo da estelar, mais
enriquecido em nitrogénio serd a nebulosa planetaria (Meynet & Maeder 2002). Com isso, se
tivermos estrelas formadas na mesma época e numa mesma regido (ou seja, com a mesma
abundancia quimica inicial e mesma idade), poderemos ter abundancias quimicas diferentes nas
nebulosas planetarias geradas por elas. Isto acabaria gerando uma dispersdao dos valores que nao
condiz com dispersdes de abundancias do meio interestelar, nem com diferentes massas de suas
estrelas, mas simplesmente esta relacionada com caracteristicas de sua estrutura interna.

Poucos resultados conclusivos podem ser obtidos diretamente da distribui¢do dos valores
das abundancias de nitrogénio, da mesma forma que do hélio. Tendo em vista os pontos abordados
acima e a grande dispersdo dos valores encontrados, podemos achar indicios de que nao estamos
lidando com objetos de uma mesma idade e caracteristica quando analisamos a amostra do bojo.
Apesar de termos tentado reduzir ao maximo o efeito do O" na abundéncia de nitrogénio, nao
podemos excluir esta contribui¢do no espalhamento dos dados. Porém, levando em conta a
semelhanca entre os dados da literatura com os nossos, que apresentam altos (superiores a 8.5) e
baixos (inferiores a 7.5) valores de nitrogénio, encontramos indicios de que temos uma grande faixa
de massa para analisar na amostra. Isto nos fornece um importante dado de analise, uma vez que

temos amostras de praticamente todos os periodos da histéria do bojo.

3.2.3. Abunddncia de Oxigénio

Dentre todos os elementos quimicos estudados em nebulosas planetarias, o oxigénio ¢ o
mais importante de todos. As linhas de O™ s3o as mais intensas em seu espectro (A4959,5007) e

por muito tempo foram consideradas como sendo linhas de um novo elemento quimico denominado
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nebulium. Por apresentarem grande intensidade no espectro, temos um dos menores erros na
medic¢do do fluxo.

A determinacdo da abundancia clemental deste elemento ndo se baseia unicamente na
abundancia do O++, mas também do seu ion menos excitado (O") ¢ de uma pequena corregdo pela
inexisténcia de linhas mensurdveis dos demais estdgios de ionizacdo. Neste trabalho, e na maioria
dos demais realizados na literatura, determinamos a abundancia deste elemento também pelo
método do ICF, para corrigir este efeito. Apesar do O" estar sujeito a erros, como descrito
anteriormente, felizmente este ion na maioria dos casos se encontra em menor quantidade na
nebulosa planetaria. Portanto, passa a ter uma papel menos importante no que se refere aos erros
intrinsecos na determinagdo da abundancia quimica elemental.

Outro ponto importante na determinagdo da abundancia do oxigénio pelo método do ICF ¢ a
dependéncia do hélio nos calculos. Como o fator de corregdo ¢ a razdo entre o He/He", um erro na
abundancia do hélio pode acarretar em problemas na determinacdo do oxigénio. Mas isto, na
maioria dos casos, ndo ocorre, uma vez que a maioria do hélio em temperaturas e densidade tipicas
de nebulosas planetarias se encontra no seu primeiro estagio de ionizag¢do. Ou seja, a razao descrita
acima € proxima de 1 em boa parte da amostra.

Analisando especificamente a distribuicdo das abundancias de oxigénio dos objetos do bojo
(figura 47), vemos que nossa amostra tem grande semelhan¢a com os objetos obtidos da literatura.
Os dois picos se encontram praticamente com o mesmo valor. Uma tunica diferenca visivel nestes
objetos ¢ a dispersdo dos valores obtidos. A quantidade de objetos com baixa abundancia de
oxigénio para nossa amostra ¢ levemente superior ao da literatura. Um dos motivos pode ser a
distribuicao espacial das amostras (Escudero & Costa 2001), uma vez que podemos ter variagdes de

abundancias quimicas de acordo com a posi¢ao observada no bojo.
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Figura 47. Distribui¢do da abundancia de oxigénio
para a nossa amostra (linha tracejada) comparada
com a da literatura (linha cheia).
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Apesar de parte desta dispersdo poder ser proveniente de erros observacionais, como
superestimacao da temperatura eletronica, vemos que a presenca de objetos com baixa metalicidade
ocorre em ambas as amostras. Ou seja, podemos estar vendo objetos velhos e pobres no bojo
galactico, o que ¢ bastante razodvel, uma vez que sabemos que a populacdo do bojo ¢
predominantemente tipo II.

Outro importante item obtido a partir desta distribuicao € a presenga de objetos ricos em
oxigénio. Isto poderia ser uma surpresa se tivéssemos considerado somente o cenario monolitico
para a formacdo do bojo. Porém, estes dados sdo completamente compativeis com as observacdes
de gigantes vermelhas nas janelas de Baade, como foi feito no célebre artigo de McWilliam & Rich
(1994). Assim com no caso de estrelas, temos objetos com grandes abundancias quimicas nas
amostras.

Um diferenca encontrada comparando a distribuicdo de oxigénio e nitrogénio (figuras 46 e
47) foi o seu perfil. Visivelmente, a distribui¢do de oxigénio possui uma queda abrupta em
abundancias em torno de 9.0 dex. J4 no caso do nitrogénio este perfil ¢ mais uniforme. Uma
explicagdo razoavel seria que a presenca de erros no perfil do oxigénio ¢ mais presente, mas, como
veremos mais adiante, existe outra motivo mais realista para este efeito.

A grande concentracdo de objetos com o mesmo valor de abundancia quimica (entre 8.5 e
8.75) nos sugere algumas explicagdes. Uma delas ¢ que a maioria dos objetos devem possuir
praticamente a mesma idade, e conseqiientemente apresentar abundancias quimicas semelhantes.
Outra, que o bojo teve um répido enriquecimento quimico que acabou estabilizando neste valor. Ou
ainda, que devido ao consumo do oxigénio no ciclo ON a abundancia de oxigénio observada nestes
objetos acabaria se estabilizando nesta regido. Um estudo mais detalhado desta distribui¢do e
possiveis explicacdes deve ser feito comparando a abundancia de oxigénio com os demais
elementos quimicos, que sera apresentado no capitulo seguinte.

Ainda ndo podemos tirar resultados conclusivos somente a partir da distribuicdo da
abundancia do oxigénio para os objetos do bojo. Um dos resultados realmente pouco sujeitos a erros
ou pontos de vista ¢ que, como no caso das estrelas, existem objetos pobres e ricos no bojo da nossa

galaxia.

3.2.4. Abunddincia de Enxofre, Argonio e Nednio

O enxofre ¢ um tipico elemento encontrado em nebulosas planetarias para o qual existe uma

grande imprecisdo na medi¢do de algumas linhas. Suas linhas mais importantes e evidentes no
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visivel sdo o par AL76716,6730 do S*, também responsaveis pela determina¢ao da densidade de
nossos objetos. Porém, a determinacdo da abundancia elemental do enxofre ndo ¢ feita unicamente
por este ion, mas também pelo ion duplamente ionizado, S™, que tem problemas para ser
precisamente determinado. Contudo, como veremos a diante, sua correlagdo com a abundancia de
oxigénio tem pequenas dispersdes, podendo ser usada como vinculo observacional para modelos de
evolugdo quimica.

A distribuic@o das abundancias de enxofre (figura 48) determinada pelos nossos objetos, nao
possui uma diferenga significativa dos objetos da literatura. Existe uma pequena quantidade de
objetos com baixas abundancias elementais, seguindo o mesmo principio da distribuicdo de
oxigénio da nossa amostra

Uma falsa distribui¢do bimodal ¢ vista da nossa amostra, porém este efeito deve ser

proveniente de uma baixa quantidade de objetos, gerando um falso perfil.
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Figura 48. Distribui¢cdo da abundancia de enxofie
para a nossa amostra (linha tracejada) comparada
com a da literatura (linha cheia).

A abundancia de argdnio possui uma desvantagem com relacdo as demais, uma vez que ¢
calculada usando unicamente uma linha de emissdo, que em alguns casos possui uma baixa
intensidade ¢ baixa sinal/ruido. A analise de sua distribuicao e correlagdo com os demais elementos
quimicos precisa ser feita cuidadosamente, pois pode ser o elemento com maior imprecisao nos
dados. Como veremos a seguir, sua correlacdo com o oxigénio também ndo ¢ muito boa, o que
reduz ainda mais a credibilidade dos resultados.

Comparando os dados do argdnio de nossa amostra com os da literatura vemos uma grande
semelhanca entre as abundancias obtidas (figura 49). Isto pode ndo ser um ponto favoravel, uma vez
que temos objetos com baixos valores nas abundancias em oxigénio e enxofre. Esta diferenca deve

ser proveniente de erros na determinacdo da abundancia idnica do ion, ou em problemas na
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construc¢do do ICF do elemento.
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Figura 49. Distribui¢do da abundancia de argonio
para a nossa amostra (linha tracejada) comparada
com a da literatura (linha cheia).

O nednio possui um par de linha bem intensas no azul, o que favorece uma boa
determinag@o de sua abundancia elemental. Apesar de, em nebulosas planetarias, ser possivel medir
na maioria dos casos um Unico ion, esta determinacgdo ¢ feita com grande precisdo em quase todos
os objetos. A distribui¢do dos nossos dados parece ter um perfil bimodal (figura 50), mas este deve
ser um falso efeito, proveniente de uma baixa quantidade de dados. Seus valores parecem estar de
acordo com os demais dados da literatura. Uma quantidade significativa de objetos com baixa
abundancia pode ser observada, contudo se encontra perfeitamente com o perfil de oxigénio

encontrado. A presenga destes objetos com baixa abundédncia deve seguir mesmo raciocinio que o

do oxigénio.
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Figura 50. Distribui¢cdo da abunddncia de nednio

para a nossa amostra (linha tracejada) comparada
com a da literatura (linha cheia).
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A tabela 12 mostra um resumo das abundancias quimicas obtidas na nossa amostra e nos
dados da literatura.

Tabela 12. Resumos das abundancias quimicas dos nossa objetos e da literatura.

Amostra He/H e(N) e(0) e(S) e(Ar) e(Ne)
Nossas ~ 0.112+0.004 (77) 7.83%+0.07 (72) 8.43+0.04 (76) 6.56+0.06 (70) 6.24+0.06 (75) 7.69+0.05 (56)
Lit. 0.100+0.003 (125) 8.02+0.04 (116) 8.52+0.04 (125) 6.81+0.04 (69) 6.23+0.06 (50) 7.96+0.07 (59)

Total  0.104+0.002 (202) 7.95+0.04 (188) 8.49+0.03 (201) 6.69+0.04 (139) 6.24+0.04 (125) 7.83+0.05 (115)

3.3. Correlagoes Entre as Abunddncias Quimicas

3.3.1. Correlagdo entre He e N/O

A correlagdo mais utilizada quando se analisam abundancias quimicas de nebulosas
planetérias ¢ aquela entre a abundancia de hélio e a razdo nitrogénio/oxigénio (figura 51). Um dos
principais motivos de se medir a razao entre a abundancia de nitrogénio e oxigénio € para tentar
retirar a propor¢ao do nitrogénio proveniente do meio interestelar em que a estrela progenitora se
originou. Ja a abundancia do hélio ¢ um indicador direto dos processos quimicos do interior estelar.
Por isso, este grafico tem como objetivo obter as caracteristicas da estrela progenitora, como sua
massa e idade.

Um dos primeiros pontos que podem ser vistos nessa correlacdo sdo os objetos com baixa
abundancia de hélio, como foi também visto no histograma do hélio. Estes objetos com baixo He
(abaixo da abundancia primordial) possuem quase todos os valores para as razdoes N/O, o que sugere
que nao seja realmente um efeito evolutivo, mas sim, um problema na determinagao da abundancia.

O dado mais importante que este grafico nos fornece ¢ a correlacdo entre a razdo N/O e
He/H para a maioria dos objetos. Isto indica que quanto mais abundante em hélio for o objeto, mais
alta serd a razao N/O. Isto ¢ um indicador da massa e idade da estrela progenitora, pois quanto mais
massivo (jovem) for o objeto, mais rico em hélio e nitrogénio. Os yields de nitrogénio para as
estrelas de massa intermedidria sd3o maiores quanto mais massiva for a estrela (van den Hoek &

Groenewergen 1997, Marigo 2001).
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Figura 51. Correlagcdo entre as abundancias de hélio e a razdo
das abunddncias de nitrogénio e oxigénio, para os nossos dados
(circulo cheio) e os da literatura (cruzes).

Contudo, ainda temos uma quantidade significativa de objetos com baixa razdo de N/O e
grande valor de He/H. Apesar de serem mais significativos em nossa amostra, tal efeito também
pode ser observado em alguns resultados da literatura. A principio nao existe uma explicacao
razoavel para esta peculiaridade, mas pode-se sugerir que seja proveniente de alguns fatores, como
erros observacionais, problemas no método de determinac¢do da abundancia quimica, caracteristica
internas do proprio objeto, como a eficiéncia dos processos de dragagem, e por Gltimo algum efeito
proveniente da propria evolucdo quimica do meio. Talvez todos estes efeitos ocorram, mas para
determinar qual deles ¢ mais importante nestes objetos, seria necessdrio fazer um estudo

quantitativo aprofundado na evolug¢ao quimica do bojo galactico.

3.3.2. Correlacdo entre O e N

A correlagdo entre as abundancias de oxigénio e nitrogénio (figura 52) mistura elementos
quimicos que sdo originarios de processos do interior estelar (nitrogénio) e do meio interestelar em
que a estrela se originou (oxigénio). A importancia deste grafico é que com ele podemos fazer uma
analise de abundancias quimicas dos elementos produzidos por estrelas de massas diferentes. O
nitrogénio ¢ produzido essencialmente por estrelas de massa intermedidria, ja4 o oxigénio por
estrelas de alta massa. Os ventos estelares, gerados por supernovas, por exemplo, podem ser

responsaveis pela reducdo do enriquecimento quimico de oxigénio do meio interestelar. O
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nitrogénio, que ¢ ejetado em uma nebulosa planetaria e portanto nio sofre outflow, ndo seria ejetado
para fora do bojo. Isso faria com que a regido fosse enriquecida normalmente por nitrogénio e

reduzidamente por oxigénio.
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Figura 52. Correlagdo entre as abundancias de oxigénio e
nitrogénio, para os nossos dados (circulo cheio) e os da literatura
(cruzes).

