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“Do po viemos,

ao po retornaremos.”

Eclesiastes 3:20
Preceito divino, enunciando o teorema de
conservagao da massa e a teoria de retorno de

matéria sblida ao meio interestelar, sem intencao.
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Resumo

Neste trabalho primeiramente estudamos os efeitos na propagacao de ondas de Alfvén
em plasmas empoeirados encontrados em intimeros ambientes astrofisicos. A relacao de
dispersao da onda é modificada apresentando novos mecanismos de amortecimento. Ha
na literatura dados observacionais que indicam a existéncia de condi¢oes para crescimento
de particulas de poeira na base da atmosfera de estrelas gigantes e supergigantes frias.
Construimos um modelo de perda de massa para essas estrelas no qual mostramos que
um fluxo de ondas de Alfvén, amortecido pela presenca de poeira, pode contribuir para
a geracao de um vento de baixa velocidade e alta taxa de perda de massa, de acordo
com as observacoes. Ja no caso de estrelas quentes, mostramos como é possivel obter
as condigoes ideais para formacao e crescimento destas particulas em um modelo de
colisao de ventos em sistemas binarios. A partir deste modelo, é possivel explicar as altas
emissoes em raios-X observadas, além do crescimento de graos no pés-choque. Aplicando
a idéia ao sistema binério de 1 Carinae, o modelo permite a determinacao dos parametros
orbitais do sistema. A poeira contida nos ventos estelares é entao ejetada para o meio
interestelar. Através de um calculo semi-empirico determinamos a importancia de cada
intervalo de massa estelar, em cada etapa evolutiva, no retorno de material sélido ao MI.
Em regioes de formacao estelar investigamos como as ondas de Alfvén, amortecidas pela
presenca de poeira, influenciam a estabilidade de nuvens moleculares. Em oposicao as
teorias encontradas na literatura, mostramos que uma nuvem molecular ana, suportada

apenas por pressao magnética, nao pode ser dinamicamente estavel.
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Abstract

In this work, we firstly discuss the propagation of Alfvén waves in dusty plasmas found in
several astrophysical environments. The wave dispersion relation is modified giving rise
to new damping mechanisms. There are in the literature observational data indicating
the presence of dust near the surface of cool giant and supergiant stars. We developed a
stellar mass loss model where we show that a flux of Alfvén waves, damped by the dust
presence, can generate a low velocity and high mass loss rate wind, in agreement with
the observations. In the case of hot stars we show how it is possible to obtain the special
conditions for dust growth in a wind collision model of massive binary systems. For this
model it is possible to explain both, the high X-rays emissions and dust growth at the
post-shock phase. Applying the idea to the n Carinae binary system, the model allows
the determination of the system orbital and the stellar wind parameters. The stellar
wind s dust is then ejected to the interstellar medium. In a semi-empirical calculation
we showed the importance of each stellar mass, at each evolutionary phase, on the dust
feedback of the ISM. For star formation regions, we investigate the role of Alfvén waves,
damped by the dust presence, on the stability of the molecular clouds. In despite of
the works found in the literature, we showed that a dwarf molecular cloud, magnetically

supported only, is unstable.
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Apresentacao

A matéria visivel do Universo encontra-se, em sua maioria, em um estado gasoso ionizado
no qual as particulas estao acopladas eletricamente entre si e com campos eletromagnéti-
cos externos. A essa matéria, da-se o nome de plasma. Desta forma, quando existe um
campo magnético permeando um sitio astrofisico, é extremamente importante verificar
se efeitos de plasma nao superam, em importancia, os efeitos gravitacionais e térmicos
do gas.

Outro ponto importante é que, em diversos ambientes, como ntucleos de galéxias,
envoltorios estelares, proto-estrelas, jatos, nuvens moleculares, cometas, anéis planetarios,
e até no meio intergalatico, o plasma contém grande quantidade de poeira. Sabe-se que
as particulas de poeira, embora se apresentem em menor quantidade que os atomos
e moléculas do gas, tém grande importancia na transferéncia radiativa e na mecanica
do meio. Além disso, se estiver carregada eletricamente, pode modificar também os
fenomenos eletromagnéticos do plasma, como a propagacao de ondas de Alfvén.

Neste trabalho fizemos um estudo sobre a importancia de particulas de poeira em
alguns meios astrofisicos, bem como um estudo sobre a possibilidade de sua existéncia
em ambientes desfavoraveis a sua formacao e também no meio interestelar. No capi-
tulo 1, apresentamos algumas das modificacoes que a presenca dessas particulas poderia
acarretar na propagacao de ondas de Alfvén em um plasma empoeirado magnetizado.
Pudemos demostrar que um fluxo de ondas pode ser fortemente amortecido devido a in-
teracao com graos carregados. No capitulo 2, simulamos este resultado a fim de verificar
sua importancia do processo de ejecao de matéria em estrelas gigantes e supergigantes

frias.



APRESENTACAO

Desde meados da década de 70 acredita-se que a pressao de radiagao ¢é insuficiente para
acelerar ventos de estrelas frias. Outros mecanismos tém sido propostos, sendo que ondas
acusticas em estrelas variaveis e ondas magneto-hidrodinamicas tém levado mais crédito
atualmente. Isso porque a transferéncia de energia e momento da onda para o plasma
ocorre de maneira eficiente. Como resultado fundamental de Hartmann & MacGregor
(1980), ondas de Alfvén podem resultar em ventos de alta velocidade se o amortecimento
da onda é suave, e ventos de baixa velocidade se o amortecimento for forte. E que a taxa
de perda de massa é dependente do fluxo de energia das ondas. Como as estrelas frias
apresentam ventos de baixa velocidade (~ 1/2 da velocidade de escape na superficie),
¢ importante a determinagao de um mecanismo de amortecimento eficiente na base do
vento. Nestes objetos, graos podem existir nas proximidades da fotosfera, influenciando
a propagacao de ondas de Alfvén. Simulamos a presenca destes graos, inserindo um
forte amortecimento na base do vento, e verificamos as principais consequéncias deste
nos modelos j& estabelecidos.

Entretanto, particulas de poeira nao existem apenas em ventos de estrelas frias. Ob-
servagoes recentes de sistemas binarios de estrelas massivas e quentes mostram carac-
teristicas tipicas de grandes quantidades de poeira. Embora paradoxal, demonstramos
no capitulo 3 como é possivel a formacao de condigoes ideais para formacao de poeira
nesses objetos. Basicamente, a evolucao temporal da regiao de choque entre os ventos de
alta velocidade das estrelas resulta em um gés frio e denso. Este gas é sitio de formagao
de graos, além de exercer papel importante no processo de transferéncia radiativa, ja que
apresentam alta densidade colunar. O modelo proposto de resfriamento no pds-choque
induzindo o crescimento de graos pode ser comprovado a partir da construcao de curvas
de luz teodricas para estes sistemas. Como principal aplicacao deste modelo, tomamos a
estrela 7 Car. Pudemos, a partir do modelo, explicar as caracteristicas incomuns de suas
curvas de luz em diversas bandas do espectro, bem como determinar os parametros or-
bitais do sistema. Embora em radio e raios-X o papel da poeira na transferéncia radiativa
seja desprezivel, o ajuste as curva de luz observadas nessas bandas fornece comprovacao

das condigoes fisicas do modelo, as quais se vinculam a formacao de graos nestes objetos.



APRESENTACAO

A poeira presente nos ventos estelares é entao ejetada ao meio interestelar. Entre-
tanto, além dos ventos continuos, acredita-se que supernovas também possam participar
do processo de enriquecimento em graos do meio. No capitulo 4, mostramos que, uti-
lizando um modelo evolutivo de estrelas de massa entre 0,5 — 120 M, e uma funcao
de distribuicao de massa, é possivel determinar a quantidade de matéria ejetada pelas
estrelas ao longo de sua trajetdria evolutiva ao meio interestelar.

Uma vez no meio interestelar, a poeira podera influenciar, como nos ventos, por exem-
plo a dinamica de nuvens em colapso. No capitulo 5 mostramos que, além da ja conhecida
difusao ambipolar, graos podem influenciar o processo de sustentacao magnética de uma
nuvem. Indmeros trabalhos utilizam ondas de Alfvén fracamente amortecidas para ex-
plicar a estabilidade de nuvens moleculares anas. Entretanto, aplicando o amortecimento
descrito no capitulo 1 para estes objetos, verificamos que essa estabilidade nao é mais
atingida.

Finalmente, no capitulo 6, apresentamos as conclusoes deste trabalho bem como as

perspectivas de continuidade para cada um dos tépicos desenvolvidos.



Capitulo 1

Introducao a Fisica de Plasmas
Empoeirados

1.1 Introducao

Grande parte da matéria observada do Universo se encontra parcialmente ionizada e de
tal forma que elétrons e ions estejam acoplados, denominando-se plasma. O acoplamento
entre as particulas do plasma se caracteriza pela capacidade das mesmas em responder a
flutuacgoes de potencial elétrico em seu interior, de maneira a blindar as cargas elétricas
produzindo um campo elétrico resultante nulo. No caso de uma temperatura nula a
blindagem ¢ perfeita, ja que as cargas se movem apenas enquanto ainda existe potencial
elétrico. Entretanto, devido aos efeitos térmicos, o movimento das particulas deixa de
ser dominado pelo campo elétrico quando sua energia térmica é da ordem da energia
potencial. Ao redor de uma carga, a escala de distancia na qual as particulas do plasma

tém energia térmica comparavel a potencial é chamada comprimento de Debye, dada por:

Ap = ( kT >1/2. (1.1)

4mng?
Desta forma, um gas ionizado se comportard como plasma se a distancia média entre
as particulas (d) for muito menor que a escala de Debye (d << Ap). Normalmente,
considerando plasmas convencionais de elétrons e ions, essa condigao é satisfeita em todos

0s sistemas astrofisicos.

1.2 Descricao de um Plasma Magnetizado

Uma particula, de massa m e carga ¢, se movendo com velocidade v sob a a¢dao de um

campo elétrico £/ em uma regiao do espaco permeada por um campo magnético externo

4



1 FisicA DE PLASMAS EMPOEIRADOS 1.2 Descrigao de wm Plasma Magnetizado

éo, sofre a agao de uma forga eletromagnética dada pela equacao de Lorentz:

v }
md—: — ¢(E+7x B). (1.2)

Como resultado, a particula gira em torno das linhas de campo magnético em uma

trajetoria de raio:

muv,c

' = ———, 1.3
|| Bo (1.3)
conhecido como raio de Larmor, e com uma freqiiéncia:
B
o ldB (1.4)
mc

conhecida como freqiiéncia ciclotron.

Em um gés, ou plasma, temos intimeras particulas sofrendo interacoes colisionais
e a acgao de campos elétrico e magnético. Determinar o comportamento individual de
cada particula torna o problema impossivel de ser tratado. Uma maneira mais simples
de resolver a interacao entre as particulas, e também delas com os campos elétrico e
magnético, é utilizar a abordagem estatistica, ou mais conhecida como teoria cinética, na
qual a cinemaética de todas as particulas de uma dada espécie pode ser considerada como

uma unica funcao de distribuicao.

1.2.1 Descricao Cinética e Aproximacao de Fluidos

Na teoria cinética afirma-se que as grandezas fisicas do gas como um todo podem ser
descritas por apenas 3 variaveis de dimensao, mais 3 variaveis de momento. Cada espécie

de particulas tem sua equacao de movimento dada pela equacao de Boltzmann:

H
at+”'vf+m'87_(at>col’ (1.5)

onde f = f(r,v,t) é a uma funcdo distribui¢do da espécie considerada. O termo do

segundo membro caracteriza a variacao temporal da distribuicao devido as interacoes

—

colisionais. No caso de um plasma nao-colisional imerso em um campo magnético, F



1 FisicA DE PLASMAS EMPOEIRADOS 1.2 Descrigao de wm Plasma Magnetizado

pode ser substituida pela for¢a de Lorentz, reduzindo a equagao (1.5) na equagao de

Vlasov:
of T q(E+7xB) of
S TV VI - 7= =0, (1.6)

Entretanto, normalmente em Astrofisica, os modelos nao necessitam de tantos de-
talhes ja que pelas observacoes ficamos limitados a determinacao das propriedades do
plasma como um todo, como as médias das grandezas fisicas, por exemplo. Um modelo
utilizando a teoria cinética descreve muito mais fisica que podemos interpretar a partir
dos dados disponiveis. Desta forma, podemos utilizar uma teoria mais simples, a apro-
ximacao de plasma como um fluido condutor. A aproximacao de fluidos é valida quando
a distancia média entre as particulas (d) e o tamanho de Debye (Ap) sdo muito menores
que a escala de tamanho a ser considerada no problema (L >> Ap e L >> d), o que
normalmente ocorre em Astrofisica.

Na teoria de fluidos as relagoes entre as grandezas fisicas macroscopicas (observaveis)
sao dadas por momentos da equacdo (1.5). A conservacdo da massa é dada tomando o
primeiro momento:

of — S q =, =.7D of — of —
Edv +/v -V fdw +E <E+v ><B>-—7dv —/(at)wldv, (L.7)

que resulta em:

on =
E+V (nu') =0, (1.8)

onde u representa a velocidade média das particulas, ou a velocidade do fluido por
defini¢gao. A equagao (1.8) é também conhecida como equac¢dao da continuidade.

O segundo momento, que fornece a 2a Lei de Newton, é dado multiplicando a equacao

dv +m/ 7~ fd7+

q/7(§+ ><§> /mv (%—f) lcm, (1.9)

que resulta na equacao de movimento do fluido:

(1.5) por mv e integrando:

<ll
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1 FisicA DE PLASMAS EMPOEIRADOS 1.2 Descrigao de wm Plasma Magnetizado

mn[%jL(?-?)ﬂ)}:qn<ﬁ+7x§>—€-l_g+l_gij, (1.10)

5 = . . S, . P )
onde P = mn(v; - v{) é o stress do fluido, 0; é a velocidade térmica das particulas do

—
. — — . ~ .
fluido, P,;; = mn(W; — W )v;; representa a variacdo de momento do fluido de uma
espécie 7 colidindo com outra espécie 7, e v;; € a freqiiéncia de colisao entre ambas.

A equacao do fluxo de energia pode ser obtida a partir do terceiro momento da equacao

— =
muv-v

2

(1.5), multiplicando-a por . Apos a integragao, obtemos:

0 [B* FE? 1, 3kgT = [¢c (= =
—|—+— = —— e B)
{87r+87r+nm(2u+2m>}+v [47T< 8 i

1 5kT
@ (§+§L> W5 KeNT4 | =0, (1.11)
m

R d . , . .. , .
onde 0;; representa o tensor de stress viscoso, K¢ € o coeficiente de condutividade térmica

e R o fluxo radiativo.
Por fim, para completar a série de equacoes que descrevem o comportamento de
um plasma magnetizado, e determinar a evolugao de E e B, utilizamos as equacoes de

Maxwell da eletrodinamica:

_>
10E 4
?x?:—@—Jr—W qa/Wfa(T),W,t)d?’v, (1.12)
c Ot c
- —
V.-B =0, (1.13)
10B
— —
E=--"" 1.14
VX c ot (1.14)
V.ﬁzmzqa/fa (7,70, t) d®v, (1.15)

onde, utilizando a aproximacdo de fluidos, temos na equagdo (1.12) a densidade de

corrente J = S G [ U ful T,V t)d%, e em (1.15) a densidade de carga 0 =

>0 o [ fu (7,70, 1) .
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A partir das equagoes (1.8 — 1.15) podemos entao descrever o comportamento
macroscopico de um plasma de multi-espécies, carregado eletricamente e acoplado aos
campos eletromagnéticos. Neste sentido, € interessante agora determinar, a partir delas,

como ocorre o fenomeno de propagacao de uma perturbagao nestes meios.

1.2.2 Ondas de Alfvén

Em particular, faremos nesta secao uma discussao sobre um dos intmeros modos de
propagacao de perturbacoes em plasmas magnetizados, o0 modo Alfvén. Esse modo tem
como principal caracteristica a propagacao de uma perturbacao no movimento dos fons
ao longo das linhas de campo magnético. Neste sentido, iremos definir a geometria do
problema como sendo um plasma supercondutor infinito imerso em um campo magnético
B na diregao z, e introduzir perturbacgoes de baixa amplitude, indicadas pelo indice “17,
nas variaveis macroscopicas: n' = n—+nq, ﬁ - B + §1, p=p+p el =T+T;. Note
que, sendo o plasma supercondutor, o campo elétrico no equilibrio é nulo e, tomando o
referencial comoével do fluido, temos também u = 0.

Supondo uma perturbagao adiabatica, simplificamos a equagao de energia, e p ox n”.
Substituindo a equagao (1.12) em (1.10), as equacoes (1.8), (1.10) e (1.14) podem entao

ser reescritas, mantendo-se apenas os termos lineares, como:

)
TN L0V =0, (1.16)
ot
871 — — 1 - - —
mn L L kg VT + kT ny + — B x (v x Bl)
ot 4
1
—mnv [?271 + 5? (? . 71)} — 7717114-]-271> =0, (1.17)
o8
—_ = — =
~1 - (B : v) Wi+ B (v -71> —0. (1.18)
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Fazemos entao a amplitude da perturbacao em cada variavel ser proporcional a funcao

de onda €“=%7) e ohtemos:
iwn, —ink -a, =0, (1.19)
) 1
wnu; = Lﬁ X (? X §1> —+ z?vgnl +v 1{5271 -+ —? (? . 71) — nyiju_)l, (120)
4 n 3
—iwB, —i (? : ?) W, +iB (? : 71> ~0. (1.21)

—

O modo Alfvén puro é obtido tomando-se o modo cuja propagacao, ou seja k, é
paralela as linhas de campo magnético. A partir das equagdes (1.19 — 1.21) obtemos a

relacao de dispersao da onda:

—w? + k*v% cos® 0 + iw(vk® + 1) = 0, (1.22)

onde 0 é o angulo entre k e B, cuja solucao desprezando o termo de viscosidade é:

1 1
w = §iyij + 5\/(—1/% + 4k2v% cos? §), (1.23)

onde

B
= 1.24
VA In ’ ( )

5§

é a chamada velocidade Alfvén.

w

© = Fvacosd.

Note que, no caso nao colisional (v ~ 0) a relagao de dispersao se torna
Desta forma, a onda de Alfvén é uma perturbagao das linhas de campo magnético de
caracteristica transversal, e que se propaga e transporta energia ao longo das linhas de
campo. Nota-se também que, mesmo utilizando inimeras simplificagoes, a equacao (1.23)
contém um termo complexo que depende da taxa de colisao entre as particulas. Sendo a
i(wt—k-T)

amplitude da perturbacao propocional a e , percebe-se que este termo é um efeito

de amortecimento da onda. Isso significa que ao se propagar a intensidade da perturbacao

r

se reduz & uma taxa e <’ onde 'y, = %l/ ¢ a taxa de amortecimento colisional da onda,

podendo assim transferir momento e energia ao meio.

9
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1.2.3 Amortecimento das Ondas de Alfvén

Na secao anterior pudemos demonstrar que as ondas de Alfvén podem ser amortecidas.
O amortecimento é responsavel pela transferéncia de energia da onda para o plasma, a
qual pode ser determinada a partir do principio de conservagao de acao do fluxo de ondas.
Para um fluido se movendo com velocidade @ em uma regiao onde a velocidade de Alfvén
é v4, podemos definir o nimero de Mach Alfvénico como M4 = u/v4. Desta forma, para
o caso de uma onda cuja taxa de amortecimento é pequena com relagao a sua freqiiéncia,

podemos utilizar a seguinte relacao para a densidade de acao:

d ) eMy (1+ My)°
%[GMA(l—i-MA) } ~ — 7 ) (125)

onde € é a densidade de energia da onda e L = va/T" representa o comprimento de

amortecimento da onda. Conhecendo as condi¢oes iniciais (marcadas pelo indice “0”), e
integrando ambos os membros da equagao (1.25), pode-se obter a densidade de energia
em qualquer ponto do espaco:

Mg (1 + Mo\ / )
= — | L tdr 1.26
T, ( 1+ M, ) TP\ ) ") (1.26)

0

sendo € = p(dv?) = (§B?)/4m a densidade de energia da onda, p a densidade em massa

do plasma e (dv?) e (§B?), as amplitudes quadraticas médias da velocidade e do campo
magnético da perturbagao.

Na secao anterior, devido as aproximacoes feitas, obtivemos um mecanismo de amor-
tecimento que depende apenas do acoplamento colisional entre as particulas do plasma.
Entretanto, dependendo da abordagem utilizada e das aproximagoes feitas, muitos outros
mecanismos de amortecimento podem se tornar importantes. Dentre estes podemos citar
os amortecimentos: i - nao-linear, que é obtido ao se considerar termos de ordens superi-
ores na perturbacao; ii - ressonante superficial, em plasmas inomogéneos; iii - turbulento,
devido ao processo cascata no qual ondas de freqiiéncias mais altas decaem em freqiién-
cias mais baixas e iv - devido as ressondncias ciclotron, no qual uma particula carregada
com movimento ciclotron em torno das linhas de campo pode entrar em ressonancia com

a onda.

10
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Jatenco-Pereira & Opher (1989) estudaram os efeitos de um fluxo de ondas de Alfvén
amortecido na base da atmosfera de uma estrela supergigante fria. Nesse modelo, o fluxo
de ondas amortecido é o responsavel pela aceleracao do vento. Para tanto, utilizaram
como mecanismos de amortecimento da onda: o amortecimento nao-linear, cujo compri-

mento de amortecimento é dado por:

_ (e 0vh
Li=L, <v,40> b (1+ My), (1.27)

o amortecimento ressonante superficial:

Ly = Lo, (%) (“—A)2 (1+ M), (1.28)

UAO

e 0 amortecimento turbulento:

S S [O1 = N

onde o termo Ly é um parametro livre que representa o comprimento de amortecimento
inicial.

No caso do amortecimento ciclotron, embora as taxas de amortecimento sejam altas,
seria necessario que a freqiiéncia da onda considerada coincidisse com a freqiiéncia ci-
clotron da particula em questao. Normalmente, em um plasma convencional de elétrons
e fons, temos apenas duas freqiiéncias ciclotron, uma para os fons e outra para os elétrons.
Se o fluxo de ondas ¢é disperso em um espectro continuo de freqiiéncias, uma pequena parte
da energia, contida nessas freqiiéncias, seria transferida ao gés, fazendo esse mecanismo
de amortecimento pouco eficiente nessa situacao. Entretanto, os plasmas observados no
Universo nao contém apenas protons e elétrons. Em muitas regides, como nos ventos de
estrelas frias e no meio interestelar, poeira pode coexistir com essas particulas e, se car-
regadas eletricamente como discutido na se¢ao 1.2, apresentarao movimentos ciclotronicos

também.

11
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1.3 Presenca de Particulas de Poeira

Atualmente sabe-se que particulas de poeira coexistem com elétrons e fons em inimeras
regioes, como no meio interestelar e em ventos de estrelas frias ou sistemas binérios, e
essas particulas podem estar eletricamente carregadas. Neste caso, elas também fazem
parte do comportamento coletivo do plasma e podem modificar expressivamente a fisica
do sistema.