Os dados observados pelo nosso grupo de pesquisa € os da literatura possuem uma grande
semelhanca na sua distribuicdo e praticamente a mesma correlacdo. A Unica diferenga visivel entre
eles ¢ a presenca de objetos com baixa metalicidade para os nossos dados. Este efeito esta
perfeitamente de acordo com a presenga de objetos pobres mostrada nas distribuicdes das
abundancias quimicas.

Um dado importante que esta distribui¢do nos fornece ¢ a presenca de um grande faixa de
valores de oxigénio para baixas abundancias de nitrogénio. Se observarmos os valores de nitrogénio
por volta de 7.25 dex, veremos que existem objetos com abundancia de oxigénio que varia de 7.5 a
8.75 dex. Esta dispersdao ¢ muito superior a qualquer erro na determinacao da abundancia quimica
destes elementos. O que precisamos verificar ¢ se este efeito ¢ proveniente de processos fisicos que
tenham ocorrido no interior da estrela progenitora, ou simplesmente a assinatura de uma particular

evolucdo quimica do meio.

79



3.3.3. Correlacdo entre Elementos Mais Pesados

Outras correlagdes normalmente utilizadas para estudar as abundancias quimicas de
nebulosas planetarias sao aquelas entre os elementos o medidos. Alguns destes elementos, por
serem produzidos praticamente pelo mesmo tipo de evento, SNII, devem apresentar uma mesma
distribuicdo dos dados. Ou seja, uma baixa dispersdo e grande linearidade.

Analisando a correlagdo entre as abundancias de oxigénio e enxofre (figura 53), vemos que
existem uma grande semelhanga entre os dados da literatura com os de nossa amostra. Apesar de
apresentarem uma certa dispersdo nos valores, que deve ser proveniente de erros observacionais ou
do método de determinagdao da abundancia, podemos dizer que a correlacdo entre elas ¢
praticamente linear. O que condiz perfeitamente com a origem destes elementos quimicos. Se sdo
produzidos pelo mesmo processo, deverao apresentar a mesma distribuigao.

O mesmo ocorre com a correlagdo entre o oxigénio e o argonio (figura 54), que, apesar de
apresentarem uma maior dispersdao nos dados, também € praticamente linear. Este efeito ocorre ndo
somente com os nossos dados, mas também com os dados obtidos da literatura.

Por ultimo temos a relagdo entre o oxigénio e o nednio (figura 55), que apresenta uma
correlagdo bem superior ao dos demais elementos quimicos. As linhas do ion do neénio que sdo
usadas para determinar sua abundancia sdao, na maioria dos casos, bem intensas, o que facilita uma

determinag@o mais precisa da abundancia quimica.
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Figura 53. Correlagdo entre as abundancias de oxigénio e
enxofre, para os nossos dados (circulo cheio) e os da
literatura (cruzes).
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Figura 54. Correlagdo entre as abunddncias de oxigénio e
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3.3.4. Variagdo das Abundancias Quimicas com a Posi¢do

Um dos primeiros estudos ao se fazer uma analise quantitativa sobre a evolugao do bojo ou
da sua estrutura interna ¢ o de possiveis relagdes entre as abundancias quimicas dos objetos com a
sua posi¢ao no bojo.

Analisando o comportamento da abundancia de oxigénio com relag@o a longitude (figura 56)
e latitude galactica (figura 57) vemos que nao existe nenhum indicio de gradiente de abundancia
com relagdo as coordenadas. Apesar de alguns autores apresentarem indicios de gradientes internos
do bojo (Frogel et al. 1990, Tyson 1991, Minitti et al. 1995, Tiede et al. 1995 e Frogel et al. 1999),
nossos dados ndo apresentam a primeira vista nenhuma evidéncia de gradiente, estando de acordo
com resultados fornecidos por outros trabalhos (Ramirez et al. 2000). Contudo, precisamos ter em
mente que, para os nossos dados, estamos avaliando a variagdo com as coordenadas galacticas, ao

invés do raio galactocéntrico. Isto pode causar uma falsa conclusdo, com relacdo a gradientes de

abundancias.
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3.4. Codigo numérico

O desenvolvimento de codigos numéricos para o estudo da evolu¢dao quimica do bojo tém
tido um importante papel para a compreensdo de como a regido se formou e evoluiu. A andlise
quimica das estrelas e nebulosas planetarias trouxeram um importante avango nesta area, contudo
ela ndo fornece pardmetros importantes como taxa de perda de metais e escala de tempo de infall
para a regido. Algumas propriedades evolutivas s6 sdo obtidas a partir de modelos de evolugao
quimica que procuram reproduzir os vinculos observacionais a partir de alguns pardmetros de
entrada. Este ¢ o papel de um modelo de evolucdo quimica: saber quais sdo os cenarios evolutivos e
principalmente os parametros de entrada que conseguem reproduzir as abundancias quimicas
determinadas atualmente.

Infelizmente os modelos existentes na literatura sdo restritos aos seus criadores, que nao
fornecem grades de modelos para que seja feita uma analise por outros autores. Por este motivo, nos
inclinamos a desenvolver um software a fim de termos a liberdade de determinar qual foi a evolucao

quimica do bojo.

3.4.1. Diagrama

O cddigo do programa foi desenvolvido com o objetivo de ser de facil utilizagdo e
implementagdo, caso seja necessario seu aprimoramento futuro. Atualmente, ele ¢ composto de um
arquivo principal, doze arquivos secundérios com sub-rotinas especificas, e algumas tabelas com os
yields estelares utilizados. A linguagem utilizada no seu desenvolvimento foi C++, para que fosse
possivel ser executado em qualquer maquina e sistema operacional. O codigo, dentro do possivel,
foi otimizado com relagdo ao temo de execucdo e processamento de dados. Sua velocidade depende
obviamente do processador e da memodria RAM do computador a ser utilizado, porém seu tempo de

execugdo ¢ de alguns segundos.
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‘ Define os Valores Iniciais ‘

De t = 0 até Tempo Total
em intervalos At

A

‘ Loop em todas as zonas J

A Faz o infall de gas para o
intervalo At

‘ Calcula a SFR

Calcula a IMF
numero de estrelas para
cada intervalo de massa

Cria as estrelas

‘ Cria as supernovas la

[ Checa e explode as estrelas

‘ Salva as propriedades
do meio

Salva as abundancias € os
histogramas das NPs

Figura 58. Diagrama principal do codigo numérico
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Subrotina do Infall

A subrotina do infall foi criada para aceitar uma quantidade ilimitada de infall de gas, caso o
usudrio do cddigo julgue necessario. Dentro das configuracdes iniciais das variaveis, o usuario tem

a possibilidade de escolher o ntimero de episodio de infall de gas no sistema.
f(t)EMga's:fl(t)+f2<t>+f3(t)+"'zzfi(t) (76)
i=1

Para cada infall, o loop do cddigo ¢ dividido em trés partes:
a. Primeiramente ele calcula a quantidade de gas que devera cair no intervalo de tempo. Este calculo

¢ feito integrando a fung¢do da taxa de infall no intervalo de tempo At:

Lo

AMi,mfau(T): f fi(t)dt (77)

b. Enriquece o meio interestelar com todos os elementos quimicos, que ¢ feito de acordo com a

razao entre a massa total de cada elemento quimico com a massa total de gas:

AM O)ZAMinfall(T)Minfa/l(o)/Minfall(T) (78)

meio(
c. Por tultimo, ele retira a massa de gas para todos os elementos quimicos da massa total do infall,

reduzindo a quantidade de gas restante na zona de infall.

Loop em todas os infalls
(o usudario pode definir
quantos infalls ele quer)

A Calcula a quantidade de massa
que devera cair no disco
no intervalo de tempo At

Enriquece todos os elementos
quimicos do meio de acordo
com a composi¢ao do infall

Retira esta mesma quantidade
de elementos quimicos do gas
restante do infall

Figura 59. diagrama da rotina do infall de gas.
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Subrotina da Taxa de Formacdo Estelar

O codigo da taxa de formagao estelar ¢ feito em trés etapas:
a. Na primeira etapa do processamento ele calcula a densidade média do géas contido na zona,
dividindo a quantidade total de gas pela area/volume da zona.
b. A partir da densidade de gés ele determina a taxa de formagdo estelar, que multiplicada pelo
intervalo de tempo At e pela area/volume da zona, nos fornece diretamente a quantidade de gas que

ira se transformar em estrelas.

M =SFR|M yano ' kpc*].At|ano]. A kpc?) (79)

estrelas

c. Para densidades inferiores a uma densidade critica, a taxa de formagao estelar ¢ igual a zero. Isto
se deve ao fato do gas nao conseguir colapsar para formar estrelas.

E importante que a determinagdo da SFR seja feita anteriormente aos demais algoritmos,
pois eles dependerdo diretamente da quantidade de estrelas que deverao se formar no meio.

Outro ponto importante deste calculo ¢ a densidade do gas que deverd ser utilizada. Como o
codigo do programa realiza os processos de forma seqiiencial, ndo podemos utilizar a densidade do
gas no momento da execucdo da rotina da SFR, pois seu valor estard superestimado. O cédigo
anterior (infall) ¢ responsavel pelo acréscimo de géas na zona e o posterior, responsavel pela retirada

de gas da zona. Com isso, temos que usar uma densidade média que ¢ calculada a partir dos valores

de maior e menor quantidade de massa em um determinado tempo ¢.

Calcula a densidade média
da zona

Calcula a SFR (M,))
de acordo com o método adotado

Zera a SFR se a densidade
for inferior a densidade minima.

Figura 60. diagrama da subrotina
destinama a determinacdo do taxa
de formacgao estelar (SFR).
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Subrotina para determinag¢do da IMF

A partir da definigdo da IMF, o codigo determina a quantidade de estrelas para cada
intervalo de massa, que deverd ser criada na zona no intervalo de tempo At. Esta subrotina do
codigo faz um loop em cada intervalo de massa executando duas sequéncias de trechos de
comandos:

a. Primeiramente, o codigo calcula a quantidade de massa que sera convertida em sistemas binarios
e que se transformardo em supernovas do tipo la. Esta quantidade de massa sera subtraida da massa
total que ird formar as estrelas na faixa de massa das componentes que compdem o sistema binario
progenitor da SNIa

b. Determina a quantidade de estrelas para cada faixa de massa definida pelo usudrio. A quantidade
de estrelas ¢ determinada a partir da integracdo da distribui¢do de massa predita pela IMF escolhida.
A constante de normalizacdo da IMF ¢ calculada para que a quantidade total de massa convertida
em estrelas, incluindo as que formarao os sistemas bindrios, resulte na SFR calculada pela subrotina

anterior.

Como o programa calcula tudo de forma discreta, para cada intervalo de tempo o meio
produz uma quantidade de estrelas para cada valor de massa. Nao sdo todas as massas que sdo
produzidas pelo programa, pois, além de nao haver na literatura uma relagao continua dos yields
com as massas estelares, seria complicado desenvolver um programa que resolvesse de forma
continua a formagao das estrelas. Seria possivel obter uma fung¢ao continua entre os yields estelares
e das massas inicias das estrelas, porém seria preciso criar um programa que resolvesse um sistema
de equacgdes diferenciais. Para um sistema quimiodindmico simples ndo haveria problema, porém
para um sistema mais complicado, com ventos estelares, troca de gas com o disco, multicamadas e
reciclagem nao instantanea, seria mais dificil obter uma solugao.

Com isso, temos que obter a quantidade de estrelas para cada massa inicial existente. Neste
programa, foram utilizados varios valores adicionais de massa estelar, sendo que a maioria esta
entre 0.9 e 3 massas solares. Isto porque neste intervalo a diferenga de tempo de vida das estrelas ¢
muito grande. Se colocdssemos uma pequena quantidade de valores neste intervalo, poderiamos
embutir um grande erro (bias) na ejecao dos yields estelares. A ejegao destes yields seria tao discreta
e espagada que resultaria num efeito artificial e ndo realista.

Para obter o niimero de estrelas para cada massa em um determinado tempo ¢ utilizamos as

seguintes expressoes:
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onde Q¢ a taxa de formacao estelar ¢ K € a constante de normalizacao da IMF.

Para obtencdo da quantidade de massa em cada faixa de massa estelar utilizando a IMF de

Kroupa, fizemos uma andlise semelhante, pois ao invés de utilizarmos um expoente constante,

utilizamos um expoente para cada intervalo de massa.

Loop em todos os
intervalos de massa
(o usuario pode definir quantos
intervalos de massa vai querer)

A

Checa se reduz a quantidade
de estrelas devido aos sistemas
binarios que irdo geral SNIa

Calcula quantas estrelas serdo
produzidas para cada
intervalo de massa

Figura 61. diagrama do codigo responsavel pela
determinacgdo da IMF.
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Subrotina para Criar as Estrelas.

Calculada a quantidade de estrelas que deverdo ser formadas em cada intervalo de massa,
esta subrotina cria as estrelas propriamente ditas. Para isso, o codigo ¢ dividido em dois trechos
principais, que sdo executados em um /oop varrendo todos os intervalos de massa determinados
pelo usuério do programa.

a. Cria as estrelas, armazenando o niimero para cada intervalo de massa no tempo ¢.

b. Retira do meio interestelar a quantidade de matéria convertida em estrelas proporcionalmente
para todos os elementos quimicos constituidos. Isto reduz a quantidade dos elementos, ¢ a massa
total de gas.

c. Aumenta a quantidade total de estrelas na zona.

Loop em todos os
intervalos de massa
(o usuario pode definir quantos
intervalos de massa vai querer)

A

Cria as estrelas para toda
a faixa de massa

Retira do meio as massas
convertidas em estrelas para
todos os elementos quimicos

Aumenta a quantidade de
estrelas da zona

Figura 62. diagrama da subrotina responsavel pela criagdo
das estrelas.
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Subrotina para calcular a quantidade de supernovas do tipo la

Rotina responsavel pela criacdo dos sistemas binarios que irdo gerar as supernovas do tipo
Ia. A quantidade de sistemas esta diretamente ligada a quantidade de massa da taxa de formacao
estelar, que ird gerar estes sistemas, e a distribuicdo de massa de suas componentes.

Existem dois métodos de determinacao de supernovas do tipo Ia no codigo: o método de
agrupamento aleatério das massas e o que utiliza uma fun¢@o de distribui¢do da razdo entre as
massa das estrelas que constituem o sistema.

Esta subrotina é constituida de aparentemente simples /oop entre as massas das estrelas
secundarias do sistema binario, mas a determinagdo ¢ um dos algoritmos mais complexos do
programa. Ele determina a quantidade de estrelas com massa m que fara parte de sistemas binarios
progenitores de SNIa, que sdo ao mesmo tempo as estrelas secunddrias dos sistemas. Esta
determinagdo ¢ importante para calcular o tempo exato de vida do sistema, uma vez que o que rege

0 tempo para que a supernova acontega ¢ o tempo de vida da estrela de menor massa do sistema.

Loop em todas os intervalos

de massa de estrelas secundarias
(o usuario pode definir quantos
intervalos de massa vai querer)

Cria as estrelas sec. das SNIa

Figura 63. diagrama da subrotina responsavel pela
determinagdo do numero de sistemas que irdo gerar SNla.

90



Subrotina para as Explosoes Estelares

A subrotina responsavel pela ejecao do material produzido pelas estrelas ¢ composta de
varias subrotinas secundarias.
a. O primeiro trecho da rotina faz uma varredura em todas as estrelas existentes na zona e verifica
qual delas chegou no final de sua evolugdo. Este calculo ¢ feito a partir da relagdo entre massa e
tempo de vida da estrela. Sabendo a estrela que devera explodir, ele executa as proximas fungdes
para cada um dos objetos selecionados.
b. O préximo passo é determinar a taxa de vento e outflow de gas do sistema. Esta taxa podera ser
definida diretamente no cédigo ou calculada a partir da SFR. E importante ressaltar que tanto o
vento quanto o outflow de gas ¢ executado somente para objetos que irdo gerar supernovas do tipo 1
ou la.
c. Definidas as taxas de ventos, o cddigo faz um Joop entre todas as zonas adjacentes e a propria
zona, enriquecendo-a com o material processado pelas superovas.

d. Por tltimo, ele reduz a quantidade de massa da zona que estd armazenada em estrelas.

Loop em todas os

intervalos de massa

(o usuario pode definir quantos
intervalos de massa vai querer)

o final de sua evolugdo

Nio | l

@efini as taxas de vento e outﬂovD
Loop nas zonas adjacentes
e na propria zona
Enriquece a zona i
utilizando a taxa de vento
Enriquece a massa do infall i

utilizando a taxa de outflow

Reduz a quantidade de massa

em estrelas da zona

Figura 64. diagrama do codigo responsavel pela explosdo das estrelas.

Checa se a estrelas atingiu ) Sim

A
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3.4.2. Precisao do Modelo de Evolugcdo Quimica

Como o modelo de evolu¢ao quimica trata varios parametros de forma quantizada, como o
tempo e as massas estelares, € necessario saber o quanto a defini¢do destes parametros influencia na
determinagdo dos parametros fisicos do meio e das nebulosas planetarias. Para isso, variamos o
intervalo de tempo e de massa para determinar os valores dos parametros de entrada mais
importantes para o nosso estudo.

Nesta etapa ndo ¢ importante representar com exatidao as caracteristicas do bojo galactico, ja
que o que nos interessa ¢ a variagdo média das caracteristicas de acordo com a quantizacdo dos
parametros de entrada.

Os parametros quantizados estudados foram:

1. Intervalo de tempo entre cada loop: saber quanto variam os valores obtidos a partir do
modelo de evolugdo quimica ¢ de suma importancia para determinar a qualidade dos
resultados obtidos. Devido a limitada capacidade dos processadores atuais, temos que
escolher um intervalo de tempo de integragdo que ndo seja pequeno o suficiente para
afetar a qualidade dos dados e nem tdo grande que tenha um tempo de processamento
muito longo. Parte desta se¢do ¢ destinada a andlise quantitativa da determinagdo do
passo do tempo.

ii. Intervalo de massa: o intervalo de massa também ¢ uma outra importante grandeza a ser
quantizada. Se utilizarmos pequenos intervalos de massa, precisaremos de grande
quantidade de memoria RAM do computador para que possa executar o codigo. Em
contrapartida, se definirmos uma pequena quentidade de intervalos de massa, teremos
conseqiientemente um enriquecimento do meio de forma ndo continua, o que poderia ser

confundido por bursts de formagao estelar.

Resultados Obtidos Com a Quantizagdo do Tempo

Foram adotados trés intervalos, A¢, de tempo e com isso determinado os parametros fisicos e suas
variacdes com cada intervalo. Abaixo segue uma breve descri¢cao das variagdes encontradas de cada
parametro.
1. Densidade de gis do meio interestelar (figura 65);
Vemos que a densidade de gds no meio interestelar ndo ¢ afetada significativamente com a
variacdo do intervalo de tempo. A figura 65 mostra o valor A calculado pela equacdo (82) para

a linha preta e pela equagdo (83) para a vermelha:
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0 s (A1=10°)
0, At=10")—0 , (At=10°
Al =100 Lz ) g(6 ) -
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ii. Densidade de estrelas (figura 66):
Na variacao da densidade de estrelas a diferenga ¢ ainda menor, com exceg¢do dos primeiros
milhdes de anos em que pode atingir 15% de diferenga entre os valores. A determinagdo destas
diferencas ¢ feita de forma andloga a densidade de gés, porém usando a densidade de estrelas

(equacgdo 84 a 85).

A [ ] =100- O-e‘gt”elaS(A t=10 )_ O-estrela;(A =10 ) (84)
O—estre/as ( A t= 10 )

A []: 100- T ogiretas (A 1=10 )_O-estrel‘l;(A t=10") (85)
Uestrelas(A = 10 )

iii. Taxa de formacao estelar (figura 67):
A diferenca entre as taxas de formacdo estelar (SFR) também ¢ calculada na mesma forma
(equacdo 86 a 87) e reflete de forma indireta a densidade do meio. Vemos que nos ultimos
milhdes de anos a SFR varia entre 0% e 100%, que ¢ conseqiiéncia da existéncia de uma
densidade minima para que ocorra formagao estelar. Valores de densidade abaixo do valor critico
automaticamente cessam a formacao estelar. Nesta fase a taxa de formacao estelar fica oscilando

entre SFR,,, e zero.

SFR(At=10")—SFR(At=10")

Al ]=100-

SFR(At=10°) (86)
. SFR(A1=10")=SFR(A1=10")
All=100 SFR(At=10°) (87)
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iv. Abundancia numérica de oxigénio no meio interestelar (figura 68):
Para a determinacdo da variagdo da abundancia numérica de oxigénio do meio interestelar,
utilizamos a razio entre a massa de '°O e 'H, mas ao invés de densidade utilizamos a expressio
dada pela equagdo 88 e 89. A abundancia do meio praticamente ndo sofre alteragdo com o tempo,

com excec¢do dos primeiros milhdes de ano.

_ o M|0](A1=10")=M|0](At=10')

Al]=100 OlA=10) (88)
_ o0 M|O](A1=10")-M|0](At=10")

All=100 M[0](Ar=10° (89)

v. Histograma da abundancia numérica de oxigénio e nitrogénio das nebulosas planetérias (figura
69 e 70):
Para os histogramas de oxigénio e nitrogénio vemos que quanto maior for o intervalo de
integracdo menor ¢ a precisdo das curvas. Ou seja, se adotarmos intervalos grandes, teremos
falsos picos de abundancias ou um serrilhado irreal. Na figura 70 vemos que este efeito ¢ mais
evidente no Nitrogénio do que no Oxigénio. O resultado mais importante referente a estes
histogramas ¢ que o valor médio das abundancia permanece o mesmo, mostrando que a defini¢do
dos parametros quantizados nao altera o valor médio. Para a determinagcdo da variagdo do
histograma da abundancia de oxigé€nio das nebulosas planetarias, adotamos a mesma relagdo

(equagdo 90 a 91), mas ao invés de densidade utilizamos &(X) = log(X/H) + 12 (equagao 92).

o £(0)(A1=10")=£(0)(A1=10)
All=100 £(0)(Ar=10°%) ©0)

. £(0)(A1=10")=¢£(0)(Ar=10")
All=100 £(0)(A1=10°) O
5(0):1og10(”z<<}01)))+12 (92)

vi. Correlagdo entre abundancias elementais (figura 71 a 76):

A correlacdo entre os elementos quimicos praticamente permanece inalterada. Adotando o
intervalo de tempo igual a 10’ anos, as correlagdes devem ter a mesma qualidade dada por um

intervalo menor.
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Resultados Obtidos com a Quantizag¢do da Massa

Para estudar a variagdo dos resultados fornecidos pelo cddigo numérico em relagao a
quantidade de intervalos de massa utilizados, criamos um modelo hipotético mudando somente a
quantidade de massas estelares utilizada na simulagdo. Se considerarmos intervalos constantes de
massa, temos que a diferenga do tempo de vida entre os intervalos para as estrelas menos massivas ¢
bem superior ao das mais massivas. Por isso, dividimos as estrelas entre 0.8 ¢ 0.9 M, em quatro
conjuntos contendo respectivamente: 10, 100, 300 e 1000 valores extras. Isto significa que, para o
ultimo caso, ao invés de termos somente as estrelas de 0.8 ¢ 0.9 M,, teremos 1000 objetos extras
entre estes dois valores. Isto faz com que a simulagdo fique mais realista.

As formas de se calcular a diferenga entre os resultados fornecidos pelas simulagdes sdo
semelhantes as utilizadas para estudar a quantizagao do tempo. Para a densidade de gas no meio
(figura 77), de estrelas (figura 78) e a SFR (figura 79) comparamos os resultados dos trés modelos
com menor precisao com o ultimo deles. A partir dos resultados, podemos averiguar que tanto a
densidade de gis do meio quanto a de estelas ndo sofrem grandes alteracdes com o tempo. SO
teremos pequenas variagdes apos 11 Ganos, que € a época em que estes objetos comecam explodir e
ejetar material estelar para o meio. Utilizando diferentes quantizagcdes de massa, temos diferentes
tempos de vida estelar, o que significa que a densidade do meio com relagdo ao tempo muda
ligeiramente entre um modelo e outro.

Este mesmo efeito ¢ observado na taxa de formacao estelar (figura 79) e para a abundancia
de oxigénio do meio (figura 80) que possuem praticamente o mesmo perfil do que para a
quantizagao do tempo. . Até cerca de 11 Ganos a SFR e a abundancia quimica ndo sofrem alteragdes
nos seu valores, pois 0os objetos com diferentes quantizacdes ainda ndo explodiram. Apos este
tempo a SFR varia de 100% a 0%, como foi explicado anteriormente, e a abundancia quimica
também sofre pequenas alteracdes em seus valores, devido aos diferentes tempos de vida dos
objetos.

O melhor resultado obtido a partir destas figuras ¢ que ndo temos diferengas sistematicas. Os
valores variam em torno de um valor médio. Isto ¢ um bom sinal, pois mostra que o modelo nao
possui nenhuma falha com relacdo a escolha da quantidade de massa estelar de entrada, resultando
em valores erroneos. Independente da quantizacdo da massa escolhida, os valores variardo, com o

tempo, sempre em torno do valor médio.
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Figura 79. Variagdo da taxa de formagdo estelar com o Figura 80. Variagdo da abunddncia de oxigénio do meio
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massa.

Nos histogramas de oxigénio (figura 81) e nitrogénio (figura 82) vemos pequenas diferengas
entre as simulacdes para baixas, pois sdo exatamente os objetos que sofreram as diferentes
quantizagdes em suas massas. O resultado mais significativo destas figuras é que os valores médio
permanecem inalterados. A tnica coisa que muda ¢ que para uma quantidade superior de objetos os
valores das abundancias sdo mais distribuidos e uniformes, assemelhando-se mais com a realidade.

As correlagdes entre as abundancias de hélio e a razdo N/O (figura 83) e entre o oxigénio € o

nitrogénio (figura 84) ndo sofrem nenhuma diferenca significativa.
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3.5. Resultados do Modelo

3.5.1. Alisamento do Histograma

Ao se comparar dados observacionais com resultados fornecidos por modelos de evolucao
quimica, temos que ter em mente que sdo dois processos a ser comparados com muito cuidado. Para
que sua compara¢do seja mais realista, temos que fazer um alisamento do histograma fornecido pelo

codigo numérico devido a dois fatores principais:

a. Erros envolvidos nas abunddncias dos objetos: Todos os dados observacionais possuem
erros nas suas medidas, devido a varios fatores, como: incertezas nas medidas, métodos de
reducdo e analise de dados e fatores ambientais (Escudero 2001). Por este motivo, os
resultados dos modelos de evolugdo quimica devem ser alisados para que fornegam

resultados mais realisticos em relagao aos dados observacionais.

b. Quantiza¢do das variaveis no codigo numérico: os resultados fornecidos pelo codigo
numérico sdo sempre quantizados para facilitar a execucdo do algoritmo e permitir
melhorias futuras do mesmo. Isto significa que as saidas do programa, e principalmente os

histogramas, fiquem muitas vezes “serrilhados” como foi visto na se¢do Precisao.

O grande problema ¢ definir exatamente a forma como este alisamento deve ser feito. Se
levassemos em conta somente os erros envolvidos nos valores das abundancias elementais,
poderiamos usar um perfil gaussiano com largura semelhante aos erros nestes valores. Porém,
temos também a contribui¢do do “serrilhamento” do cédigo numérico. E quase que impossivel
prever ou mesmo reverter este efeito.

Contudo, nas andlise das abundancias quimicas utilizamos histogramas com intervalos de
valores de 0.2 dex, que corresponde aproximadamente aos erros envolvidos nos valores das
abundancias quimicas. Como nao temos uma forma unica de alisar o histograma, definimos a

seguinte expressao:
N _[i]=0.6-N[i|+0.2-N[i+1]+0.2-N[i—1] (93)

, onde N, ¢ a contagem alisada e NV a contagem fornecida pelo c6digo numérico.
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3.5.2. Parametros de Entrada

Antes que facamos uma analise dos modelos e de seus resultados, precisamos definir quais

sdo os parametros de entrada, pois eles efetivamente serao responsaveis pela saida do modelo:

a) Taxa de Vento

Para um primeiro teste do codigo, construimos um modelo de zona tnica com 1.5 kpc de
raio e uma massa total de infall de 1.8 10" M, (a mesma utilizada em Molla et al. 2000). Este infall
de gis se d& em wuma escala de tempo extremamente curta (0.01 Gano) seguindo uma lei
exponencial com o tempo. A taxa de vento foi exatamente o parametro variado neste modelo, para
examinarmos como variam as predi¢gdes do modelo com os histogramas dos dados observacionais
(figura 85 e 86). Nesta primeira etapa utilizamos taxas de ventos que representam a perda de massa
ejetada por supernovas para fora do bojo galactico. Este percentual de perda varia de 0% a 75% de
perda. Com isso, temos dois casos extremos. O primeiro deles sem nenhuma perda de metais (linha
verde das figuras 85 e 86) e o quarto com grande perda de elementos (linha preta das mesmas
figuras).