Existem intimeros mecanismos de carregamento, e desta forma, a determinacao da
carga de equilibrio pode ser uma tarefa muito complexa se todos os mecanismos forem
considerados. Em Astrofisica, os mecanismos mais importantes sao o efeito fotoelétrico,
raios cosmicos e o carregamento por captura. No caso de estrelas frias e no meio interes-
telar os dois primeiros sao despreziveis em relacao ao terceiro. Na teoria de carregamento
por captura consideramos que o grao estid imerso em um plasma parcialmente ionizado,
onde T, T;, m, e m;, sao as temperaturas e as massas de cada um, respectivamente.

Pela agitacao térmica elétrons e ions tendem a colidir com as particulas de poeira,
sendo assim capturadas. Sendo a massa do elétron muito menor que a massa do ion,
normalmente o fluxo de elétrons é maior que o fluxo de fons. Desta forma, é mais comum
nessa situagao, encontrarmos particulas de poeira com carga liquida superficial negativa.

A variacao de carga da poeira sera dada por:

dZy
—= =11, 1.30
e— (1.30)

onde I; e I, sao as correntes de ions e elétrons, respectivamente, na superficie do grao.

Considerando uma distribuicao maxwelliana para as velocidades dos ions e dos
elétrons, e sendo a energia total da particula E;,, = F — e¢, onde ¢ = Zze/a representa o
potencial elétrico na superficie do grao de raio a, podemos determinar as densidades de

corrente por:

J; = +2—7T2€ /Oo Efi(E+ep)dE (1.31)

My Jmax(0,e¢)
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J, = _2me /OO Ef.(E — c)dE. (1.32)

2
Mg Jmax(0,e)

Na situagao de equilibrio, onde a carga do grao nao varia no tempo, as correntes

das equagdes (1.31) e (1.32) devem ser iguais. Como resultado da integragao, obtemos a

m;T, 2 ep _ <o
(11— BBT: 1.33
(mT) ( kBﬂ) ¢ (1.33)

Fazendo T; ~ T, obtém-se numericamente, pelo método de iteracao, Zg ~ 3akgT/e>.

equagao transcedental:

1.3.1 Amortecimento Ciclotron da Poeira

O plasma empoeirado é caracterizado como um gés ionizado, normalmente de baixa tem-
peratura, cujos constituintes sao além de fons e elétrons, particulas de poeira. Entretanto,
para a participacao dessas particulas na propagacao de ondas de Alfvén ser eficiente, a
poeira necessita estar eletricamente acoplada ao resto do gas. Como vimos na secao 1.1,
o comprimento de Debye deve ser maior que a distancia média entre as particulas de
poeira (dg). A partir dessa condigao podemos definir dois tipos de plasmas: i - plasma
empoeirado, onde A\p >> dg e ii - plasma com poeira, onde A\p < dg. No primeiro caso,
as particulas de poeira efetivamente participam do processo de blindagem eletrostatica,
enquanto que no segundo caso as particulas sao blindadas pelos elétrons e ions, nao
"enxergando" assim outros graos como particulas carregadas.

As modificagoes que a presenca de particulas carregadas se movendo em torno das
linhas de campo gera na relagao de dispersao da onda sao determinadas utilizando a teoria
cinética. Isso porque as caracteristicas individuais das particulas, como sua freqiiéncia
ciclotron, nao sao levadas em consideracao na aproximacao de fluidos.

Cramer, Verheest & Vladimirov (2002) descrevem a relacao de dispersao da onda de

Alfvén por:
k= ¢ + o, (1.34)

sendo:

13
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w3 1
G = ) (1.35)
2, -
w3Qj 1
S = , (1.36)
2, )

onde j é a espécie a ser considerada, §2; e v4; sao a freqiiéncia ciclotron e a velocidade

Alfvén da espécie j, respectivamente. Os sinais (+) e (—) representam a polarizagao das
ondas circularmente para a direita e esquerda, respectivamente. Note que, no caso de
baixas freqiiéncias, ou seja, tomando w << €25, a equagao (1.34) se resume a (1.23) no caso
nao colisional. Entretanto, se w ~ €2}, temos uma descontinuidade cujo residuo garante
um termo complexo a relacao de dispersao da onda. Esse termo complexo determina
o amortecimento da onda devido a ressonancia, chamado de amortecimento ressonante
ciclotron.

Se um plasma é composto de ions, elétrons e graos carregados, teremos ressonancias
para cada freqiiéncia ciclotron. Em geral a freqiiéncia das ondas ¢ bem menor que a
freqiiéncia ciclotron dos elétrons e, por esse motivo, comumente elétrons nao sao consi-
derados. Ja no caso da ressonancia ciclotron das particulas de poeira o caso é diferente.
Tendo massas elevadas (mg > m;) suas freqiiéncias ciclotronicas sdo menores que a dos
ions, fazendo da poeira um ingrediente importante na propagacao das ondas Alfvén de
baixa freqiiéncia. Além disso, particulas de poeira imersas no gas possuem diferentes
tamanhos, e assim diferentes massas. Desta forma, graos diferentes apresentam diferen-
tes freqiiéncias ciclotron, e assim nao teremos uma tunica freqiiéncia de ressonancia, mas

sim inameras.

1.3.2 Distribuicao de tamanho dos graos

Mathis, Rumpl & Nordisieck (1977) determinaram, a partir das curvas de extin¢ao en-
tre 0,11um - 1pum, que o meio interestelar possui como um de seus componentes uma
populacao de particulas de poeira. Estas particulas sao constituidas em sua maioria de
carbono, formando grafite, com tamanhos variando entre 0,005 ym - 1um distribuidos em

uma fun¢ao de lei de poténcia f(a) < P, com p ~ 3,3 — 3,6. Particulas compostas de
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magneésio, silicio e ferro, formando tanto carbetos como 6xidos, também foram observadas
mas em menor propor¢ao. O intervalo de tamanho para estas espécies é mais estreito
que o do grafite, mas o indice da lei de poténcia é praticamente invariavel.

Modelos de nucleagao de graos em ventos estelares (Kruger & Sedlmayr 1997) mostram
que, devido aos processos de crescimento e destruicao de graos, uma distribui¢ao de
tamanho do tipo lei de poténcia também ¢ esperada nestes objetos, e com indice seme-
lhante ao determinado por Mathis, Rumpl & Nordisieck (1977).

Utilizando uma distribui¢ao continua de tamanhos para os graos, obteremos uma
distribuicao continua também para as freqiiéncias ciclotron dessas particulas. Para intro-
duzir os diferentes tipos de elementos nas equagoes (1.35) e (1.36), definiremos a fun¢ao

de distribuicao de tamanhos, no intervalo de tamanho a,,;, < a < ez, COMO:

f(@) = Gy, (1.37)
onde C, = (p—1)/(1 —a?), z = agm, Ty = ‘;ij, € Qymin € Qmaz SA0 0S Talos da menor

e da maior particula de poeira, respectivamente.

De acordo com as defini¢oes acima podemos reescrever (1.35) e (1.36) como:

w?Q)? 1 WQQZ o f ()
— ? -+ max d s 138
TR (@) sy, /1 (B fa?) — ] (139
w30 1 w3, o f(z)
_ 7 + ,max d , 1.39
BT @ ey s, /1 (V) — 2 (139

onde s = C,Inx,,, ; e Q4 max a0 a freqiiéncia ciclotron para o ion e para o grao de menor

raio (amin), € v4 € va 4 sdo as velocidades Alfvén dos ions e dos graos, respectivamente.
Podemos perceber, a partir das integrais em (1.38) e (1.39), que temos singularidades
para ondas cujas freqiiéncias estiverem no intervalo {2gmax /xfn < w < Qgmax. Desta
forma, quanto mais amplo for o intervalo de tamanhos de graos, i.e. quanto maior
Tm, maior serd a banda de freqiiéncias que sofrerao amortecimento ressonante. Como
dito anteriormente, o residuo da integral nesse intervalo fornece o termo complexo da

relacao de dispersao, que determina o amortecimento relacionado a ressonancia ciclotron
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da poeira. Para obter o amortecimento analiticamente iremos em todo o trabalho utilizar
para a distribuicao de tamanho dos graos o indice p = 4.
Para esse valor de p, e no caso de w < €, as equagoes (1.38) e (1.39), se tornam:

2012 2
o = wCY; B w n
v3(9F —w?)  dlnz,d,

1 (0 2 2
T — (Qmax/) 2w (140)
h [(Qgmax/w)? — 1] 4In g 4

. w3Qi _ w? In (Qd,max/w) - .’13‘7271 (Qd,max/w> +1 +
?T R e Azl (Qumae/@) + 22, | | (U /@) — 1

2

w
——mi. (1.41
41nxmv§17dm ( )

Assim, fazendo:

k =k, +iki = VS + s, (1.42)
onde k, e k; representam as partes real e imaginaria do ntimero de onda, respectivamente,

podemos determinar o comprimento de amortecimento da onda, dado por:

L =2r/k. (1.43)

A partir das equagoes (1.40 — 1.42) podemos ilustrar a relagdo de dispersao da onda
para diferentes valores de z,,, que representa a amplitude do intervalo de tamanhos de
graos. Na Figura 1.1 temos a solucao destas equagoes para z,,, = 1,1 e x,,, = 1, 3, linhas
cheias e pontilhadas, respectivamente. A parte real da relacao de dispersao é identificada
pela letra a, enquanto a parte imaginaria é dada pela letra b (Falceta-Gongalves, de
Juli & Jatenco-Pereira 2003). Podemos notar que quanto maior x,, maior a banda de
freqiiéncias a ser amortecida. No caso dos sistemas astrofisicos, esse valor est& em torno de
Tm ~ 100, fazendo assim com que a banda de ressonancia seja muito grande (10_4Qd,max <

w < Qimax). Entretanto, quanto maior x,, menor a intensidade do amortecimento. Isso
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l Xy =111 (a)
5o | - ¥, =13
| (b
4 —
7, k
Qd 37 (a)
max | 5 - (k)
; v
. =
T T T T T Y T T T I
0.0 0.2 0.4 0g 0a 10
@/ Qdm

Figura 1.1: Relagao de dispersao da onda, para diferentes valores de x,,. As linhas cheias
representam x,, = 1,1, enquanto as linhas pontilhadas z,, = 1,3. Os indices a e b identificam
a parte real e imaginaria do namero de onda, respectivamente (Falceta-Gongalves, de Juli &

Jatenco-Pereira 2003).
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porque, para uma dada densidade de graos, o nimero de particulas de poeira responsavel
por uma dada freqiiéncia de amortecimento é reduzido.

Apesar de termos obtido um amortecimento de ondas devido a interagao ciclotronica
com particulas de poeira, isso nao significa que este seja tinico. As particulas de poeira,
carregadas ou nao, colidem com elétrons e ions proporcionando a existéncia de um amor-
tecimento colisional, como determinado na equagao (1.23), e também discutido por Pilipp
et al. (1987). A importancia desse amortecimento é, normalmente, inferior a dos outros
mecanismos citados. Além desse, particulas de poeira apresentam uma freqiiéncia de car-
regamento elétrico, gerando novamente amortecimentos ressonantes (de Juli & Schneider
1998; de Juli, Schneider, Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira 2004). Mas, como a carga
pode ser variavel no tempo, esse é um fenomeno muito complexo de ser estudado. Mendis
& Rosenberg (1992, 1994) e Shukla (1992) discutem também a propagacao de ondas em
um plasma empoeirado levando em consideracao o desbalanco na densidade eletronica
com relacao a densidade de fons, ja que parte dos elétrons se encontram anexados aos
graos. Segundo os autores, as ondas sofrem um amortecimento que pode ser explicado
como uma quebra na condicao de quase neutralidade do plasma. Entretanto, em plasmas
astrofisicos o desbalanco entre as densidades de fons e elétrons é desprezivel, fazendo
desse um mecanismo secundéario.

A aplicabilidade desses mecanismos de amortecimento em astrofisica é imensa. Varias
regioes concentram as caracteristicas ideais para que estes fenomenos ocorram: i - sao
compostas de plasma, ii - apresentam campos magnéticos (permitindo assim a existéncia
de ondas de Alfvén), iii - apresentam grandes quantidades de particulas de poeira. Nos
capitulos que se seguem, por exemplo, estudaremos os efeitos da presenca de graos na
propagacao de ondas de Alfvén em ventos de estrelas supergigantes frias, onde simulamos
um forte amortecimento (capitulo 2), e também no meio interestelar, onde utilizamos o

amortecimento ciclotron de graos (capitulo 5).
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Capitulo 2

Ventos de Estrelas Supergigantes
Late-Type

2.1 Introducao

O estudo da perda de massa em estrelas evoluidas é extremamente importante em As-
trofisica, ja que a evolucao final destes objetos depende drasticamente desse processo.
Tipicamente, estrelas gigantes extinguem a fusao nuclear em seus niicleos em escalas de
tempo de 107 anos, e suas taxas de perda de massa variam de 1078 — 107> M, ano™ .
Assim, modelos de evolugao estelar que nao consideram esse processo podem estar
fornecendo resultados muito aquém da realidade. Além disso, essas estrelas perdem
boa parte de sua massa, contida no envoltério em expansdo, para o meio interestelar. E
também por esse motivo que o estudo do processo de perda de massa estelar ¢ importante
na determinacao da evolucao quimica e energética do meio interestelar.

A detecgao do processo de perda de massa se da, principalmente, através da observacao
de desvio Doppler para o azul do fluxo absorvido, mostrando assim, uma expansao do
envoltorio da estrela. A partir do desvio Doppler é possivel a determinacgao da velocidade
do vento, que é de ~ 10 — 100 km s~! em gigantes e supergigantes frias.

O principal mecanismo responsavel pela aceleracao desses ventos ainda é desconhecido.
Intimeros mecanismos tém sido discutidos, mas apenas dois parecem ser eficientes o su-
ficiente para explicar altas taxas de perda de massa por ventos de baixa velocidade das
estrelas gigantes e supergigantes frias: i - pressao de radiagao, ja que sao estrelas de alta
luminosidade; e ii - ondas de Alfvén, devido a eficiéncia na transferéncia de energia e
momento ao gas. Em estrelas variaveis, como Miras e Cefeidas, ondas acusticas geradas

a partir das pulsacoes, também tém certa importancia no processo de perda de massa
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2 VENTOS ESTELARES 2.2 Graos em Envoltorios Estelares

(Willson 2000, Wood 1979).

O processo de transferéncia de momento do campo de radiacao para o envoltorio
da estrela se da por absorcao e espalhamento da luz. Como o fluxo radiativo estelar
¢ basicamente radial, o envoltorio é acelerado nessa direcao. Uma estimativa para a
luminosidade minima necessaria para a pressao de radiagao ser responsavel pelo processo

de perda de massa é dada por:

~ UM, (2.1)
onde ¢ é a velocidade da luz, us é a velocidade terminal do vento e M a taxa de perda de

massa. Para os parametros tipicos de ventos em estrelas gigantes e supergigantes frias,
Uso = 10 — 50 km s e M =107 — 107°My, ano™!, temos L, yin ~ 50 — 1000 L.
Essa condicao é fracamente satisfeita para estrelas gigantes e facilmente satisfeita para
estrelas supergigantes. Entretanto, para que momento e energia do campo de radiacao
sejam transferidos ao vento estelar é necessario um acoplamento entre ambos.

No caso de estrelas frias a maior parte dos fotons é de baixa energia, e por esse
motivo a opacidade do gas nao ¢ suficiente para que haja o acoplamento entre o campo
de radiacao e o envoltorio. Isso faz com que seja necessaria a existéncia de particulas de

seccao de choque maior, como graos por exemplo, para que esse mecanismo seja eficiente.

2.2 Graos em Envoltorios Estelares

A existéncia de graos em envoltorios estelares é comprovada observacionalmente, princi-
palmente, a partir de caracteristicas de emissao e absorcao em infravermelho, tipicas de
substancias solidas, e polarizacao. As caracteristicas espectrais também ajudam a revelar
a composi¢ao quimica destes graos. A partir dessas observacoes é possivel inferir uma
abundancia maior de graos de silicatos, tipicamente notados em 9, 7um devido a tran-
sicao de SiO em cristais, em estrelas cujo envoltério é rico em oxigénio; e uma abundancia
maior de grafite e carbetos de silicio, notado em 11, 3um, em estrelas de envoltorios ricos
em carbono. Estudos em laboratorio confirmam a formacgao de silicatos minerais para

ambientes onde o oxigénio é mais abundante que o carbono (C/O < 1) (Nuth & Donn
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1982), e grafite e carbeto de silicio para ambientes com C'/O > 1 (Bussoletti, Colangeli
& Orofino 1987).

O processo formacao desses graos nao é, todavia, bem conhecido. De acordo com
a teoria classica de nucleacao de graos, um nicleo de formacao tende a crescer apenas
apo6s atingir um raio no qual a energia de Gibbs é maxima. Isso significa que durante
a aglutinacao dos primeiros monomeros, a tendéncia de evaporagao é maior que a de
crescimento. Outro problema, supondo que niucleos estéveis ja existam, é a necessidade
de temperaturas baixas (7' < 2000K) para que as particulas em vapor condensem em um
ntcleo.

Estes problemas podem ser resolvidos considerando a nucleagao heterogénea, na qual
outros componentes entram na fase soélida anteriormente e, o crescimento dos graos a
base do componente principal se d4 através de mantos acumulados sobre a semente. Um
exemplo de componente para nucleacao heterogénea é o titanio. Para graos carbonados,
o TiC, cuja temperatura de evaporagao é muito mais alta, faz o papel de semente para a
posterior criagdo de mantos de carbono (Bernatowicz et al. 1996). Em graos oxigenados,
o TiO4 funciona como semente.

De acordo com a teoria de nucleacao classica, um grao tem seu raio aumentado a
medida que outros atomos colidem e se agregam, segundo a equagao:

da ¢én (kgTm 2
B 2.2
dt s ( 2m ) ’ (22)

onde ¢ ¢ a probabilidade de um monomero se agregar ao grao, s ¢ a densidade especifica

do material, n é a densidade numérica e m a massa do monomero. Por outro lado, o grao

evapora, diminuindo seu raio a uma taxa dada por:

1
da  Py(Ty) (kTym\? 20m
dat d < 27 P\ skpTua ) (2:3)

onde Py(T;) é a pressao de saturacao da substancia a temperatura do grao (Ty), o é a

energia superficial da substancia e a o raio do grao.
Quando a taxa de crescimento, dada pela equacdo (2.2), é maior que a evaporacao

(eq. (2.3)), o grao cresce. Convém assim, criar a razao de supersaturagao S, dada por:
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5= 5 (TT) 24)

que é a razdo entre as equagoes (2.2) e (2.3). Quando S > 1, o crescimento do grao

supera sua evaporacao. A pressao de saturacao é dada, usualmente, pela aproximacao:

P, = A7), (2.5)

Para o carbono, A = 32,89 e B = 86300, e para o SiO, A = 12,81 ¢ B = 25700 (Lefévre

1979).

Apenas como estimativa, podemos tomar uma estrela de 400Rq, Ty = 3500K, e
com um vento de taxa de perda de massa de 5 x 107" My ano™ !, e uma velocidade de
10 km s~1. Supondo uma abundancia em carbono de 107%, e que ainda ndo existam graos
no envoltorio, obtemos S ~ 1072 na base do vento. O parametro S apenas se torna maior
que 1 em distancias muito maiores (r > 5 R,), fazendo da poeira mera coadjuvante no
processo dinamico de aceleragao do vento, a qual ocorre em sua base. Agora, supondo
que aglomerados de outras substancias, com raios de aproximadamente 1073 pum possam
servir como sementes para a nucleagao heterogénea do carbono, temos S ~ 200 na base
do vento. E assim, com grande parte do material na fase solida, o vento pode sofrer a
influéncia dessas particulas, presentes desde a sua aceleracao.

Até o momento, nenhum modelo auto-consistente explicou a existéncia dessas se-
mentes na base dos ventos. Em comunicacao privada, H. P. Gail e B. Draine, atestam
que, embora nenhuma teoria ainda tenha dado conta dessas particulas, elas com certeza
existem. Essa afirmacao ganha cada vez mais forca a partir de observacoes de alta reso-
lugao (Gonidakis, Diamond & Kemball 2002).

Para explicar os fluxos observados em diversas estrelas late-type, Danchi et al. (1994)
modelaram envoltérios contendo poeira a partir de um raio interno. O grupo mostrou
que existem duas classes de estrelas, em uma as estrelas varidveis apresentam surtos
episodicos de formacao de poeira, e em outra as estrelas apresentam formagao de poeira
a taxas constantes. Em ambos os casos, o raio interno do envoltorio empoeirado deve ser

menor que 1,7 R,. Esse resultado esta de acordo com as previsoes de Draine (1981). Em
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a Ori, modelos considerando envoltorios opticamente finos, determinam uma regiao de
formacao e crescimento de graos proxima da estrela (r, < 3R,) (Bester et al. 1991, Tsuji
1979).

Clayton et al. (1992) argumentam que o célculo usual, que fornece para o ponto de
formacao de graos uma distancia de 20 R, em estrelas tipo R Coronae Borealis, esta
errado. Observacoes em ultravioleta revelam alta absorc¢ao pouco tempo ap6s a pulsacao
da estrela. Assim, para explicar a absorcao, a poeira deve se formar proximo da estrela,
ou as pulsagoes resultam em irreais ejecoes de gas extremamente denso. Considerando
as velocidades tipicas desses ventos, e um atraso de aproximadamente 20 dias entre a
pulsacao e a absor¢ao das linhas em ultravioleta, graos deveriam existir em uma faixa
entre 1,5 — 2,0 R,. A presenca de moléculas de SiO também é um tragador da regiao
de formacao de graos. Imagens utilizando o VLBA determinam, com alta resolugao, as
regioes de emissao maser em 43GHz de SiO e podem ser utilizadas para a determinacao da
regiao onde graos se formam. Isso porque a medida que as moléculas de SiO se aglutinam,
a emissao maser deve diminuir. Gonidakis, Diamond & Kemball (2002) mostraram a
estrutura do vento de TX Cam a partir das observagoes de SiO com o VLBA. Essas

observacoes comprovam a formacao de poeira a partir de r < 2 R,.

2.3 Mecanismos de Aceleracao de Ventos

2.3.1 Pressao de Radiacao sobre Graos

Estrelas gigantes e supergigantes possuem grande luminosidade e, se possuirem en-
voltorios frios, como as de tipo espectral K - M, graos de poeira podem existir pro-
ximo a estrela como discutido anteriormente. Como energia e momento de um fo6ton sao
transferidos a particula que o absorve, acredita-se que o campo de radiacao de estrelas
luminosas pode participar do processo de aceleracao de ventos.

A forca exercida pelo campo de radiacao em um grao esférico de raio a é dada por:

a2

Fra =" [T QUE ) (2.6)

C

23



2 VENTOS ESTELARES 2.8 Mecanismos de Aceleracao de Ventos

1
onde c é a velocidade da luz, W = 27 [1 — [1 — (RT)Q} 2} ¢ o angulo solido subentendido

pela estrela a distancia r do grao, Q()) é o fator de eficiéncia para extin¢ao do grao, R,
é o raio da estrela e F'(\) é o fluxo monocromético na superficie da estrela.

Para r > R, e fazendo Q,, = [;° Q(N)Fu(N)dN/ [;° Fi(A)dA, a divisao da forca Fjaq
pela forca gravitacional define o parametro (3, dado por:

Frad o SQprL*
Fyran "~ 4¢GM,as’

f= (2.7)

onde M, é a massa da estrela, L, a luminosidade e s a densidade especifica do material

que compode o grao. O parametro ( traduz a competicao entre a for¢a radiativa, que
empurra o grao para longe da estrela, e a forga gravitacional, que o atrai para a estrela.
Ele mede assim, a eficiéncia da pressao de radiagao na aceleracao das particulas de poeira
no vento estelar. Se > 1, a for¢a radiativa é maior que a gravitacional e o grao pode
ser importante no processo de aceleracao do vento.