Em uma primeira analise destes resultados, em nenhum dos casos conseguimos ajustar a
abundancia de oxigénio com os dados observacionais. Apesar de obtermos uma certa semelhanga
entre os resultados observacionais da abundancia de oxigénio com o modelo onde o vento ¢ de 25%,
nao podemos ainda considerar que se ajusta com satisfagdo.

As abundancia de neoOnio, se ajustam com certa qualidade com as curvas dos modelos.
Visualmente, podemos dizer que o melhor ajuste seria para uma taxa de vento de cerca de 0%. Ou
seja, inferior a necessaria para reproduzir a abundancia de oxigénio. Isto representa um problema,
uma vez que os dois elementos sdo produzidos por praticamente o mesmo objeto. A perda de massa

por vento ndo pode influenciar mais um elemento do que o outro.
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Figura 85. Histograma da abundancia de oxigénio dos Figura 86. Histograma da abunddncia de neénio dos
objetos comparado com os resultados de um modelo de objetos comparado com os resultados de um modelo de
zona unica com ventos de 75% (linha preta), 50% (linha zona unica com ventos de 75% (linha preta), 50% (linha
azul), 25% (linha vermelha) e 0% (linha verde). azul), 25% (linha vermelha) e 0% (linha verde).

Pouca conclusdo podemos tirar definitivamente destes modelos simplificados de zona tnica
com vento. Contudo, modelos com baixa taxa de vento nao foram eficientes na reproducao das
abundancias quimicas de oxigénio. Resultados semelhantes foram obtidos por Ferraras et al. (2003),

que estimaram uma taxa de vento para o bojo entre 50% e 70%.

b) Variando a escala de tempo do infall

A variagdo da escala de tempo de infall ¢ um importante fator que pode influenciar o
resultado das abundancias quimicas fornecidas pelo coédigo numérico. Dependendo da escala de
infall o meio pode enriquecer mais ou menos rapidamente com relagdo ao tempo. A figura 87
mostra quanto o meio interestelar ¢ enriquecido com oxigénio com relacao ao tempo. Para escalas
de tempo bem baixas (0.01Gano) a abundancia do meio ¢ enriquecida que forma abrupta e
permanece praticamente constante com o tempo. Aumentando a escala de tempo de infall, vemos
que o meio leva mais tempo para ser enriquecido, uma vez que a produgdo de oxigénio €
diretamente proporcional a taxa de formagdo estelar. Quanto menor for a quantidade de gas no
meio, menor sera a SFR e conseqilientemente a producao de oxigénio. Em contrapartida, o meio ¢
alimentado com material primordial por mais tempo, o que faz a abundancia aumentar
constantemente com o tempo. Com uma escala de infall de 3Gano o meio leva bem mais tempo

para atingir a abundancia de 0.01 , porém consegue ultrapassa-la apds 5Gano.
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Outro resultado importante obtido na figura 87 sdo as pequenas variagdes na abundancia de
oxigénio para a escala de infall de 0.01Gano. Vemos uma curva “serrilhada” que aparentemente
sugere bursts de formagao estelar. Na verdade este efeito ¢ devido a quantizacdo da massa estelar no
modelo construido. Como a escala de tempo ¢ extremamente curta, da ordem do intervalo de tempo,
o serrilhamento fica bem mais evidente. Praticamente todas as estrelas de mesma massa se
formaram no mesmo At, o que faz com que as mesmas ejetem material para 0 meio no mesmo
tempo. Quando temos tempo de infall mais longos, os “serrilhamentos” se sobrepdem, fazendo a
que a curva ficar mais continua.

Outro ponto a ser observado na mesma figura é o pequeno decréscimo da abundancia
quimica para a escala de infall de 1Gano. Este efeito ¢ devido a grande quantidade de hidrogénio
ejetado pelas estrelas de massa intermediéria.

Quando analisamos os histogramas das abundancias de oxigénio de nebulosas planetarias
fornecidas pelo modelo (figura 88), vemos que os resultados refletem o que foi obtido no meio
interestalar. Os histogramas para uma menor escala de tempo de infall tendem a ter uma abundancia
de oxigénio um pouco inferior do que para um infall mais duradouro. Também teremos grandes
diferencas se considerarmos as idades das estrelas progenitoras destas nebulosas planetarias. No
caso de um curto infall, tanto os objetos ricos quanto os pobres sdo velhos. Ja para um infall mais
longo, os objetos mais pobres serdo significativamente mais antigos do que os mais ricos. Este
efeito gerado por uma escala de tempo de infall curta sugere diretamente um relacdo com os dados

observacionais do bojo, que apresentam estrelas velhas tanto ricas como pobres.
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Figura 87. Variagdo da abunddncia de oxigénio do meio Figura 88. Histogramas das nebulosas planetirias
com relagdo ao tempo para quatro diferentes escalas de obtidas a partir do modelo para quatro diferentes escalas
infall. de infall.
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¢) Massa do Infall

A variagdo da massa total de infall teoricamente poderia ser um importante fator a influir na
producao de oxigénio. Quanto maior a quantidade de matéria a ser acretada, maior a taxa de
formacdo estelar, e conseqiientemente a producdo de oxigénio. Contudo este fato ndo se confirma
como sendo significativo para as abundancias de oxigénio em nebulosas planetarias. Na figura 89
temos a variacdo do valor da abundancia de oxigénio no meio interestelar com relagdo ao tempo
para trés diferentes massas de infall de gas: 1.24 10", 1.24 10° e 1.24 10°. A primeira vista,
podemos ver que quanto maior a quantidade de gés maior sera o enriquecimento do meio, uma vez
que a producdo de estrelas ¢ superior. A diferenga ndo ¢ significativa entre os resultados fornecidos
pelo modelo para as massa 1.24 10" M, e 1.24 10° M. S6 teremos valores baixos quando a massa é
significativamente inferior (1.24 10* My). Os histogramas refletem o mesmo resultado do meio
interestelar (figura 90). A diferenca entre o pico do histograma de oxigénio para o modelo com
baixa massa ¢ cerca de 0.3 dex menor do que para os demais modelos. Para o meio interestelar, o

valor desta diferenca ¢ praticamente a mesma.
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Figura 89. Variagio da abunddncia de oxigénio do meio Figura 90. Histogramas das nebulosas planetdrias
com relagdo ao tempo para trés diferentes massas totais obtidas a partir do modelo para trés diferentes massas
de infall. totais de infall.

O primeira resultado importante que podemos concluir a partir destes dados ¢ que a escala
de tempo de infall ¢ mais importante na variagdo da abundancia quimica de oxigénio do meio e das
nebulosas planetdrias do que a massa total de infall. Vale a pena lembrar que estes dados foram
obtidos usando a lei de Schmidt com o expoente de 1.4. Se tivéssemos utilizado valores mais altos

para o expoente, provavelmente este resultado seria outro.

104



3.5.6. Simulacoes

Com posse deste codigo de evolugdao quimica, implementamos um algoritmo para que fosse
possivel simular véarios modelos automaticamente. Isto além de nos poupar tempo, faz com que
possamos estudar a variagdo das abundécias quimicas fornecidas por ele em fun¢io dos pardmetros

de entrada. Com isso, rodamos 1500 modelos onde as parametros de entrada foram:

Pardmetros fixos

a. Yields Estelares
Utilizamos os yields de Woosley & Weaver (1995) para as estrelas de alta massa, van den
Hoek & Groenewegen (1997) para estrelas de massa intermediéria e Tsujimoto et al. (1995)
para as SNla

b. Taxa de Formacao Estelar
A lei para a taxa de formacao estelar utilizada foi a de Schmidt, usando um expoente de 1.4
e uma constante de proporcionalidade de 2.5 -10™'° M, pc-*ano™ .

c¢. Quantizacao da Massa Estelar
O numero de massas estelares inseridos a mais foi constante em todos os modelos.
Colocamos 800 massas entre 0.8 My e 0.9 My, 50 entre 0.9 My e 1.0 My e 5 entre 1.0 Mye 1.3
M, . As massas restantes sdo exatamente as mesmas fornecidas por van den Hoek &
Groenewegen (1997).

d. Quantizagdo do tempo
O intervalo temporal de integragdo utilizado foi de 107 anos.

e. Tempo total
O tempo total foi de 15 Gano.

f. Intervalos de massa
O intervalo de massa ¢ de 0.15 My a 100 M.

g. Limite entre massa intermediaria e alta massa
O limiar entre estrelas de alta massa e massa intermedidria ainda ndo ¢ muito bem
conhecido. Modelos de evolugdo estelar para as estrelas intermediarias terminam em 8.0 M,
e os de SNII comecam em 10 M,. Por este motivo adotamos o limite entre estas duas faixas
de massa como sendo 9 M.

h. Densidade minima para formacao estelar
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Foi adotada uma densidade minima do meio interestelar para que haja formacao estelar de
7.0 Mopc?, a mesma utilizada por Chiappini (1997) para o disco da galaxia.

1. Formagao das SNIa
As massa das estrelas componentes do sistema estdo entre 1.5 € 8.0 e o0 método utilizado foi
o descrito como fragmentagao.

j. Tempo de vida estelar
A relacdo entre massa inicial e tempo de vida estelar utilizado e dada por Padovani &

Matteucci (1993).

Parametros Variaveis

a. Escala de tempo e massa de infall:

Utilizamos 5 diferentes configuragdes para representar a escala de tempo e massa de infall.

Tabela 13. Parametros dos infalls dos modelos para o bojo

Cenario M; [My] 7[10°anos] M1 [M,] 7,[10°anos]

0 1.24 10" 0.01 2.26 10° 2
1 1.24 10" 1.0 2.26 10° 2
2 1.24 10" 1.0 2.26 10° 5
3 : - 2.26 10° 2
4 - 2.26 10° 5

b. IMF
Utilizamos duas IMF possiveis para a formacgao estelar: Salpeter ¢ Kroupa.

c. Vento
A quantidade de material perdido por SN, definido neste trabalho como vento, foi variado de
90% a 0%.

d. Fragao de SNIa
A constante 4 utilizada na formacao de sistemas bindrios que irdo gerar SNla foi variado de
0.01 a 0.05.

e. Eficiéncia da Formacgao Estelar

Eficiente da formagao estelar sumiram os valores de 0.1, ¢ 1.0 ¢ 10.0.
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Resultados dos Modelos

Com as 1500 simulacdes feitas podemos ter uma idéia de como os resultados fornecidos
pelo codigo numérico reage com os parametros de entrada.

A figura 91 mostra o valor médio da distribuicdo da abundancia de oxigénio de nebulosas
planetarias em fungdo da taxa de vento para o bojo. Os resultados demonstram que a abundancia
média do bojo ¢ altamente dependente da perda de material. Se tivermos uma grande quantidade de
material produzido por SNII/Ia perdido para fora do bojo, sua abundancia mudara drasticamente em
relacdo a um meio se perda de metais. Ou seja, a abundancia do bojo fornecida pelos modelos ¢é
altamente dependente da taxa de vento. Um resultado semelhante foi obtido por Ferraras et al.
(2003), que concluiu que a quantidade de ferro perdida no bojo ¢ crucial para uma boa
representacdo das abundancias encontradas nas regido. Para a abundancia de ferro (figura 92)
obtivemos um resultado similar. Ou seja, a abundancia de ferro também depende fortemente da taxa
de vento.

Outro ponto importante a ser estudado ¢ a dependéncias dos valores das abundancias
quimicas em relacdo a quantidade de SNIa do sistema. Se utilizarmos a constante A=0.01, podemos
ver que a quantidade de oxigénio ¢é praticamente a mesma do que utilizando cinco vezes mais SNIa
(figura 93). Isto significa que o oxigénio ¢ produzido praticamente por supernovas do tipo II. Ja o
ferro depende desta quantidade de SNIa, uma vez que ¢ produzido em maior quantidade em SNIa do
que em SNII (Tsujimoto et al. 1995). Contudo, sua abundancia tem uma dependéncia tdo grande
quanto com a taxa de vento. Isto ocorre porque o ferro ndo ¢ produzido exclusivamente por SNla,
mas também por SNII.

A eficiéncia da formacdo estelar também ¢ um importante parametro de entrada que
influencia nas abundéancias quimicas dos objetos. Quanto maior for eficiéncia e conseqilientemente a
taxa de formacgdo estelar, maior sera a quantidade de elementos pesados produzidos pelas estrelas.
Ou seja, quanto maior a eficiéncia, mais abundantes serdo as nebulosas planetarias. Este efeito pode
ser observado tanto para a abundancia de oxigénio (figura 95) quanto para o ferro (figura 94). Os
dois elementos quimicos sao influenciaveis pela taxa de formagao estelar.

Nestas simulacdes variamos a eficiéncia da SFR em um fator 100, porém isto ndo significa
que podemos encontrar ambientes com esta faixa de valores. A taxa de formacao estelar ¢ um
parametro muito usado entre os modelos de evolu¢do quimica para ajustar os dados fornecidos por
eles em relagdo aos observacionais. Contudo, a maioria das evidéncias observacionais ndo apontam
para uma faixa de eficiéncia tdo grande. Kennicutt (1998b) obteve uma boa relagdo entre a

densidade de gés com relacdo a SFR, usando varios tipos de galaxias e ambientes. Resultados
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semelhantes foram também obtidos por Rownd & Young (1999), concluindo que a eficiéncia na

SFR tende a variar pouco em galaxias espirais nao perturbadas.