A maior dificuldade na determinacao de (3 reside no fator de eficiéncia @), ja que é
uma fun¢ao complexa que depende do raio do grao e da sua composi¢ao (Hoyle & Wick-
ramasinghe 1991). Lamy & Perrin (1997) determinaram [ para 11 estrelas de diferentes
tipos espectrais considerando graos de raios entre 0,005 — 25 um e compostos de silicatos
minerais e grafite. Segundo esse trabalho, § excede 1 apenas para graos submicrénicos
ao redor de estrelas quentes. No caso de nosso interesse, as estrelas frias, o resultado é
incerto. a Boo (K2 III) e a Tau (K5 III) apresentam 107! < 8 < 10% para os silicatos e
B3 ~ 10? para graos de grafite. Isso significa que graos nesses objetos podem estar sendo
ejetados. Entretanto, embora exista um movimento de graos para fora da estrela, a afir-
macao de que graos sao os responsaveis pela aceleracao do vento depende do processo
fisico de acoplamento entre os graos e as outras particulas do plasma.

Se os graos possuem uma velocidade relativa em relagao ao gas w = ug — u, onde uy
¢ a velocidade do vento composto de graos, podemos dizer que a forca de arrasto gerada

pelos graos sobre as particulas do gas é dada por:

For = ma’ pwy/w? + 02, (2.8)
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onde vy é a velocidade térmica do gas.

Essa é uma forca de frenagem para os graos e, conseqiientemente, de aceleracao para
o vento. Se, # >> 1, no equilibrio, podemos dizer que F,,, ~ F,qq, € a forca por unidade

de massa sofrida pelo gas é dada por:

2

_Mdp _Taa Qpr L.

frad — — Larr — T T o5
p

e (2.9)

Como na equagao (2.7), convém definir I',,4 como a divisdo da equacdo (2.9) pela

aceleragao da gravidade:

frad _ Pd _ @CL?QWL*
g ) p 4cGM,

Traq = (2.10)

[' = 1 representa o limite de Eddington, no qual a pressao de radiacao consegue equilibrar

a a¢do gravitacional da estrela. Note que na equagao (2.10), I' é igual ao parametro (3
dividido pela razao gas-grao. A razao gas-grao em estrelas pode ser determinada a partir
das curvas de exting¢ao, fornecendo valores médios de ~ 380 para estrelas carbonadas e
~ 150 para estrelas oxigenadas (Knapp 1985).

A figura 2.1 (Ferrarotti & Gail 2002) ilustra a trajetoria evolutiva de estrelas de
massas entre 2 — 7 M, bem como o limite de Eddington considerando a presenca de di-
ferentes tipos de graos. Podemos perceber que para estrelas carbonadas, onde a principal
componente solida ¢ o grafite, o limite de Eddington é ultrapassado. Ja para as estrelas
oxigenadas, o limite de Eddington da componente so6lida, a base de SiO, é bem maior.
Desta forma, esse resultado mostra que em estrelas carbonadas a pressao de radiagao
pode ser importante no processo de aceleracao dos ventos, caso haja um acoplamento
eficiente entre os graos e o géas, enquanto que em estrelas oxigenadas sua importancia é
muito reduzida (Lamy & Perrin 1997, Netzer & Elitzur 1993, Hagen, Stencel & Dickinson
1983).

Na equacdo (2.9), supomos que o acoplamento entre graos e gas é extremamente
eficiente na transferéncia de momento. Isso certamente nao é verdadeiro, tornando ainda
mais critica a aceitagao da pressao de radiacao como principal mecanismo de aceleracao

do vento. Além disso, observagoes de estrelas supergigantes M mostram que as pulsagoes
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Figura 2.1: Diagrama HR e trajetorias evolutivas para estrelas com massa entre 2 — 7 M.
As linhas indicadas pela espécie de grao determinam o limite de Eddington, acima das quais a

aceleracao dos ventos pode se dar por pressao de radiagao sobre graos (Ferrarotti & Gail 2002).
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radiais, responsaveis por variacoes na luminosidade da estrela, nao estao correlacionadas
com a taxa de perda de massa (Skinner & Whitmore 1988). MacGregor & Stencel (1992)
também demonstraram que, em estrelas gigantes frias, o acoplamento colisional é eficiente
apenas para graos com raios maiores que 107> em. Desta forma, ou a pressao de radiacao
nao é importante na aceleragao de particulas de poeira, ou os graos nao estao acoplados
ao gas com eficiéncia. Outro mecanismo que poderia atuar, juntamente com a radiagao,

na aceleracao destes ventos ¢ a pressao magnética gerada por ondas de Alfvén.

2.3.2 Ondas de Alfvén

Como descrito no capitulo 1, ondas de Alfvén sao perturbagoes no campo magnético que
permeia um plasma, e que se propagam ao longo das linhas de campo. Em praticamente
todas as estrelas acredita-se existir um campo magnético global. As ondas entao, guiadas
pelas linhas de campo, propagam-se para fora da estrela. Se a densidade de energia das
ondas diminui com a distancia, uma forca resultante do gradiente de pressao magnética
pode acelerar o plasma gerando o vento estelar.

As ondas de Alfvén foram primeiramente observadas no vento solar, nas proximidades
da Terra, pela sonda Mariner V em 1971 por Belcher & Davis, e a partir deste instante
foram intensamente utilizadas para explicar a aceleracao e o aquecimento do vento solar
(Hollweg 1973, Jacques 1977, Nakariakov, Ofman & Arber 2000, Peter & Vocks 2003).
As ondas de Alfvén podem ser geradas na base da coroa solar por tor¢oes nas linhas de
campo, devido & movimentos convectivos fotosféricos, e também por perturbacoes nas
linhas de campo durante a reconexao dessas linhas na cromosfera.

Nao existe nenhuma evidéncia direta da existéncia de ondas de Alfvén em estrelas
gigantes frias. Entretanto, os ingredientes necessarios para a existéncia dessas ondas sao
encontrados em praticamente todas as estrelas. Primeiramente a estrela deve possuir um
campo magnético, e em seguida movimentos turbulentos de um plasma acoplado as linhas
de campo, ou reconexao magnética, para gerar as perturbacoes. Medidas de polarizacao
de masers de SiO em AGBs fornecem valores para a intensidade do campo magnético,

na regiao r ~ 2 R,, de 1 — 30 G (Herpin et al. 2003). Sabe-se que, devido ao aumento
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da opacidade, todas as estrelas apresentam uma camada convectiva nas proximidades da
fotosfera. Observacoes de emissoes anomalas em UV indicam que reconexao magnética

pode estar ocorrendo nestas estrelas (Young et al 2000, Gray 2001).

2.4 O Modelo

O modelo proposto por Jatenco-Pereira & Opher (1989)(JPO) para a aceleragao de ventos
em estrelas frias tem como base o conhecimento que temos sobre o vento solar. Nele, as
linhas de campo emergem da fotosfera como tubos em uma configuracao geométrica com
divergéncia super-radial, e apos uma distancia de transigao (r; ~ 3 Ry), 0 campo se torna
radial. O fator de expansao nao-radial (F' = A/Ay), onde A é a area da sec¢ao transversal
do tubo de linhas de campo, é ~ 7,3 (Munro & Jackson 1977), como mostrado na figura
2.2. Para as estrelas gigantes frias, JPO utilizaram F' = 10, por simplicidade. A equacao

que relaciona a area da seccao transversal do tubo de linhas com a distancia é dada por:

To

A=A (2), (2.11)

r

onde ry é o raio da estrela e S é o fator de expansao super-radial.

JPO utilizaram um fluxo de ondas de Alfvén, gerado na superficie da estrela e di-
recionado para fora, como fonte de energia e momento para um vento isotérmico, de
T = 10°K, em uma estrela supergigante vermelha de 16 M, tipo K5. Nesse trabalho as
ondas eram amortecidas de acordo com os mecanismos nao-linear, turbulento ou resso-
nante superficial, descritos na secao 1.2.3. Eles obtiveram resultados satisfatorios, ou seja,
M ~ 1077 My ano~! e us ~ 0,5 ve, onde v, & a velocidade de escape na superficie,
para 3 < .S < 7 e comprimento de amortecimento inicial Ly ~ 0, 2r.

Entretanto, como dito anteriormente, estrelas gigantes frias apresentam particulas de
poeira. Estes graos podem interferir na propagacao das ondas de Alfvén modificando o
resultado obtido anteriormente. Outra simplificagao, a de vento isotérmico, é compro-
vadamente irreal. Harper, Brown & Lim (2001) determinaram o perfil de temperatura do

envoltorio de o Ori, mostrado na figura 2.3. Nota-se que a temperatura do gas cai logo
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Figura 2.2: Geometria das linhas de campo magnético na atmosfera solar. As linhas tracejadas

representam a geometria de um dipolo (Pneuman & Kopp 1971).

acima da fotosfera, mas eleva-se a seguir até cerca de 4000 K, caindo adiabaticamente
apos 3 1.

Em Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira (2002), propusemos uma modificagdo no
modelo de JPO. Incluimos um amortecimento extra devido a presenca de graos de poeira
no envoltorio, um perfil de temperatura realistico e incluimos a pressao de radiagao como

mecanismo secundario no processo de aceleragao.

2.4.1 Equacoes do Vento

As equagoes que regem a dinamica do vento sao as equagoes do plasma definidas no
capitulo 1. Alguns autores afirmam que existe a necessidade de uma abordagem cinética
na descricao de um vento estelar, enquanto que a grande maioria dos modelos existentes
na literatura utilizam a descricao de fluidos para o problema. Uma maneira de testar se
a descricao de fluidos ¢é valida é comparar o livre caminho médio entre as particulas com

a escala do sistema. O livre caminho médio (/) ¢ dado por:

| = (no)™, (2.12)
onde o ¢é a seccao de choque das particulas.

29



2 VENTOS ESTELARES 2.4 O Modelo

_}“{]ﬂ E =T T T JTrrerrrrrrfrrei 'E
4000 F ;

< 3000 :
© 2000F E
é R, é

1000 F | \‘\_

” E P S | IR R 1 E

0 > ! 6 8 Tl T v

Figura 2.3: Perfil de temperatura do envoltorio de o Ori (Harper, Brown & Lim 2001).

Como o vento das estrelas frias é pouco ionizado (n. ~ 10™*ng) podemos dizer que
a matéria é praticamente composta de hidrogénio neutro, cuja secgao de choque é ~

3 e assim, o livre

10716 em?. Para estes ventos a densidade numérica é de ~ 10t em~
caminho médio das particulas no vento é de ~ 10° em. Esse valor ¢ muito menor que o
raio da estrela, o comprimento de amortecimento da onda e também a resolugao de nosso
modelo. Desta forma, a utilizacao de uma descri¢ao de fluido é pertinente. No caso de
estrelas quentes, ou no Sol, a diferenca entre os resultados utilizando teoria cinética ou
de fluidos pode ser muito grande (Marsch 1994).

A equagoes de conservacao da massa, de conservacao do fluxo magnético, de momento
e de energia, conseguem descrever totalmente a dinamica de um vento estelar magneti-
zado. A equacao de energia é necessaria quando nao se conhece a temperatura a cada
ponto do vento. JPO removeram a equacgao de energia do problema ao considerar um

vento isotérmico. Neste trabalho, entretanto, podemos remover do sistema a equacao

de energia ao utilizar um perfil de temperatura empirico, dado por Harper, Brown &

30



2 VENTOS ESTELARES 2.4 O Modelo

Lim (2001). Também faremos no modelo a aproximagao de estado estacionério, e que o
vento é unidimensional cuja propagagao ocorre ao longo das linhas de campo magnético.