SR
S
2 o 3
SRS
g
3
S S
S~
L =) = L
= >
SR%
NS
Y 1 WM.. L
[ ] o ~
J 3
s
[— N
L o o e &R L
o o Ornm .rdo
XX o L " £
SRR I NS
- b« 5
nwonon IS S8
RN ] 2%
R S s
222 ] s
L == I o RO H
)
N S
, , , | 0 aMM I
< SR
8 3 < b e ouowlm =]
wabeuon i S m wabejon
S v
de o
g 5 S
qu
S S
S
mM | U,OOESY b
r S A I
S s B
SIS
L0 ] g
= — )
L w.Jw r Y o
e
2 S
RS SN
o O o NV q L 0
F O« s o
nonon s 3
) T 5
c cc SR
[ORNORN O] SRS
>>3 E— IS = S
|- 1 LI 8! n Iee)
oo S
NN ~3 8
. I I I I 0 O/WM :-IN
o o o o o o™~ S =3 =]
S o © 5 « Wn.m =
= S
wabeyuon wmo W m wabeon

108

[Fe/H]

quantidade de SNla formadas.

¢(0)

Figura 93. Abunddncia média de oxigénio em fun¢do da Figura 94. Abunddncia média de ferro em func¢do da

quantidade de SNla formadas.



-2
o - -
Cnonon
rarara
[T T T
DD LD
[ oo o
N
N )
L L L L L L Il -
o o o o o o o oY
© < N o [ee] © N
wabeyuon
N
F - Qo
S - -
nonou
T
L L L
DLD
\C,ac,ac,a
N
IND
L L L L L L 1 5.
o o o o 9o o9 o o™~
¢ $ 8888 %K

wabejuon

[Fe/H]

¢(0)

Figura 96. Abunddncia média de ferro em fungdo da

Figura 95. Abunddncia média de oxigénio em fungdo da

da formagdo estelar

A

ciéncia

efi

eficiéncia da formacdo estelar.

109



3.6. Modelo de Zona Unica

3.6.1. Simples

Neste trabalho fizemos alguns modelos de zona tUnica a fim de estudar a variagdo das
abundancias quimicas. Contudo estes modelos ndo refletem com precisdo a realidade, uma vez que
nao estdvamos preocupados em representar as abundancias quimicas com exatidao.

Refinando um pouco mais o modelo de zona tnica, utilizamos os seguintes parametros de
entrada:

Massa total de infall: 1.24 10" M,
Escala de tempo de infall: 1.0 Gano
Espessura da zona: 1.5 kpc

Vento de 40% constante com o tempo

As figuras 97 a 101 mostram as distribui¢cdes das abundancias quimicas das nebulosas
planetarias do bojo galactico com relacao aos resultados fornecidos pelo modelo. Na primeira delas,
os resultados sdo semelhantes entre si, diferindo somente para a abundancia de nednio. Poderiamos
dizer que esta diferenca do nednio ¢ devido ao yield do hidrogénio para estrelas de baixa massa,
contudo este efeito deveria ser observado nas demais abundancias. Com isso, podemos concluir que
a diferenca entre os valores fornecidos pelos dois modelos para a distribui¢do de oxigénio ¢
proveniente do yield do proprio neonio.

A abundancia de nitrogénio determinada pelo modelo (figura 98), apesar de apresentar uma
distribuicdo mais estreita do que os dados observacionais, estd em bom acordo com os dados dos
objetos. Este elemento, produzido por basicamente por estrelas de massa intermediarias, nao sofre
efeito de ventos, o que faz com que a comparagdo com os dados da literatura seja independente da
taxa de vento utilizada. Portanto, os valores dependem da quantidade de estrelas de massa
intermediaria que sdo produzidas, e portanto da IMF e da SFR.

Para as abundancias de argdénio (figura 99) e enxofre (figura 100) temos uma grande
semelhanca entre os dados observacionais. Neste modelo de zona tnica utilizamos uma escala de
tempo de infall de 1.0 Gano, ou seja, a maioria das SNII foram produzidas em um curto intervalo de
tempo. Isto faz com que o oxigénio e o nednio sejam produzidos num curto intervalo de tempo,
enriquecendo o meio rapidamente (figura 102). Ja o argonio e o enxofre sdo produzidos também por
supernovas do tipo Ia, que levam um tempo maior para explodir. Ou seja, os elementos produzidos
por SNla levaram mais tempo para enriquecer o meio do que os produzidos por SNII. Este efeito

pode ser visualizado na figura 102 que mostra uma maior demora do enriquecimento quimico do
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meio com argonio, enxofre e ferro.

Outro efeito importante, que podemos ver na figura 103, ¢ o resultado de um modelo
idéntico ao anterior, porém com uma escala de tempo de infall de 0.01 Gano. Apds o rapido
enriquecimento quimico de oxigénio e nednio do meio, o valor da abundéancia atinge um patamar
que permanece constante com todo o tempo. Em contrapartida, os demais elementos exibidos na
figura sofrem um enriquecimento quimico um pouco mais lento, atingindo um valor de pico e
depois reduz levemente com o tempo. J4 que a maioria das estrelas sdo formadas em um curto
intervalo de tempo, os objetos de massa intermedidrias, que ejetam seu material com um atraso com
relacdo as SNII, sdo formados em um meio ainda pouco enriquecido com os elementos produzidos
por SNIa. Isto faz com que o meio receba grande quantidade de hidrogénio, porém baixa quantidade
de argonio, enxofre e nednio. Ou seja, a razdo entre estes elementos quimicos com o oxigénio sofre
uma reducdo. Com o oxigénio e o nednio, este efeito ndo ¢ tdo evidente, pois como o meio €
enriquecido rapidamente com estes elementos, as estrelas de massa intermedidrias possuem uma
abundancia quimica relativamente alta. A partir disto, o meio sera enriquecido ndao s6 com
hidrogénio, mas também com oxigénio e nednio.

O neobnio, assim como o oxigénio, ¢ produzido basicamente por SNII. Isto significa que
todos os processos fisicos que possam influenciar numa redugdo das abundancias do oxigénio
(como ventos e bursts de formagdo estelar) deverdo afetar na mesma propor¢do a abundancia de
neonio. Contudo, a distribui¢do da abundancia de nednio fornecida pelo modelo ndo se ajusta com
os dados observacionais (figura 101), o que nos inclina a sugerir dois motivos principais para esta
discrepancia: erros sistemdticos na determinagdo da abundéincia quimica do nednio em nebulosas
planetarias, ou uma subestimagdo dos yields deste elemento para as estrelas de alta massa.
Realizamos testes utilizando os yields fornecidos por Woosley & Weaver (1995) ao invés de
Tsujimoto et al. (1995), entretanto os resultados ndo foram melhores (figura 105 e 106). Tal fato
ndo ¢ suficiente para afirmarmos que o problema estd na determinagdo deste elemento, pois
podemos ter parametros atobmicos com erros sistematicos que estdo afetando os resultados do dois

artigos. Este ponto precisa ser revisto e estudado com mais calma.
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de neénio das nebulosas planetdrias com os resultados meio com os resultados fornecidos pelo modelo.
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Figura 103 comparag¢do da abundancia de oxigénio do
meio com os resultados fornecidos por um modelo com as
mesmas caracteristicas, porém com uma escala de tempo
de infall de 0.01 Gano.

A figura 104 mostra a razdo entre a contribui¢do, em massa, de cada elemento quimico para
SNII em relagdo a SNIa obtidos de Tsujimoto et al. (1995). Os dados para SNII sdo uma média
usando a IMF de Salpeter, para que tenhamos uma média para todas as estrelas de alta massa. O que
podemos ver a principio é que o '°O (primeiro dado da figura) e o *Ne sdo produzidos basicamente
por SNII. Alguns trabalhos de evolugdo quimica até desprezam a quantidade de oxigénio produzido
por SNIa, devido ao seu baixo valor. J4 o **S e *Ar tém uma grande contribui¢do proveniente de

SNIa. O ferro ¢, dentre os elementos determinados neste trabalho, o que possui a menor
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contribui¢do proveniente de SNII em relacdo a SNIa. Estes dados estdo de acordo com os resultados
obtidos na figura 102, que mostram um enriquecimento quimico mais lento para o argénio e enxofre
e mais rapido para o oxigénio e neonio. Vale a pena lembrar que os elementos produzidos por SNIla
dependem de outros pardmetros que ainda ndo foram definidos. O mais importante deles ¢ a
quantidade de sistemas binarios que podem gerar SNIa. Este valor influencia diretamente o valor da
abundancia de ferro, uma vez que o nimero de SNIa ¢ diretamente proporcional a quantidade de

sistemas binarios.
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Figura 104. razdo entre a massa produzida em cada elemento
para estrelas de alta massa (SNII) e SNla. Os dados foram
obtidos de Tsujimoto et al. (1995).

Nas figuras 105 e 106 vemos que a diferenca entre os picos das abundancias de oxigénio e
neodnio para os yields de Woosley & Weaver (1995) diferem entre si em um valor inferior a 0.2 dex.
Esta diferenca, em relacdo a dispersdo dos dados observacionais, ¢ despresivel. O mesmo ocorre

com as correlagdes entre as abundancias de oxigénio, nitrogénio € neonio (figuras 107 e 108).
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Figura 107. correlagdo entre a abundancia de oxigénio
e nitrogénio com os resultados do modelos utilizando
os yield de Woosley & Weaver (1995) e ventos de 0%
(linha vermelha) e 40% (linha preta).
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Figura 106. Comparacdo das distribui¢cées da

abundancia de nednio fornecida pelo modelo com vento
de 40% utilizando dois yields diferentes: Tsujimoto et al.
(1995) (linha vermelha) e Woosley & Weaver (1995)
(linha preta).
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Figura 108. correlagdo entre a abunddncia de oxigénio
e nednio com os resultados do modelos utilizando os
yield de Woosley & Weaver (1995) e ventos de 50%
(linha vermelha) e 80% (linha preta).

O que podemos concluir a partir destes modelos de zona tinica é que ndo sdo suficientes para

reproduzir os dados observacionais da amostra total da literatura. Apesar de reproduzirmos valores

proximos aos dados, algumas distribuicdes nao estdo de acordo com as observacdes. No caso do

oxigénio em especial conseguimos uma boa distribui¢cdo utilizando um infall de 1 Gano, portanto,
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se a escala de tempo fosse de 0.01 Gano, teriamos uma distribui¢do um pouco mais larga, se
assemelhando aos dados obtidos por Escudero & Costa (2001). Como neste trabalho, grande parte
da amostra de dados observacionais tem grande latitude galactica, isto seria um indicador de que as
regides mais altas do bojo teriam sido formadas por um grande colapso de gas, e grande taxa de
vento. Molla e colaboradores (2000) obtiveram resultados satisfatérios criando um modelo de
rapido colapso de gas e de ventos, comparando com uma amostra de estrelas a uma latitude de 7°.
Neste trabalho, os autores calcularam trés componentes (halo, bojo e nucleo) e, criando trés
combinagdes possiveis destas trés componentes, acharam que nesta regido do bojo haveriam de 30%
de estrelas do halo. Contudo, evidéncias cinematicas ndo dao suporte a esta conclusdo. As estrelas e
nebulosas planetarias do bojo possuem um clara rotacdo e pouquissimos objetos com Orbitas
retrogradas, o que favorece a hipdtese de que exista baixa quantidade de estrelas do halo. Ferraras e
colaboradores (2003) reproduziram um modelo semelhante ao nosso, e obtiveram resultados
satisfatorios comparando com os dados de Ibata & Gilmore (1995), que possuam uma latitude de
-12°. Eles criaram um modelo de rapido colapso de gas e grande taxa de vento.

Estes fatores sugerem que os objetos localizados em grande latitude galdctica devem ter se
originado a partir de um répido colapso de gés. As amostras possuem grande dispersdo nos valores
das abundancias, sdo objetos antigos e podem ser reproduzidos por modelos com grande taxa de
vento.

Apesar disto, nossos dados abrangem nao s6 as grandes latitudes, mas também objetos mais
proximos do plano galactico (latitudes entre 5° e 7°). Isto nos inclina a comparar os dados

observacionais com resultados fornecidos por modelos multizona.

3.6.2. Duplo Infall

Um modelo de duplo infall de gas pode ser mais realista quando tratamos da evolu¢dao do
bojo, do que um modelo de um unico. Neste cendrio proposto, o primeiro infall (com 1.24 10" M, e
0.1 Gano de escala de tempo) seria responsavel pela formacao da populacao velha de estrelas,
detectada em toda a extensdao do bojo galactico e o segundo episodio, representando a queda do gas
para formar o disco galactico (2.26 10° M, e 2 Ganos de duragdo, iniciando 1 Gano apds o
primeiro). Qualquer modelo de evolugdo do bojo precisa ter inevitavelmente um grande episodio de

infall de gas no inicio de sua formagdo, para que produza a quantidade de populagdo velha no bojo.
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Além disso, um curto e massivo infall de gas produz um rapido enriquecimento quimico,
produzindo uma grande quantidade de estrelas velhas e ricas em material pesado. Mesmo que uma
fusdo recente de uma galdxia ana consiga reter suas estrelas no bojo, dificilmente elas teriam as
grandes metalicidades observadas atualmente.

Um grande suporte para o segundo infall de gas € a presenca de populacdo intermediaria no
bojo, que pode ser vista tanto em nebulosas planetarias, quanto em estrelas (van Loon et al. 2003).
Estes objetos seriam provenientes do segundo infall de gas responsavel pelas formacdo do disco.
Evidéncias observacionais de uma barra central (Bissantz & Gerhard 2002, Lépez-Corredoira, M et
al. 1999) também favorece um segundo episoddio de infall. Por estes motivos, no inclinamos em
criar um modelo de duplo infall para tentar reproduzir as abundancias quimicas observadas.

Da figura 109 a 114 podemos ver os resultados das distribui¢des deste modelo comparados
com as abundancias quimicas observadas. Como podemos ver, praticamente todos os valores se
ajustam bem com os dados obsevados, porém com um pouco menos de eficiéncia do que o modelo
de um tnico infall descrito na secdo anterior. A unica exce¢do ¢ a abundancia que nednio que
aparentemente ¢ um pouco superior a fornecida pelo modelo. A linha do nednio em nebulosas
planetarias ¢ encontrada na maioria das vezes em grande intensidade, o que reduz as chances de
explicar esta diferenca por erros observacionais. Poderiamos supor que a correcdo de ionizagio
deste ion ainda ndo ¢ bem definida, uma vez que utilizamos somente um dos ions para determinar o
valor da abundancia total do elemento. Entretanto, o problema pode estar também nos yields deste
elemento para as estrelas de alta massa.

O ferro também ndo estd em pleno acordo com os dados observacionais de Zocalli et al
(2003), que obtiveram uma distribui¢ao mais estreita do que trabalhos anteriores (Ramirez et al.
2000, Sadler et al. 1996 e McWillian & Rich 1994). Neste modelo adotamos que 2% da massa ente
3 e 16 My ¢ convertida em sistemas binarios que produzirdo SNIa. Yoshii et al. (1996) obtiveram
valores entre 2% e 2.5% quando com os dados do disco utilizando a IMF de Scalo (1986) e valores
entre 5% e 5.5% para assumindo a IMF de Salpeter. Como neste trabalho utilizamos a IFM de
Kroupa que possui grande semelhanca com a de Scalo, o valor de 2% ¢ compativel com os dados do
disco.

Esta pequena diferenca entre as distribuicdes fornecidas pelo modelo com os histogramas de
abundancias pode ser um indicador de que, no caso de nebulosas planetérias, estamos observando
preferencialmente objetos provenientes do primeiro colapso. A maioria dos objetos da amostra se

encontra em latitudes relativamente altas, podendo dar suporte a esta hipotese.
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A figura 115 mostra a taxa de formagao estelar em funcdo do tempo para este modelo de
duplo infall de gés. Existe uma grande formacao estelar durante os 2-3 Ganos iniciais do bojo € uma
redugdo gradativa com o decorrer do tempo. Isto ndo significa que a formagao estelar esteja cessada
ap6s 15 Ganos de evolucdo. A grande quantidade de material ejetado pela populacdo de massa
intermedidria, juntamente com a pequena quantidade de matéria restante dos infalls sao
responsaveis pela continuidade da formagao estelar no interior de nossa galéxia.

Da figura 116 a 119 temos as correlagdes entre os elementos quimicos determinados em
nebulosas planetarias comparadas com os resultados fornecidos pelo modelo. As linhas cheias
nestas figuras foram obtidas utilizando os yields de Tsujimoto et al. (1995) e as tracejada os de
Woosley & Weaver (1995) com a caso B.

Quando observamos a correlagcdo entre o oxigénio € o nitrogénio, ndo notamos nenhuma
diferenca significativa ente os dados. Porém, para os demais elementos, os dois resultados
fornecidos pelo modelo parecem ndo demonstrar o mesmo comportamento. A correlagdo utilizando
os yields de Woosley & Weaver (1995), linha tracejada, se ajustam melhor aos dados
observacionais do que os obtidos com os yields de Tsujimoto et al. (1995), linha cheia. O que
aparenta ser o grande responsavel por esta diferenga ¢ o valor da abundancia de oxigénio. Os dados
do modelo a partir de Woosley & Weaver (1995) tendem a ter menor abundancia de oxigénio.

A grande diferenca entre os yields fornecidos por estes dois trabalhos ¢ que Woosley &
Weaver (1995) fornecem dados até 40 massas solares e para 5 metalicidades iniciais diferentes. Em
contrapartida, Tsujimoto et al. (1995) atinge 70 massa solares, porém somente uma metalicidade
inicial. Temos um ponto favoravel e um negativo para cada um deles e definir qual ¢ o melhor para
ser usado no estudo da evolugao quimica fica a critério do pesquisador.

As figuras 120 a 124 mostram os dados de estrelas tipo bojo publicadas em um recente
artigo de Pompeia et al. (2003). Os dados dos modelos foram calculados mudando somente os
yields para as estrelas de alta massa: Tsujimoto et al. (1995) (linha cheia) e caso A (linha trago e
ponto), caso B (linha tracejada) e caso C (linha pontilhada) do artigo de Woosley & Weaver (1995).

Com estes dados podemos ver o quanto a escolha dos yields ¢ crucial para representacdo dos dados.
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Figura 118. correlagdo entre a abundancia de
argonio e oxigénio fornecida pelo modelo comparada
com os dados observacinais.
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Em algumas correlagdes ([O/Fe] e [Mg/Fe]) existe uma grande diferenca entre os modelos e
os dados observacionais, porém, para outras ([Ca/Fe] e [Si/Fe]), esta diferenga ¢ bem inferior. O
titanio ¢ um tipico elemento com grande imprecisdao nos yields (Tjujimoto et al. 1995) e sua
discrepancia com os modelos ndo ¢ de extrema importancia. Contudo, a diferenca entre os demais

elementos necessita ser estudado com mais detalhes. Os yields de ferro para as estrelas de alta massa

parecem estar superestimados nestes trabalhos (Chiappinni 1997).
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Figura 121. correlagdo entre a razdo silicio/ferro e o
ferro fornecida pelo modelo comparada com os dados
observacinais.
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Figura 124. correlagdo entre a razdo titdnio/ferro e o
ferro fornecida pelo modelo comparada com os dados
observacinais.

Trabalhos sobre a variacao da inclinagdao da IMF com relagdo aos parametros fisicos do meio
mostram que sua forma pode depender tanto da metalicidade (Terlevich & Melnick 1983, Silk 1995

e Carigi 1996) quanto com a densidade e temperatura do meio (Padoan ef al. 1997).

Como no inicio da formagdo do bojo o meio era denso (devido ao grande colapso inicial) e
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provavelmente com alta dispersdo de gas, utilizamos a IMF de Salpeter durante os 0.3 Ganos
iniciais da evolucdo do bojo, a de Kroupa durante o restante da evolugdo e refizemos a simulagao,
utilizando os mesmos parametros de entrada. Os resultados para as razdes das abundancias quimicas
(figuras 125 a 128) mostram-se muito mais satisfatorios do que os anteriores. As linhas cheias sdo
as abundancias utilizando os yields de Tsujimoto et a/ (1995) e as tracejadas o caso B dos yields de
Woosley & Weaver (1995). Contudo, temos que uma menor inclinagdo da IMF durante o comecgo
da evolucdo da galaxia, resulta num super-enriquecimento quimico de ferro (figura 130) e
principalmente em oxigénio (figura 129).

Nao foi possivel reproduzir com o mesmo modelo todas as distribui¢des de abundancias
quimicas juntamente com as correlagdes entre as razdes das abundancias obtidas por Pompéia et al.
(2003). Com isso, podemos tirar duas conclusoes:

a) A IMF foi constante e semelhante a de Kroupa durante toda a evolucao do bojo galéactico e os
yields de ferro estao superestimados para as SNII.

b) Tivemos uma IMF com menor inclinagdo no comeco da evolugdo, aumentando a quantidade de
estrelas massivas. Neste caso precisariamos saber ao certo o comportamento dos ventos no comego
da formacdo do bojo, para que possamos reproduzir com mais qualidade as distribuigdes de
abundancias de nebulosas planetarias.

A alta razdo [O/Fe] encontrada nos objetos do bojo (Pompeia et al. 2002), pode ser
proveniente de uma IMF menos inclinada no comego de sua formagdo. Fatores ambientais, como
alta taxa de formacao estelar, ventos e escala de infall nao foram suficientes para elevar a razdo

[O/Fe].
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Figura 125. Correlagdo entre a razio [O/Fe] e a Figura 126. Correlagio entre a razio [O/Fe] e a
abunddncia de [Fe/H] utilizando a IMF de Salpeter —abunddncia de [Fe/H] utilizando a IMF de Salpeter
durante os 0.3 Ganos iniciais. durante os 0.3 Ganos iniciais.
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3.7. Multi-zona

Nosso modelo de evolugdo quimica multi-zona baseia-se no cenario misto de evolug¢ao do
bojo. Para tentar reproduzir as correlagdes entre as abundiancias dos objetos do bojo e os
histogramas, utilizamos um modelo misto de formag¢do, no qual existem duas fases principais: a
primeira com um rapido colapso com gas primordial e uma segunda com um acréscimo de gas
enriquecido. A estrutura do bojo e da regido central de nossa galdxia foi dividida em trés zonas com
dois infalls de géas. O primeiro deles com um colapso de 0.1 Gano e o segundo o segundo com 2.0
Gano.

A quantidade de gas do primeiro infall foi de 1.24 10" My, obtida Amaral et al. (1996). E
para segundo infall obtivemos a partir do perfil de densidade de matéria do disco (Maciel 1998),

dada pela equacao 94:
o=0,¢ (94)
,onde o0,~54 M pc ¢ a densidade em 7=r,, r o raio galactocéntrico, 7,~7600 pc é a posi¢do

do Sole a~2.6910*pc".

Dividindo as zonas em anéis com intervalos de raios de 1.5 kpc temos as massas de infall

dadas por (tabela 14):

Tabela 14. Parametros de cada zona, onde R, é o raio interno da zona, R; o externo, A a darea, M, a massa total do
primeiro infall de gas e M-> a do segundo infall.

Zona R, R, A M1 M2
0 0 1500 7.07E6 1.24E10 2.26E9
1 1500 3000 2.12E7 0 4.75E9
2 3000 4500 3.53E7 0 5.34E9

Para que fosse possivel uma boa representacao dos valores das abundancias quimicas para os
objetos de baixa massa, utilizamos uma taxa de vento causada por ventos de supernovas de 50%
(onde 40% para fora do bojo e 10% da zona 0O para a 1). A partir de simulagdes hidrodindmicas
obtidas da literatura (Samland et al. 1997, Mac Low & Ferrara 1998) assumimos que, no inicio da
formagdo do bojo, até 50% dos elementos produzidos por supernovas podem ser ejetados para o
halo e regides mais internas do disco.

Esta troca de gas entre as camadas ¢ uma das tarefas mais dificeis de se quantificar. Os
valores dependem de varios pardmetros, como temperatura do gas, velocidade, flutuagdes de

densidade, dentre outros. Uma determinagdo precisa talvez seja tdo complexa quanto todo o modelo
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de evolugdo quimica. Alguns autores fizeram simulagdes desta perda de gas da regido interna e em
outros tipos de galaxias (Tenorio-Tagle 1996, Tenorio-Tagle & Muifioz-Tufidon 1998, Mac Low &
Ferrara 1998 e Strickland & Stevens 1998), porém seus resultados sao aplicaveis a um determinado
ambiente, com caracteristicas particulares. Extrapolar as taxas de vento utilizadas tem que ser feita
com muito cuidado. Talvez este parametro livre seja o0 menos conhecido dentre todos os demais.
Ferraras et al. (2003), por exemplo, considerou o perda de massa por ventos como um parametro
livre dentro de seu modelo de evolucdo quimica do bojo para reproduzir a abundancia de ferro.

Podemos ver na figura 131 que existe um grande espalhamento nos valores das abundancias
quimicas de oxigénio para os objetos pobres em nitrogénio. Este espalhamento pode ser bem
reproduzido assumindo ventos produzidos por supernovas (II e Ia). Estes ventos seriam
responsaveis pela perda de elementos sintetizados pelas SN. Com isso, haveria um enriquecimento
quimico de elementos pesados, como o oxigénio e o ferro, em relacdo aos elementos mais leves
como o nitrogénio e o hélio, que sdo produzidos por estrelas de massa intermediaria.

Existe também uma grande quantidade de objetos localizados no bojo que possuem altas
abundancias de oxigénio, mas baixos valores de nitrogénio. Todos os modelos de zona tnica e de
infall com gas primordial ndo conseguiram descrever significativamente estes objetos. Isto pode
indicar que estes objetos foram inicialmente originados em um meio ja enriquecido com oxigénio,
que ¢ originario principalmente das SNII, sendo um indicativo de que esta populacdo se originou em
uma €época onde o gas ja estava enriquecido pelo material ejetado pelas estrelas com tempo de vida
curto. Em contrapartida o meio ainda ndo estava suficientemente enriquecido com os elementos
originarios das estrelas com tempo de vida superior, como ¢ o caso do nitrogénio.

Na segunda etapa do modelo, simulamos o inicio da formacao destes objetos com um gas
enriquecido pelos ventos originados do primeiro infall de géas (linhas vermelhas da figura 131). Os
objetos com baixo valor de log(N/O) também possuem uma pequena quantidade de He (figura 132),
que ¢ um elemento produzido pela populagdo de massa intermediaria. Tanto o He quanto o N sdo
ejetados por nebulosas planetarias e ventos no AGB (van den Hoek & Groenewegen 1997, Marigo
2001). Para que a abundancia do nitrogénio seja bem inferior a do oxigénio nos objetos velhos, o
gas enriquecido com oxigénio cairia primeiramente nas regioes internas do disco, onde a historia de
formacdo estelar ainda ndo teria se iniciado, ou nas regides do halo que seriam responsaveis por
criar o disco interno. Se todo o gas tivesse caido diretamente do bojo, a razao N/O, apesar de ainda
possuir valores baixos, ndo seria ainda suficiente para explicar os valores inferiores a log(N/O) = -1.
Em um recente artigo (Maciel et al. 2003), sobre variagdo do gradiente radial de metalicidade,
mostra que os objetos velhos na regido central do disco possuem altos valores nas abundancias de

oxigénio e baixos para o nitrogénio. Isto indicaria a presenga de um prévio enriquecimento quimico
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de elementos pesados.

Utilizando os parametros da tabela 14 obtivemos uma relagdo entre a abundancia de
oxigénio e nitrogénio, para as duas primeiras zonas, mais semelhantes aos dados observacionais
(figura 131) do que quanto tratamos o bojo como uma Unica zona. Os resultados fornecidos pelo
modelo estdo de acordo com os dados observacionais. A zona 1 (linhas vermelhas da figura 131 a
132) mostra os objetos formados a partir de um gas enriquecido por elementos produzidos por
SNII/Ia. J& as curvas para a zona 0 (linhas azuis) mostram os objetos formados pelo gas primordial.
Parte do espalhamento dos dados devem ser provenientes de erros observacionais (Escudero 2001) e

da propria rotagdo da estrela progenitora (Meynet & Maeder 2002).
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Figura 131. Correlagdo entre as abunddncia de oxigénio e
nitrogénio para os resultados fornecidos pelo modelo e os dados
observacionais.

Na figura 131, temos também os resultados do mesmo modelo, porém adotando que a
contribuicao de nitrogénio e oxigénio para estrelas de 0.8 ¢ 0.9 como nula (linhas pontilhadas).
Podemos ver que existe uma grande diferenca entre as curvas para baixas abundancias de oxigénio.
Este efeito ¢ proveniente dos yield para objetos de baixa massa, pois ocorre uma produgao/consumo
de nitrogénio, oxigénio. Uma vez que estes objetos devem consumir hidrogénio praticamente pelo
ciclo p-p, podemos dizer que esta faixa de massa ndo produz e nem consome nenhuma porc¢ao de
oxigénio e nem de nitrogénio. A linha tracejada da figura 131 possui os mesmos dados que a linhas
vermelhas pontilhadas, porém com uma transferéncia de matéria de 25% por vento de SNII/Ia da
zona O paraa 1.