Assim, a equacao de conservacao da massa se torna:

pUA = poU()A(), (213)

a equagao de conservacao do fluxo magnético:

BA = ByA,, (2.14)

e a equagao de movimento, adicionando os termos gravitacional e devido a propagacao

das ondas:

du 1dP  GM,

- = T T arr ondas) 2.15
udr p dr 72 + Jarr & fona ( )

onde fur = frad, dada pela equacdo (2.9), é a forga de arrasto gerada pela colisao dos

graos acelerados pela pressao de radiagao sobre os atomos do vento, e a forca devido as

ondas é dada por:

1 de
2pdr’

onde €, definida em (1.25), ¢ a densidade de energia das ondas. O gradiente de € ¢ o

fondas = - (216)

gradiente de pressao magnética das ondas, que resulta na aceleracao do vento.

Substituindo a equagdo (1.26) em (2.16), temos:

(2.17)

; 1T e (1+3MA)(1du 1 dB 1dp>]
ondas — .

L U+ Ma \udr Bar T mpar

Por fim, combinando as equagoes (2.10), (2.11) e (2.13 — 2.17), obtemos a equagao:

1du_ZN (2.18)
wdr r D’ '

sendo
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r dup 1 (14 3My 1 r 1
N=vi|1-——= - —=2) (502 — —(6v?) — —? 2.19
”T( der) 4(1+MA><U>+QZL<U> 27" (2.19)
e
1 (14 3My
D=2 2 —="4 2 2.2
u® — vy 4(1+MA)<5U>’ (2.20)

onde v2 = kgT/umy é a velocidade térmica, v = 2GM,(1 —T')/r é a velocidade de

escape efetiva, considerando a aceleracao devido a pressao de radiacdo, e Z = S para
r<rie/Z =2parar > ;.

Em Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira (2002), utilizamos o modelo de vento ora
descrito, onde sao considerados: i-) um perfil de temperatura nao-isotérmico, ii-) a pressao
de radiagao e iii-) um forte amortecimento das ondas devido a presenga de graos; com o

intuito de verificar como sao modificados os resultados encontrados por JPO.

2.5 Resultados

2.5.1 Estrela Supergigante K5

Como primeira aplicacao escolhemos a estrela do modelo 6 de Hartmann & MacGregor
(1980), também utilizada por JPO, caracterizada por M, = 16 My, B = 10 G, ry =
400 R, po = 1072 g em™ e L, = 3 x 10* Ly, que resultam em I' = 0,3. Como
proposto no modelo de JPO, utilizamos inicialmente um fluxo total de ondas de Alfvén
ba0 = 3,36 x 10° erg em™2 s7! e o fator de divergéncia S = 5. A importancia do
fator de divergéncia ¢ destacada no trabalho de JPO. Como as paredes de um tubo,
as linhas de campo guiam o vento e assim, quanto maior a area desse tubo, menor a
velocidade de escoamento. O amortecimento de ondas devido aos graos é introduzido
apenas a partir da regido de formacao de graos (RFG), que é um parametro livre. Na
regiao onde r < RFG, os graos ainda nao interferem na propagacao das ondas e um
outro mecanismo de amortecimento deve ser considerado. Na figura 2.4 apresentamos o
comportamento dos trés mecanismos de amortecimento utilizados por JPO em funcao da

distancia (equagoes (1.27), (1.28) e (1.29)). Como ja mostrado no capitulo 1, a presenca
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Figura 2.4: Comportamento dos trés mecanismos de amortecimento utilizados por JPO para
Ly = 0,2 rg, representados pelas linhas cheia, tracejada e tracejada pontilhada, respectivamente
para a estrela K5. A linha pontilhada representa o amortecimento devido aos graos (Falceta-

Gongalves & Jatenco-Pereira 2002).

de poeira causa um amortecimento forte no fluxo de ondas. Desta forma, simulamos este

(RFG—7)
amortecimento, para r > RF'G, através da expressao Lq = L—graye” 4, onde A ¢é
um parametro livre que apenas determina a rapidez do amortecimento. Na regiao onde
r < RFG os trés mecanismos de amortecimento utilizados por JPO possuem o mesmo
comportamento, e utilizamos entao nos nossos calculos, o nao-linear.

Primeiramente fizemos simula¢oes com um vento isotérmico e sem pressao de radiacgao,
apenas variando a RFG. Os valores da RFG, velocidade terminal e taxa de perda de
massa para cada simulacao sao dados na tabela 2.1. Nota-se que, sendo o amortecimento
devido aos graos mais forte que os outros considerados por JPO, o fluxo de ondas cai
rapidamente a partir dessa regiao. Como conseqiiéncia, a velocidade terminal do vento

é reduzida. Assim, quanto mais proximo da estrela ocorre a formacao de graos, menor é

a velocidade terminal. Para aumentar a velocidade terminal do vento, de forma a obter
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Tabela 2.1: Comparacao do modelo proposto com o trabalho de JPO, para S = 5 e

Ly=0,2rg
Model REG (r)10) tso/veo M (1077 My ano™1)
JPO 0,56 5,1
JPO + graos 1,20 0,41 3,4
JPO | griios 1,32 0,45 3,9
JPO + graos 1,50 0,52 4,6
JPO (S=4,3) + graos 1,32 0,61 4,4

Uso ~ 1/20¢0, € necesséario diminuir o fator de divergéncia S.

Agora, adicionando o perfil nao-isotérmico e os efeitos da pressao de radiacao, os
resultados da equagao do vento se tornam diferentes. Na figura 2.5 temos o perfil de
velocidade para o modelo de JPO (linha tracejada) e o modelo proposto neste trabalho
(linha cheia). A regido circulada, onde existe a maior aceleracao do vento, coincide com a
regiao considerada para a formacao dos graos. Essa aceleragao ¢ fruto do rapido declinio
do fluxo de ondas causado pelo amortecimento devido aos graos, mas principalmente
pelo gradiente de temperatura da regiao. A pressao de radiagao também é considerada
em toda a extensdao do vento (r > RFG). Como resultado, obtém-se uma velocidade
terminal bem maior que a de JPO.

Esses resultados mostram que a pressao de radiacao e, principalmente, um perfil de
temperatura realista, embora nao sejam os principais mecanismos de aceleracao do vento,
podem influenciar os parametros finais do vento como a velocidade e a taxa de perda de
massa. Assim, modelos atuais que nao levam em consideracao a equagao de energia para
a determinagao do perfil de temperatura estao obtendo valores sistematicamente menores

para a velocidade terminal do vento.
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Figura 2.5: Perfil de velocidade do vento para JPO (linha tracejada) e para o modelo proposto

(linha cheia), onde a pressao de radiacao e um perfil nao isotérmico sao considerados (Falceta-

Gongalves & Jatenco-Pereira 2002).
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2.5.2 Aplicacao a « Orionis (Betelgeuse)

Betelgeuse é uma estrela supergigante vermelha (M3 I), variavel de longo periodo, distante
130 pc do Sol. Observagoes do envoltorio de Betelgeuse fornecem velocidade terminal de
Uso = 15 km s7' e taxa de perda de massa M = 2 —5 x 1070 Mg ano™! (Knapp &
Woodhams 1991, Loup et al. 1993). A determinacdo de sua massa ¢ incerta, e por
ser uma estrela varidvel, a determinacao de seu raio também nao é precisa. Suporemos
entao, 1o = 300 Ry, e M = 8 M,. O perfil de temperatura do envoltorio é o dado
pela figura 2.3, e o fator de Eddington para os parametros adotados ¢ de I' = 0,6. O
fluxo inicial de ondas de Alfvén foi considerado como parametro livre. O melhor valor
obtido foi ¢49 = 6,9 x 10% erg em? s, que reproduz um vento com velocidade terminal

1 ¢ uma taxa de perda de massa M = 4 x 107% M, ano™?', de

de use = 16 km s~
acordo com as observagoes. O perfil de velocidade do vento é mostrado na figura 2.6
(Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira 2002).

Embora o perfil de densidade mostrado na figura 2.6 seja um bom ajuste para os
dados observacionais de Harper, Brown & Lim (2001), gostariamos de evidenciar que
o verdadeiro objetivo do trabalho foi verificar se um perfil de temperatura, pressao de
radicao e a posicao de formacao de graos, poderiam alterar os resultados do modelo de
JPO. O principal resultado foi descobrir que a estrutura do vento ¢ muito dependente do

perfil de temperatura. Por esse motivo, é importante incluir no modelo o célculo auto-

consistente da equacao de energia, para depois realizar ajustes a dados observacionais.

2.6 Discussao

Devido as conclusoes de Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira (2002), Vidotto (2005)
reformulou o modelo de aceleracao de ventos incluindo o calculo da temperatura através
da equagdo de energia. Seguindo a derivacdo da equag¢ao de movimento (2.18), a equagao

de energia (1.11) pode ser reescrita como:

2.21
w dr ( )

ar _2T| r(@-4) rdu
& 37 | pu (kT ) (Z i >]
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Figura 2.6: Perfis de velocidade (linha cheia) e densidade (linha tracejada) do vento de o Ori
considerando um perfil de temperatura dado pela figura 2.3, e um vento impulsionado por ondas

de Alfvén e pressao de radiacao. Os quadrados se referem as medidas de densidade de Harper,

Brown & Lim (2001).
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onde A ¢ a fungao de perda radiativa e QQ = e(u+vy4)/L é a taxa de aquecimento devido

as ondas.

Neste caso, as equagbes (1.26), (2.13), (2.18) e (2.21) determinam o conjunto de
equacoes diferenciais que reproduzem o vento. Utilizando os mesmos parametros iniciais
para a estrela considerada na se¢ao anterior, Vidotto (2005) obtém um perfil de tempera-
tura semelhante ao utilizado empiricamente neste trabalho, e confirma nossas previsoes
de uma velocidade terminal 54% maior que no caso isotérmico, e o vento sendo fortemente
sensivel a gradientes de temperatura.

Esse resultado vai de encontro ao que se obtém na literatura. Usualmente, ventos de
estrelas frias sao considerados isotérmicos por se acreditar que gradientes de temperatura
nao tém efeitos significativos. No caso de estrelas quentes e pouco luminosas, no entanto,
utiliza-se o gradiente de temperatura como principal mecanismo de aceleracao dos ventos.
O exemplo mais comum é o Sol. Ondas de Alfvén e reconexao magnética na superficie
da estrela aquecem o plasma rapidamente de 10*K para 10°K, gerando assim um grande
gradiente de temperatura. Sendo de baixa densidade, o plasma atinge altas velocidades (~
500—700 km s~ '), formando o vento solar. Mas, mostramos que mesmo em envoltorios de
baixa temperatura, embora nao seja 0 mecanismo dominante, gradientes de temperatura
tém papel importante no processo de aceleragao do vento.

Esses resultados nao diminuem a importancia das particulas de poeira nestes objetos.
A presenca de poeira no vento é crucial, j& que atuam como o principal agente acele-
rador. No caso da pressao de radiagao, os graos sao responsaveis por absorver a luz e
transferir momento ao gas. No caso das ondas de Alfvén, graos sao responsaveis pelo seu

amortecimento, aquecendo e acelerando o plasma.
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Capitulo 3

C.olisz’i:o de Ver;tos e Poelra em Sistemas
Binarios Massivos

3.1 Introducao

Embora envoltorios de estrelas frias sejam mais conhecidos como regioes de formagao e
crescimento de graos de poeira, estrelas quentes também podem ser sitio de nucleacao e
conseqiiente injecao desse material ao meio interestelar. Talvez os mais notaveis, e que
vém se tornando bastante freqiientes a medida que observac¢oes em infravermelho (IR)
de longa duragao sao realizadas destes objetos, sejam os casos de formagao de poeira
em estrelas O e B na seqiiéncia principal, e durante suas fases evoluidas como as Wolf-
Rayet (WR). Essas estrelas sao caracterizadas por possuirem altas massa (M > 10 M),
luminosidade (L > 10 L) e temperatura efetiva (7" > 20000 K).