A alta razao entre o nitrogé€nio e oxigénio deve ser proveniente das pequenas variagdes dos

yields para esta faixa de massa. Apesar de termos infimas contribuigdes destes elementos para
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objetos de baixa massa, pode ser um fator decisivo para simular as abundancias de nebulosas
planetarias.

Na figura 132 temos a razao N/O comparada com a abudancia de hélio utilizando os yields
originais (linhas cheias) e os yields adotando uma contribuicdo de O e N nula para baixas massas
(linhas pontilhadas) - 0.8 e 0.9 massas solares. O primeiro ponto a ser observado ¢ que nao existe
uma grande diferenga entre os resultados fornecidos pelo modelo. Isto sugeri que este diagrama
possa ser independente da taxa de vento do local, ou seja, uma correlagcdo universal. Porém, existe
uma quantidade de objetos com baixa razdo N/O e alto valor de hélio que ndo se ajustam com os
modelos. Esta pequena amostra de objetos precisa ser estudada posteriormente e verificar se
representa uma parte do bojo, ou do disco interno, proveniente de um enriquecimento quimico mais

continuo em oxigénio.
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Figura 132. Correlagdo entre a razio N/O e a abunddncia de
hélio para as nebulosas planetarias.
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4. Conclusao

4.1. Resumo

Neste trabalho observamos 57 nebulosas planetdrias localizadas no bojo galactico e
medimos seus parametros fisicos e abundancias quimicas usando espectroscopia de fenda longa.

O primeiro resultado obtido a partir dos dados observacionais diz respeito a lei de extingao
interestelar. A funcao fornecida por Cardelli ef al. (1989) mostrou-se ineficiente para objetos com
grande extin¢do interestelar. Para objetos do disco ela ndo acarreta nenhum problema na corregao,
contudo para os objetos do bojo optamos pela lei fornecida por Fitzpatrick (1999) que, a partir dos
valores obtidos para as linhas da série de Balmer, apresentou resultados mais consistentes com a
teoria de recombinagdo. O segundo ponto com relacao aos dados observacionais ¢ o problema da
abundancia i6nica do O+, que apresenta valores sistematicamente superiores quando utilizamos as
linhas vermelhas ao invés das azuis. Apesar de ja ter sido detectado por alguns autores (Stasinska
et al. 1998, Escudero et al. 2004), este problema ainda nao foi solucionado.

Outro resultado obtido a partir das observagdes foi a obtencdo de uma correlagdo entre as
abundancias i0nicas do enxofre. As abundancias de enxofre calculadas por esta relagdo mostraram-
se bem correlacionadas com o oxigénio, indicando ser uma boa expressdo para obtencdo da
abundancia do S™ a partir do S* caso aquele ion ndo possa ser determinado.

A distribuigao das abundancias quimicas dos objetos observados mostrou-se compativel com
os dados da literatura. Os valores médios obtidos para as abundancias quimicas foram de 0.112 para
o hélio, 7.83 para o nitrogénio, 8.43 para o oxigénio, 6.56 para o enxoftre, 6.24 para o argdnio e 7.69
para o nednio. Dados semelhantes aos fornecidos pela literatura.

Para compreender melhor a distribuicdo de abundancias dos objetos do bojo, desenvolvemos
um codigo para simular a evolugdo quimica desta regido e descrever a formacgao e evolu¢ao do bojo
galactico. Este trabalho, além de reforgar algumas caracteristicas evolutivas propostas por teorias ja
existentes, apresentou algumas melhorias, como a inclusdo de um segundo infall enriquecido, a fim
de explicar algumas peculiaridades das abundéancias quimicas, como a dispersdo encontrada na
correlagdo entre as abundancias do nitrogénio e oxigénio.

Uma das grandes qualidades do modelo apresentado neste trabalho ¢ a pequena quantidade
de parametros livres inseridos nele. Quase todos os ingredientes do modelo sdo comprovados
observacionalmente e ja aceitos pela literatura. A IMF utilizada foi a de Kroupa, que ¢ uma das mais
aceitas e utilizadas nos trabalhos de evolu¢do quimica. A taxa de formagao estelar utilizada foi a de

Schmidt, com a constante de proporcionalidade e o expoente da densidade obtidos
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observacionalmente por Kennicutt (1998a). A quantidade de sistemas bindrios que geram
supernovas do tipo Ia é obtida a partir de calibragdes feitas na vizinhanga solar. E por ultimo, os
yields estelares, que infelizmente sé sdo obtidos a partir de modelos de estrutura e evolugdo estelar
(van den Hoek & Groenewegen 1997, Woosley & Weaver 1995 e Tsujimoto ef al. 1995). Os tnicos
parametros relativamente livres sdo o infall e a taxa de vento. Infelizmente ndo existem trabalhos
que mostram com exatidao como sao o infall de gas e a perda/troca de gas no comego da evolucao
de nossa galdxia. Talvez estes sejam os dois pontos principais que necessitam de uma maior atengao

nos proximos trabalhos de evolugao quimica.

4.2. Evolucao do Bojo

O bojo galactico teve seu primeiro episodio de formagao estelar proveniente de um grande
colapso de gas primordial. Este episddio ¢ um consenso entre todos os modelos de formagao estelar
mais recentes. A necessidade deste cenario inicial ndo ¢ baseada simplesmente em resultados
fornecidos por modelos de evolu¢do quimica, mas principalmente nos dados observacionais.
Primeiro, devido a presenca de uma grande quantidade de objetos velhos, fazendo com que
houvesse a necessidade de uma grande formacao estelar no comeco de sua evolucdo. O segundo
ponto ¢ a larga distribuicdo da metalicidade observada nas estrelas e nebulosas planetarias. Segundo
o modelo aqui proposto, um rapido colapso de géas € mais eficiente para formar largas distribui¢des
de metalicidade do que um infall lento de gas. O terceiro ponto € a presenca de estrelas velhas e
ricas em metais. Um colapso abrupto de gés consegue enriquecer rapidamente o meio, gerando tanto
estrelas pobres quanto ricas em metais.

Esta fase teve como principal caracteristica uma grande quantidade de perda de matéria para
regides externas como halo, disco ou até mesmo para fora da galdxia, produzida por SNII e la. Esta
perda de metais € essencial para poder reproduzir as distribui¢des de abundancias quimicas
observadas nas nebulosas planetdrias. Este também ¢ um dos consensos entre os modelos mais
recentes para o bojo. Sem esta perda, as abundancias de suas estrelas ficariam superiores as
observadas atualmente. Ainda ndo podemos afirmar com exatidao sobre a quantidade de gas que foi
perdido. Este trabalho sugere uma perda de gas entre 40% e 60%, dado similar ao obtido por
Ferraras et al. (2003). Para saber com exatiddo a quantidade de material que ¢ perdido e a variacao
desta perda com o tempo, precisamos de dados observacionais ainda mais precisos € de modelos
hidrodindmicos mais realistas para a regido central.

O destino do material ejetado por esta populagdo ainda ndo ¢ um consenso na literatura.

Samland et al. (1997) propdem que este material tenha sido ejetado para o halo e posteriormente
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caido no disco. Neste trabalho, os autores conseguem reproduzir varias propriedades quimicas do
meio e do disco, contudo uma das conclusdes ¢ que o gradiente de abundancia do disco s6 comegou
a se formar a partir de 6 Gano. Esta conclusdo entra em contradi¢do com a variagdao do gradiente de
abundancia quimica de oxigénio com o tempo obtida por Maciel et al. (2003) que mostram um
intenso gradiente nesta época. Em nosso modelo, trabalhamos com fluxos radiais de gas produzidos
por supernovas, cujo deslocamento ficaria restrito somente a sua zona adjacente, ou seja 1.5 kpc.
Com isto, conseguimos explicar a presenga de nebulosas planetérias ricas em oxigénio e pobres em
nitrogénio.

Os dados fornecidos por observagdes de estrelas sugerem que a IMF, no comeco da
formagdo do bojo, seja mais semelhante a de Salpeter, do que a de Kroupa. Ou seja, grande
quantidade de objetos massivos foi formada durante os primeiros milhdes de anos.

Em uma fase posterior, entre 1 ¢ 3 Gano apds o primeiro colapso, houve uma queda de gés
responsavel pela formagdo do disco. O material responsavel pela formacdo do disco interno estaria
enriquecido pelo proprio material ejetado pelo bojo durante seu colapso inicial, ou até mesmo pelo
material enriquecido no halo. Este enriquecimento prévio do géas que ird formar o disco interno
explica a dispersao da correlagdo entre a abundéancia de nitrogénio e oxigénio. Ou seja, a presenga

de objetos com grande concentracdo de oxigénio e baixo valor de nitrogénio.

4.3. Perspectivas
- Estudar o comportamento da IMF e da taxa de vento no comego da formagao do bojo galactico;

— Aplicar o cddigo numérico em outras galaxias;

— Tentar obter padrdes entre as abundancias quimicas e os cenarios evolutivos;
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6. Apéndice A- Linhas Objetos

Tabela 15. Linhas avermelhadas dos objetos observados neste trabalho

[OI]A3727.7
[Nell[]A3868.7
H613889
[Nell[]A3967.4
H513970.1

H3 24101.7
Hy M340.5
[OIIT]A4363.2
Helr4471.5
Hell)4685.7
[AIV]24711.2
[ArIV]24740.2
Hp 14861.3
[OIIT]34959.5
[OIM]A5007.6
[NIJA5199.1
[CaV]A5309.2
Hell\5411.5
[CLIMASS17.7
[CLIIAS537.9
[NII]A5754.6
Helr5875.8
[OI]A6300.3
[SITA6312.1
[OI1A6363.8
[ArVIAG434.7
[NII]A6548.1
Ho 46562.9
[NI]A6583.5
Hel\6678.2
[SIIA6716.5
[SIIA6730.9
[ArV]A7005.6
Helr7065.5
[AMIIA7135.8
[AIVIA7170.5
Hell\7177.5
[AMIV]A7238.1
[AMIVIA7263
[OI]A7319.4
[OI1]A7329.9
[AMIA7751.4

Al2-0
52.8
42.8
10.5
12.4
17.8
28.4

13

58
12.2
8.8
100
406.9
1336.1

8.1
36.5
38.1
11.7
12.6
7.4
442
1203.5
1349.2
22.5
115.4
107
23.7
20.6
180.7

26.7
30.3
429

BI 3-13
17.8
5.4
9.5

8.6
28.4
1.6
4.8

100
327.5
1071.3

10.8
1126.7
222
16.8
2.6
3.7

20.8
80.8

2.1
2.1
43
4.8
20.2

H1-11
3
34.9
9.4
15.8
1.4
15.2
283
32
3.5
33
2.4
1.7
100
340.6

1065.4

30.1
0.4
1.9

6.4
823
13.9
12.7
1.2
1.7

14.2

447

1.8

1.6

4.8
14.5

H1-13

10.7

6.4

4.1
10.9
1.5
0.9
6.8
1.8
3.7
100
488.9
1618.8

4.7
99.5
16.2
159

59

218
3922.8
656.1
67.8
43.8
73.3

142.8
528.7

H1-14
14.9
36.4

6.9
9.4
33
12.5
26.2
17.1
2.8
18.9
52
3.4
100
506.4
1614.9

43

1
30.1
5.7
6.7
1.9

23.7
1128
47.8
13
14.2
16.6
3.4
20
37.4
3.5

11.8
15.7

H 1-30
35.1
53.1

21.6
13.2
27

4.2
19.8
4.6
4.5
100
390.3
1197.3

1.4

2.6

12.9
37.9
394

11.9
1.5
455.2
788.3
1451.4
15.4
55.2
104.7
4.7
23.5
136.4

1.3

22.7
21.8

H1-34
17.3
5.5
4.9
8.8
213
0.4
3.1

100
56.7
195.8

5.1
8.5
10

1176.6
787.8
16.4
7.9
13

20.1
23.9

16.5
18.2
3.6

H 1-41
22.8
44.6
9.3
18.1
20.8
36.6
4.1
4.8
21.4
2.3

1.6
100
292

891.6

2
0.6
0.7
0.4

20.5
1.7
1.4
0.5

11.3
420.2
23.6
6.3
4.2
6.7

43
15.9

H1-42
10.4
53.4
8.8
23.5
17.8
35.8
5
4.6
1
1.7
1.6
100
403
1242.5

0.5
0.8
0.5
252
3.1
1.8

12.4
563.8
234
8.4

4.5

14.5
234

H 1-43

6.18
9.14

17.98
34.1

0.86
2.93
2.76

1.04

134.26
619.36
423.72
2.62
10.98
21.73
0.81
1.86

2.79

3.24

H 1-45

36.8
5.4
13.1

9.7
24.9
36.2

43
28.2

3.8
100.0
309.8

1003.8

4.8
6.5

2.7
71.8
7.2
6.0
1.8
4.1

1537.3
19.2
28.5

14.9
125.7
24.1
13.2
11.4
7.2
6.4
18.1
17.0
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H1-46 HI1-51 H1-63 HI1-67 H2-11 H2-25 H2-48  He 2-260 He 2-262 K6-3 Ké6-5