Essas caracteristicas virtualmente impossibilitam a existéncia de qualquer material
solido a distancias menores que centenas de raios estelares. Entretanto, desde o inicio
da década de 80, observagoes em bandas sub-milimétricas, IR, polarimetria no visivel e
extingao de ultravioleta (UV) indicam a presenca de graos de poeira nesses objetos. O
mais interessante é que os objetos com maior quantidade de poeira estao em sistemas
binarios ou multiplos. De certa forma, deve haver entao algum tipo de correlagao entre
a presenca de poeira e a binaricidade do objeto.

No periodo de 1982 a 1984, observagoes da estrela Wolf-Rayet HD192641 (WR137)
acusaram um aumento de 4 vezes no fluxo no IR, indicando a presenca de poeira circun-
stelar (Williams et al. 1985). Antes disso, ja se especulava a presenca de poeira em dois
outros objetos, WR140 (Williams et al. 1978) ¢ WR48a (Danks et al. 1983). Na figura

3.1 apresentamos as observacoes em IR de WR137, onde os circulos cheios representam
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Figura 3.1: Fluxos em IR (1 — 20pum) de WR137 na fase quiescente (losangos) e na fase de
maximo (circulos cheios). A subtracdo entre ambos é dado pelos ciculos vazios (Williams et al.

2001).

os dados na fase de méximo, os losangos os fluxos na fase quiescente e os circulos vazios
a subtragao entre ambos, que fornece a distribuigao espectral de energia proveniente da
poeira (Williams et al. 2001).

WR137, naquela data, apresentava fracas evidéncias espectroscopicas de érbita ou
presenca de estrela companheira, mas que foram confirmadas anos mais tarde. A partir
destas observacoes em IR, WR140 foi acompanhada simultaneamente em diversos filtros,
e ficou caracterizada a correlagao entre as caracteristicas espectrais de um sistema binério
e o incremento periodico em IR, cujo responsavel ¢ a presenca de graos, principalmente
na passagem pelo periastro (Williams et al. 1990). Em anos seguintes, observagoes

mostraram que o aumento no fluxo em IR devido & poeira em WRI137 ocorre a cada
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Figura 3.2: Imagem em 2,2um de WR140 em trés diferentes épocas. A imagem denominada
por “época (07 foi obtida antes do episdédio de formagao de poeira. As duas ultimas, que mostram
a cauda de poeira em expansdo, foram obtidas ap6s o periastro, que ocorreu em Fevereiro de

2001 (Monnier, Tuthill & Danchi 2002).

13 anos, coincidindo com o periodo espectroscopico (Marchenko, Moffat & Grosdidier
1999). WRI137 produz, no periastro, 10~7 M ano™! de poeira, ou 0,5% da massa to-
tal do vento (Williams & van der Hucht 1994). Dois outros sistemas apresentam dados
observacionais muito semelhantes, WR6 e WR134 (Harries, Babler & Fox 2000)). Recen-
temente, observagoes em alta resolucao em IR dos sistemas bindrios WR+0O de WR104
(Tuthill, Monnier & Danchi 1999) e WR98a (Monnier, Tuthill & Danchi 1999) mostram
uma nebulosa de poeira, com estrutura de “pluma” (espiral), em rotagao sincronizada
com a oOrbita do sistema.

Monnier, Tuthill & Danchi (2002) apresentam pela primeira vez, imagens de alta
resolugao da cauda de poeira formada ao redor de WR140 durante a passagem do periastro
(ap6s Fevereiro de 2001). Utilizando o Keck-1, em 2,2 pm, fizeram observagoes de alta
resolucao multi-temporais, obtendo imagens que comprovam a formacgao e a expansao de
um envoltorio de poeira (figura 3.2).

Comprimentos de onda menores também podem fornecer uma contrapartida para
este cenario. Kato et al. (2002) apresentam observagoes no optico de WR106 durante o

periodo de 1994 - 2002. A curva de luz de WR106 apresenta um declinio de 3 mag em
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Abril de 2000. Este declinio dura aproximadamente 55 dias, quando seu fluxo volta ao
patamar normal. Segundo os autores, a explicacao para tal fenémeno seria a transicao
de uma condensacao de poeira na linha de visada. O mesmo ocorre no ultravioleta e
rajos-X, observados em intumeros sistemas (Williams & van der Hucht 1994).

Essas evidéncias nao deixam a menor davida sobre a possibilidade de existéncia de
graos nesses ambientes tao hostis & sua sobrevivéncia. A possivel explicacao para a
formacao de poeira nestes sitios é que essas regioes sao o resultado do resfriamento e
adensamento dos ventos apos a colisao. Quando os dois ventos supersénicos e massivos das
duas estrelas se encontram, um choque muito forte provoca a compressao e o aquecimento
do plasma. Se as taxas de perda radiativa sao altas, o gis se comprime ainda mais. O
fator de compressao ap6s a perda radiativa pode ser de ~ 10® (Usov 1991). Muito mais
denso e frio, o gas pode entao, propiciar as condicoes ideais para o crescimento de graos,
além de proteger os graos da radiacao estelar (Williams et al. 2001).

Em Falceta-Gongalves, Jatenco-Pereira & Abraham (2003, 2005), propusemos um
modelo no qual os ventos de duas estrelas massivas, formando um sistema binario pro-
ximo, poderiam se tornar sitio de formagao e sobrevivéncia de graos. Neste modelo,
conforme os ventos colidem, geram regides de choque. A partir das relagoes de Hankine-
Hugoniot pode-se determinar os aumentos na temperatura e densidade do gas com um
tratamento hidrodinamico simples, desconsiderando a presenca de campos magnéticos.
Como conseqiiéncia da evolugao temporal deste choque, mostramos que o gis atinge
baixas temperaturas e alta densidade. A comprovacao observacional destes choques é

1

dada em raios-X. Estrelas WR emitem, em média, 1032 — 103 erg s=! em raios-X. Sis-

temas binarios massivos, entretanto, possuem luminosidades nesta banda de 10*° erg s—!,
indicando assim uma fonte, nao fotosférica, de raios-X. A principal fonte deste excesso
em raios-X é o géas extremamente quente da regiao de choque entre os ventos estelares

(Prilutskii & Usov 1976, Pollock 1987, Zhekov & Skinner 2000).
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3.2 Modelo de Colisao de Ventos

3.2.1 O choque entre os ventos

Em um sistema binario de estrelas massivas, onde ambas ejetam grandes quantidades de
matéria em forma de ventos supersonicos, existe uma regiao interna a trajetoria orbital
da estrela menos massiva onde ocorre o choque entre estes ventos. Este choque é fruto
da interacao entre os ventos, e resulta em um aumento de densidade e, principalmente,
de temperatura do gas. No periastro, quando as estrelas estao mais proximas, a densi-
dade dos ventos na regiao do choque é maior e, conseqiientemente, os seus efeitos sao
intensificados.

A camada que caracteriza o choque pode ser dividida em trés faixas, como na figura
3.3, onde D = ryr + rop representa a separacao entre as estrelas. A faixa interna,
chamada de regido de contato (C), caracteriza a regiao onde a pressao de ambos os ventos
éigual. S e Sy designam as frentes de choque para os ventos da primaria e da secundéria,
respectivamente. A distancia minima entre as estrelas e a superficie de contato, ou seja, a

posicao onde o choque entre os ventos ¢é frontal, é determinada igualando-se as pressoes:

PWR Viyr = POB Vpp- (3.1)

Utilizando D e a taxa de perda de massa esfericamente simétrica, M= 47r? pv, obtemos:

1
1
14+n2

D, (3.2)

TWR =
onde n = Mogvop/Mwrvwr, € a razao entre os momentos dos ventos.
)

Na figura 3.3, segundo Eichler & Usov (1993), a superficie C' possui geometria conica,

onde # representa o angulo de abertura assintético, e ¢ dado por:

2

ns ) 1

Simulacoes numéricas confirmam essa aproximacao analitica, como pode ser visto mais
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Figura 3.3: Esquema da camada de choque em um sistema binério composto por uma estrela

WR e sua companheira, uma estrela OB. A superficie de contato é indicada por C, enquanto

que as ondas de choque sao dadas por Sy e Se (Usov 1992, Eichler & Usov 1993).

44



3 CoLISAO DE VENTOS - aplica¢do a n Car 8.2 Modelo de Colisdo de Ventos

adiante na figura 3.13.

Pode-se perceber pelas equacoes (3.2) e (3.3) que o choque forma uma superficie que
encobre a estrela cujo vento possui menor momento. Normalmente, a estrela mais massiva
possui o vento com momento dominante, e a superficie de choque se formara ao redor da
estrela secundéria.

Para a determinacao dos parametros no choque, utilizamos as relacoes de Rankine-
Hugoniot (desprezando os campos eletromagnéticos), dadas pela solugdo estacionaria das

equagoes de conservacao da massa (1.8), momento (1.10) e energia (1.11), reescritas como:

V. (pT) =0, (3.4)
p<7 ?)?:—VP, (3.5)
pT -V (H+1%)2) = —Q, (3.6)

respectivamente, onde p é a densidade em massa do gas, P a pressao, v a velocidade, H

a entalpia e ) a variagao de energia por unidade de tempo por unidade de volume.

No referencial do choque, supondo um choque unidimensional, v passa a ser a veloci-
dade relativa entre os ventos. Em geral, o choque ocorre em escalas de tempo dinamicas
muito menores que a escala de tempo radiativa. Desta forma, () pode ser considerado
nulo no instante do choque. Neste caso, se considerarmos o indice “1” para os parametros
do gés antes do choque, e “2” para os parametros no pos-choque, as equagoes (3.4) a (3.6)

se tornam:

p1UL = pavz, (3.7)

Py + p1vi = Py + pyvs, (3.8)
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H, +—=Hy,+ -=. (3.9)

O sistema de equacgoes acima, supondo um gas ideal, tem como solucoes a densidade

e a temperatura no pos choque, dadas por:

pr_ (y+1)M?
p1 (y—1)M2+2’

(3.10)

P21 _ 27M2 - (7 - 1)
p1Ty (v+1) ’

(3.11)

onde M = v, (’kaTl/umH)% ¢ o numero de Mach no pré-choque.

Tipicamente, estrelas OB e WR, apresentam ventos com velocidades terminais de
v = 2000 — 3000 km s~ e taxas de perda de massa M ~ 107° M ano~" (Lamers 2001).
Note que, no caso de estrelas O-B os ventos sao supersonicos, com M >> 1. Neste caso,
as equagoes (3.10) e (3.11) fornecem py ~ 4p; e Ty oc Ty M?. Assim, embora as densidades

exatamente no poés-choque ndo sejam muito altas, as temperaturas atingem 107 — 108K .

3.2.2 A Evolucao do Gas no Pés-choque

Como conseqiiéncia da alta temperatura, o gas comeca a emitir radiacao a taxas elevadas.
A evolugao temporal da termodinamica do gas apds o choque pode ser determinada pela
equagao da energia:

3kpp (t)dT (t) _ kgT () dp(t)
2umyg  dt pumyg dt

+V- (K?T) —D— A, (3.12)

onde K representa a conducao térmica, I' representa o ganho de energia por absorcao

e A a perda de energia pela emissao radiativa. Para resolver completamente a evolucao
do gas ap0ds o choque, necessitamos de uma equagao adicional que relacione a densidade
e a temperatura. Normalmente, supoe-se que o gas é capaz de se contrair ou expandir

livremente a fim de igualar sua pressao interna a pressao externa dos ventos. Assim,

46



3 CoLISAO DE VENTOS - aplica¢do a n Car 8.2 Modelo de Colisdo de Ventos

espera-se que toda a evolugao temporal do géas se dé praticamente a pressao constante.
Com 1isso, o gas, a medida que se resfria, ¢ comprimido pelo meio externo de tal forma
que p (t1) T (t1) = p (t2) T (t2).