[OII]A3727.7 243 10516 29,9 38,6 - 31,7 71,1 80,8 - - -
[Nelll]A3868.7 1,9 1312 11 54,7 - - - - 94 - -
H613889 4,9 25 9,2 57 - - 9,4 46 - 73 -
[Nell[]A3967.4 11,1 52,1 89 - - 36 - - 8,1 - -
H523970.1 - - 2,3 26,7 - - 11,9 92 - - -
HS 24101.7 13,5 31,2 19,7 192 - 9,5 18,9 19,4 78 - -
Hy 24340.5 30,7 62,3 413 36,6 18 247 38 37,8 252 164 -
[OII]A4363.2 2 8,7 3,1 6,4 12 - 06 - - 16 -
Hel\d471.5 4 11,5 43 29 - - 24 - 37 - -
HelM4685.7 - 12 - 50,6 - - - - L1 - 39.8
[AIV]MT7112 - - 0,8 63 - - - 1 - - -
[AIV]AT402 - - - 39 - - - 05 - - -
HP 74861.3 100 100 100 100 100 100 100 100 100 100 100.0
[OIII]34959.5 180 2473 139 3765 1536 246 36,2 1,6 289 1275 250.1
[OIIA5007.6 STL6 5463 430,6 1159  491,1 75,5 113 5,1 922,3 4192 873.1
[NIJA5199.1 0,3 13,6 - 17 - - - - - - -
[CaV]A5309.2 - - - - - - - - - - -
HellA5411.5 - - - 6,1 - - - - - - -
[CLIIA5517.7 0,5 - - 13 - - 03 - - - -
[CLIIA5537.9 08 - - 13 - - 04 - - - -
[NII]A5754.6 3,3 5,9 4,1 2,3 14,2 2,6 56 41 - 57 356
Hel)5875.8 32,6 20,7 20,5 17,7 106,7 374 13,6 2,1 634 112,5 107.0
[OI1A6300.3 4,9 60,8 2,5 6,5 18.8 3,6 47 3,5 10 365 2134
[SIIA6312.1 4 - 3,9 6,1 8,8 48 2,4 1,3 63 128 514
[OI]A6363.8 1,7 26,9 0,9 2,8 56 - 1,7 11 3,1 123 536
[ArV]A6434.7 - - - - - - - - - - -
[NII]A6548.1 44 1893 20,4 659  699,1 1673 53,6 59,6 69,2 752,3 2218.9
Ha 16562.9 7749 609,7 4482 5466 28629 16492 5861 4989 19558 41059 5071.1
[NIIJA6583.5 1276 9903 61,3 1879 22364 5285  196,6 183.8 198,6 23551 7013.3
Hel)6678.2 11,9 11,3 5,6 7 61,8 18,7 4,1 0,5 297 982 716
[SIJA6716.5 34 2445 0,7 22 25 20,8 2,3 42 156 1605 6745
[SI]A6730.9 61 2029 1,5 294 57,8 20,6 46 9 26,7 2285 850.3
[ArV]A7005.6 - - - - - - 0,3 09 - - 77.9
Hel)7065.5 30,2 10,1 15,7 6,2 155 274 9,4 1,1 52,6 102,6 97.2
[ArII]A7135.8 347 46,4 20 51,5 410,8 53,6 9 1.6 1359 2779 13246
[AIVIA7170.5 - - - - - - - - - - -
Hell\7177.5 - - - - - - - - - - -
[AIV]A7238.1 - - - - 133 - - - - 56 -
[ArIVIL7263 - - - - 151 - 08 - - - 256.8
[OII]A7319.4 422 19,4 44.6 104 1087 50,8 1132 35,8 37,1 104 73.0
[OI1]A7329.9 40,5 12,1 48,6 - 62,2 459 - 412 355 - 65.1
[AHIATTS14 - - - - - 123 - - 50,1 92 1764
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[OII]A3727.7
[Nell[]A3868.7
H6).3889
[Nell[]A3967.4
H523970.1

HS 24101.7
Hy 24340.5
[OIIM4363.2
He471.5
Hell\4685.7
[ATIV]A4711.2
[AIV]4740.2
HPB A4861.3
[OII}4959.5
[OIIA5007.6
[NIJA5199.1
[CaV]A5309.2
HellA5411.5
[CLIA5517.7
[CLIIA5537.9
[NII]A5754.6
Helr5875.8
[OI1A6300.3
[SIMA6312.1
[OI]A6363.8
[ArVIAG434.7
[NIIJA6548.1
Ho 46562.9
[NIIJA6583.5
Hel)6678.2
[SIA6716.5
[SI[]A6730.9
[ArV]A7005.6
Helr7065.5
[ArIIIA7135.8
[ATIVIA7170.5
Hell\7177.5
[ArIVIA7238.1
[ArIVIA7263
[OII]A7319.4
[OII]A7329.9
[AHIAT751.4

504.,9
11,4
7,3

KFL 4
23,7
6,2
13,4
16,8
11,6
32,5
64
52
100
400,7
1175

773
3,7
10,5

10,5
18,8

KFL 19

12
27,1
7,7
5,8
10,5
25,5
3,1
33

100
255.4
789

335,2
4,3
3,8
1,6
0,6

3,6

M 1-31

12,9
19,9
4,8
7,1
10,8
26,7
1
4,9

100
289,5
918
1,3
0,8
1.8
72
62,7
21,7
6,6
7,4
185,2
1170,1
572,4
24,5
14,1
23,7
56,6
152,9
2,6
5,6
37,4
34,7
48,7

M 1-48

111,8
48,9
11,2
19,2
18,7
37
1.9
5,6
10,6

0,8
100
232
705,2
7,7

1,4
1,4
1,4
7,7

30,9

33,1
3,1
10,7

314,2
5713

1001,3
10,9
71,5
97,5

M 2-7

80,7
6,4
11,4
7.9
1,8
19,1
37,9

4,8

100
74,2
234,4

M 2-8

29,7
39,4
9,2
20,6
12,8
34,9
4,6
6,2
26,9

3,9
100
3113
936,1
2,3

3,6

1,3

1,9

4,3
50,9
19,4

5,4

110,2
673,9
420,4
13
24,3
33,7

16,5
51,2

M 2-12

31,7
5,5
7,8
17,4
36
0,4

2,1
2,8
2,9

137,1
661
416,2
0,9
222
43,1

M 2-13

69,4
45,2
11,2
13,1
3,5
18
35,8
3
4,8
1
0,4
100
300
928,2
2,9

0,7

4,5
29.4
17,2
3,6
5,7

110,8
617,1
345,5
10,4
16,7
29

16,1
41,7

17,3
18,4
13,2

M 2-15

10,4
43,1
11,5
20,3
1,2
20,1
349
2,9
4,7
22,7
2,9
1,9
100
270
835,6

2,6
0,7
0,7

29,7
0,4
1,7

12,7
649,8
36,2
112

5,9

8,3

38,5

5,6

5,9

6,5
10,5

M 2-20

4.0
2.8

34
25.6
1.4
5.6
5.4

100.0
216.1
724.2

2.0
28.4
52
4.6
1.3

128.4
1163.0
429.2

18.2
16.2
19.8

154

514

3.0

17.6

159
26.7
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[OII]A3727.7
[Nell[]A3868.7
H6).3889
[Nell[]A3967.4
H523970.1

HS 24101.7
Hy 24340.5
[OII]A4363.2
He471.5
Hell\4685.7
[ATIV]A4711.2
[AIV]4740.2
HPB A4861.3
[OI11]A4959.5
[OIIA5007.6
[NIJA5199.1
[CaV]A5309.2
HellA5411.5
[CLIA5517.7
[CLIIA5537.9
[NII]A5754.6
Helr5875.8
[OI1A6300.3
[SIMA6312.1
[OI]A6363.8
[ArVIAG434.7
[NIIJA6548.1
Ho 46562.9
[NIIJA6583.5
Hel)6678.2
[SIA6716.5
[SI[]A6730.9
[ArV]A7005.6
Helr7065.5
[ArIIIA7135.8
[ATIVIA7170.5
Hell\7177.5
[ArIVIA7238.1
[ArIVIA7263
[OII]A7319.4
[OII]A7329.9
[AHIAT751.4

M 2-26

16
133
3
9,6
12,7
33,6
2,5
5.8
17,3

100
218,6
689
35

3,1

44
42,6
9,6
42

>

3,6

245
835,8
771,5

19,1

67,8

59,3

11,9

98,2

8,9

11,9

11,8
19,8

M 2-38

32,3
63
12,1
26,3
27,6
478
9,2
5
100,5
14,1
11,4
100
301,8
820,1
1,8

8,9
1,5
1,8
1,6
10,4
3,7
5.3
1,7
24
17,3
307,7
41,3
7.3
10,7

52
4,9
32,2

M 2-39

24,2
29,8
7,2
15,5
17,4
36,3
18,8
5
0,8

100
138,1
4293

L1
26,7
5,1
2,6
1,9

30,4
622,5
71,4
9,4
4,7
7,3

19,5
21,2

M3-9
34
5,1

11,3

10,4
11,2
3,7

23,6
2,9

100
3194
998,9

12,8
6,9

2,1

7,5
1101,5
25,7
17,3

4,1

5,9

10,2
59,6

5,9
4,5
10,9
4,5

M 3-19

23,9
8,8
17,7
21
40,4
4,2
10,3
4,2

100
149,6
446,5

22,1

18,8
4842
47,9
21,6

18,5
37,8

12,1

12,1

17,9
12

M 3-26

14,2
60
13,7
21
244
39
32
5,7
314
32
1,9
100
202.,8
598,6

27,5
0,4
1,3

5,7
10
4542
26,1
10
3,1
3,8

53

26,8

6,2

6,3

2,5
6,5

M 3-32

16,1
44
14,8
23,6
24
40,9
3
5,7
11,7
2,3
1,5
100
2343
754,6

1,4
0,6
0,7
0,8

24,8
0,3

1,4

5

11,7
448.9
34,4
8,4
4,2

M 3-33

6,2
65,2

9,6
0,4
0,8

1,3
402,7
32
4,8
0,4
0,6

39
10,9

0,3
0,3

1,5
1,2

M 3-37

1514
48,5
9,4
20,8
13,3
31,3
3,7
44
10,2

100
362,4
11333
9,1
12,2
28,6
87,7
4,8
30,1
4819
1094,2
1507,4
16,1
100,5
112
18,9
114,5

34,9
26,1
28,3

M 3-52

100
2549
810,1

15,9
485
98,9
9,6
34,4

866,2
1420,7
2464,6

33,1

398,6

359

M 3-54

45.1
5.6
0.8
17.4
15.2
29.5
5.9
2.8
42.5
5.7
4.8
100.0
392.6
1212.3

5.8
0.9
0.9

24.2

2.1

851.8
8.4
10.8
1.6
2.1

7.3
423

6.3
53

140



[OII]A3727.7
[Nell[]A3868.7
H6).3889
[Nell[]A3967.4
H523970.1

HS 24101.7
Hy 24340.5
[OII]A4363.2
He471.5
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Hell\7177.5
[ArIVIA7238.1
[ArIVIA7263
[OII]A7319.4
[OII]A7329.9
[AHIAT751.4

M4-4  M4-6
- 24,2
- 3,5
- 10,1
13 5,9
27,1 18
- 5,1
43,9 10,4
- 2.8
- 53
100 100
363,1 6339
1232,5 20462
6,8 -
6.1 7.4
572 819
238 609
14,8 17,4
9,2 233
367,5  199,9
2028 32089
1086,1  625,7
332 50,6
952 46,1
11,1 855
- 14,4
28,5 1284
2592 322,6
279 1215
272 1326
744 1068

M 4-7
30,6
233
11,4
7,9
18,3
10,7

8,9

100
531,8
1723,7

2,9
51
25,7
10

76,5
2092
2279
28,9
36,4
50,3

445
98,5

42
38,7
19,8

M 4-8
342
8,9
22,6

100
2,6
8,1

7,6
6,8
3,7

2049
1718,6
684,2
2,3
19,6
37,7

7,1
7,2

164,7
129,7

Pe 1-12

38,4
10,1
9,1
7
19,2
37,1

103,6
7,7
5,7
100

194,4

588,7

368,6
35
39
0,8
L5
9,4

1,6

Pe 1-13

59,3
23,7
23,9
40,5
14,9
97,8
12,6
11,6
100
300,3
875,4

8,9

474.9
2,8
22

Th 3-13

100
274,7
902,5

13,2
98,6
29
33,9
13,8
179,6
3534,5
555,8
57,6
16,4
25,2
209.9
5774

345,8
316,7
203,1

Th 3-15

25,4

12,1
27,4
3,1
3.8

100
176,6
558,9

36,5
26,2
1,8
9,6

74,2
1122,5
189,9
15,2
59,6
60,8

11,8
42,7

Th 3-34

15,8
12,3

55,7
16
100
508,1
1851,1

Th 4-2

40,2
33,9
6,6
10,6
32
17,9
31,5
33
5,3
31,9

100
208,3
649,8

4,2

35

52
32,5
14,8
35
4,7

211,1
526,2
648,5
13,7
79
72,5

6,3
64,7

Th 4-7

45.5
22.8
20.9

10.3

26.1
16.3
33

100.0
532.6
1685.3

233

41.8
8.5
13.7

73.3
929.3
195.6

8.7
21.6
31.7
6.1
17.2
48.0
33

4.0

38.8

36.5
21.8
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[AHIAT751.4

Vy 2-1

58
32
17,3
20,7
25,5
46
1,2
6,7
0,7

100

218
637,1

0,8

0,8

0,9

2,1
20,3
8,3

2,2

102,7

280,9

150,4
8,7
13,4
14,7

11,1
26,9

16,9

9,4

Y-C 2-32

9.2
453
13.2
23.0
19.9
29.5

3.7

4.9

3.5

2.4

1.5
100.0

273.1
807.1

15.1
0.3
0.7

2.4
378.0
5.6
5.6
0.5
0.8

4.6

14.2

0.6

1.7
1.5
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Milhares de Livros para Download:
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Baixar livros de Agronomia

Baixar livros de Arquitetura

Baixar livros de Artes

Baixar livros de Astronomia

Baixar livros de Biologia Geral

Baixar livros de Ciéncia da Computacao
Baixar livros de Ciéncia da Informacéo
Baixar livros de Ciéncia Politica

Baixar livros de Ciéncias da Saude
Baixar livros de Comunicacao

Baixar livros do Conselho Nacional de Educacdo - CNE
Baixar livros de Defesa civil

Baixar livros de Direito

Baixar livros de Direitos humanos
Baixar livros de Economia

Baixar livros de Economia Doméstica
Baixar livros de Educacao

Baixar livros de Educacdo - Transito
Baixar livros de Educacao Fisica

Baixar livros de Engenharia Aeroespacial
Baixar livros de Farmacia

Baixar livros de Filosofia

Baixar livros de Fisica

Baixar livros de Geociéncias

Baixar livros de Geografia

Baixar livros de Histdria
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Baixar livros de Literatura

Baixar livros de Literatura de Cordel
Baixar livros de Literatura Infantil
Baixar livros de Matematica

Baixar livros de Medicina

Baixar livros de Medicina Veterinaria
Baixar livros de Meio Ambiente
Baixar livros de Meteorologia
Baixar Monografias e TCC

Baixar livros Multidisciplinar

Baixar livros de Musica

Baixar livros de Psicologia

Baixar livros de Quimica

Baixar livros de Saude Coletiva
Baixar livros de Servico Social
Baixar livros de Sociologia

Baixar livros de Teologia

Baixar livros de Trabalho

Baixar livros de Turismo
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