O ganho de energia do géas se d4, principalmente, pela absor¢ao de fétons ionizantes
provenientes das duas estrelas massivas, de alta luminosidade. A quantidade de energia
dada ao gas pela absor¢ao de um foton é a sua energia (hr) menos a energia de ioniza-
¢ao do elemento considerado (hiy). Para efeitos de simplificacdo, tomaremos apenas o
aquecimento gerado pela ionizacao do hidrogénio. A funcao de aquecimento, neste caso,

¢ dada por (Osterbrock 1974):

4],
I'=ng, / ZV h(v—w)a, (Hy)dv, (3.13)

0

onde a, é a seccao de choque de fotoionizagao, J, a intensidade média dos fotons e vy a
freqiiéncia de ionizacao do hidrogénio.

Consideraremos que as perdas radiativas podem ocorrer por emissao livre-livre (breem-
strahlung) e por linhas de transi¢ao eletronica. Naturalmente, o primeiro processo sera
dominante nos instantes iniciais do pos-choque quando a temperatura e a fragao de ioni-
zagao do gas sao elevadas. A emissao de linhas de transicao serd dominante no processo
de perda radiativa quando os elétrons estiverem recombinados.

A fungao de resfriamento por emissao livre-livre é dada por (Spitzer 1978):

Ay~ 2,4 x 107 T2n2. (3.14)

Para uma transicao j — k, de um elemento ¢, a fungao de resfriamento por emissao, é:

-1
NeVhi

Alinhus = aneaiijEjk’Iij (1 + Af)/kj) ’ (315)
kj

onde a é a abundancia do elemento considerado, = ¢ a fragao de excitacao, £ é a energia
da transicao, v é a taxa de excitagao, ou desexcitacao colisional e A a taxa de emissao
espontanea. Mathews & Doane (1990) fornecem um ajuste aproximado para a fungao de
resfriamento, obtido pela somatoria de (3.15) para as principais linhas de um géas com

abundancia cosmica, dado por:
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Figura 3.4: Evolugao temporal da temperatura do gas apos o choque. Nos célculos fixamos

a temperatura inicial do gas no choque em 2 x 108 K e supomos o fluxo de uma estrela de

Tep =5 X 10* K. O numero das curvas indica a densidade inicial do gas no choque em c¢m ™3

(Falceta-Gongalves, Jatenco-Pereira & Abraham 2005).

b, T?

m7 (3.16)

Alinhas = NHNe

onde by = 1,53 x 10727, by = 1,25 x 107, p=1,2 e ¢ = 1, 85.

A temperatura de equilibrio do gas pode ser obtida igualando-se I' = Ay + Apnhas-
Para uma estrela de T,y = 5 x 10K, obtemos uma temperatura de equilibrio T,, ~
7500 — 8500 K. A escala de tempo em que o resfriamento ocorre pode ser estimada como
Tres ~ nkpgT/A. Supondo que o gas possua uma densidade no choque de 10'° e¢m=3,
Tres =~ 10°s. Na figura 3.4 ilustramos a evolu¢ao temporal da temperatura de um gas
inicialmente a T = 2 x 10°K, iluminado por uma estrela de T,; = 5 x 10*K, para
diferentes densidades.

Conforme a estrela secundaria viaja em torno da estrela mais massiva o gas no pos-

choque, ja resfriado, se expande com baixa velocidade. O vento da estrela priméria
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empurra entao esta camada de gas, ja densa e resfriada, acumulando matéria e formando
uma cortina de gas e poeira (ver figura 3.8). Por conservagdo de momento, pode-se
determinar que a velocidade de expansao é de ~ 100 km s~!. Para se tomar uma escala
de tamanho para esta camada, multiplicando a velocidade de expansao por, digamos, 1
dia de actimulo de material, a cortina teria L = 10' ¢m de espessura.

Possuindo o gas uma densidade maior (> 10%pg), é possivel que nem todo o material
esteja ionizado, ou seja, é possivel que os fotons ionizantes da estrela sejam absorvidos pela
parte externa da cauda, mantendo assim a parte interna neutra. O tamanho da regiao
ionizada, ou “distancia de Stromgrem”, pode ser determinado igualando a densidade de
fotons ionizantes ao nimero de recombinagoes por cm?® (Osterbrock 1974):

004 2 Fy r
/ %duz/ dnr®nengaPdr, (3.17)
" v

0 T1

onde R, é o raio da estrela responsavel pela ionizagao, F' é o fluxo na superficie da estrela,

1y ¢ a freqiiéncia minima de ionizacao do material, o é o coeficiente de recombinacao do

hidrogénio e d = r — ry é a espessura da regiao ionizada.

3 a equacao (3.17) fornece d ~

Para uma densidade inicial no choque de 10 em~
5x 10° em << L. Assim, teremos uma parte interna neutra, protegida dos fotons de alta
energia. Como conseqiiéncia, a temperatura em seu interior ¢ menor que 8000 K, ja que
a intensidade média que penetra na cauda serd dada por:

2 ,—T
Rie ™
2 )

ArJ, = wF,(R,) (3.18)

r

onde r é a distancia da estrela a regiao considerada e 7, é a profundidade Optica na

freqiiéncia v. Introduzindo a equacao (3.18) em (3.13), a temperatura de equilibrio para
o interior da cauda de gas sera de ~ 10?2 — 103K.

A estas baixas temperaturas e altas densidades, graos podem crescer, como descrito
na se¢ao 2.2. Sendo as equagdes de crescimento e evaporagao de graos dadas por (2.2) e
(2.3), respectivamente, podemos determinar o raio médio de equilibrio de um grao. Para
isso, igualamos ambas as equagoes e substituimos os parametros do interior da cauda

de gés. Considerando graos de grafite, com s = 2,2 g cm™> (Draine & Lee 1984) e
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Figura 3.5: Estrutura da camada de gas apés o resfriamento no pos-choque. A radiagao estelar
ioniza 0 gas na parte externa (regidao a), mas a parte interna permanece neutra e a baixa
temperatura. No interior, onde a temperatura ¢ muito menor (regido c), graos podem se formar

(Falceta-Gongalves, Jatenco-Pereira & Abraham 2005).

uma abundancia de carbono n(C)/n(H) ~ 1073 (Savage & Sembach 1996), obtemos
a ~ 0,1 um. A escala de tempo de crescimento destes graos pode ser estimada por
Ty = af(da/dt) g ~ 5 h.

Para o caso de graos de silicato (SiO) o resultado é semelhante. Utilizando s =
2,5 g em™3 (Lefévre 1979) e n(Si0)/n(H) ~ 10~%5 (Savage & Sembach 1996), obtemos
a~ 0,08 um e, =a/(da/dt)y ~ 10 h

De acordo com esse resultado, podemos imaginar que em uma escala de tempo de
poucas horas, o gas pode se resfriar (figura 3.4) e ainda permitir o crescimento de graos.
Em Falceta-Gongalves, Jatenco-Pereira & Abraham (2005) mostramos que a regiao do
pos-choque deve, entao, ser constituida de uma parte externa ionizada, uma regiao inter-
mediaria neutra, e uma regiao empoeirada interna, como ilustrado na figura 3.5.

Para comprovar a teoria de que graos podem existir em ambientes hostis & sua so-
brevivéncia, como sistemas binarios massivos, é necessario verificar se os resultados do
modelo sao compativeis com as observagoes. Na secao seguinte, aplicamos o modelo de
colisdo de ventos ao sistema binario de n Car, ricamente observado em diversos com-

primentos de onda. Modelamos as curvas de luz em raios-X e radio, ja que sao bem
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determinadas observacionalmente e, a partir destas, pode-se ter uma comprovacao ainda
mais robusta da teoria de choques de ventos. Embora graos nao influenciem na trans-
feréncia radiativa nestes comprimentos de onda, o modelo de choque satisfaz tanto a

determinacao dos parametros orbitais como a sobrevivéncia de graos nestes ambientes.

3.3 Aplicacao a n Carinae

3.3.1 Introducao

n Carinae é uma estrela peculiar envolvida por uma densa nuvem de gas e poeira, formada
por seqiiéncias de episodios de ejecao de massa, caracterisitico de uma estrela luminosa
azul variavel (LBV - Luminous Blue Variables). Sua massa pode ser estimada a partir da
luminosidade bolométrica, correspondendo a um objeto de 120 M), fazendo de n Car,
se individual, a estrela mais massiva da Galaxia.

Durante os ultimos anos surgiram fortes evidéncias para que n Car seja entendida,
na realidade, como um sistema binario. Foi notada uma periodicidade de 5,52 anos na
curva de luz em IR (Whitelock et al. 1994), na linha de alta excitagdo do Hel A10830A
(Damineli 1996) e na velocidade radial da linha de Pay, que também indica uma alta
excentricidade para a orbita do sistema (Damineli, Conti & Lopes 1997). A periodicidade
de 5,52 anos foi também observada em radio (Cox et al. 1995, Abraham & Damineli 1999,
Duncan & White 2003, Abraham et al. 2003). Observagoes com o VLBI mostram uma
regiao muito compacta de emissao que cresce com o tempo para formar uma estrutura
alongada e extensa no maximo, como mostrado na figura 3.6 (Duncan, White & Lim
1997). Isso pode ser o indicativo da presenga de um disco de gas cuja ionizagao é variavel.
Observagoes em infravermelho também mostram um disco compacto, com uma funcao
lei de poténcia entre 2 e 8 um, atribuida a emissao térmica de graos a temperaturas de
400 — 1500 K (Morris et al. 1999).

Argumentos contrarios ao modelo binario vieram de observacoes espectroscopicas de
alta resolu¢ao do HST (Davidson, Ishibashi & Gull 2000), as quais mostram que, embora

as velocidades radiais das linhas de emissao proximas da estrela variam, estas sao incom-

ol



3 CoLISAO DE VENTOS - aplica¢do a n Car 3.8 Aplica¢io a n Carinae
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Figura 3.6: A estrela n Car no visivel (HST) (painel A) e, coincidindo com a posi¢ao da fonte
(quadrado), observagoes em radio com o VLBI no minimo (painel B) e no méaximo (painel C)

(Duncan, White & Lim 1997).
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pativeis com os parametros orbitais de Damineli, Conti & Lopes (1997). Descartando a
suposicao de um sistema binario, os eventos poderiam ser explicados como resultado de
ejecoes de camadas de matéria densa, que absorveria o UV, responsavel pela ionizacao do
disco, propiciando o crescimento de graos que correspondem ao excesso no IR (Zanella,
Wolf & Stahl 1984, Martin & Koppelman 2004).

Entretanto, talvez o mais forte indicio da natureza binaria do sistema venha das
curvas de luz em raios-X. As altas emissoes nessa banda nao podem ser produzidas por
ejecoes periddicas de massa como proposto mas, sao facilmente explicadas com o uso de
um modelo de colisdao de ventos, como descrito na secao anterior. Os eventos de 1997 e
2003, caracterizados por minimos na curva de luz em outros comprimentos de onda, foram
também observados em raios-X, precedidos por um aumento na densidade de fluxo (figura
3.7). O aumento no fluxo ¢ atribuido ao aumento na intensidade do choque a medida
que as estrelas se aproximam do periastro (Pittard et al. 1998, Pittard & Corcoran
2002). Ja o declinio em raios-X é um problema sem solugao. Pittard & Corcoran (2002)
argumentam que o declinio é causado por um aumento na absor¢ao destes fétons, e nao
por uma eventual reducao na emissao. O aumento na densidade colunar de H, a fim de
reproduzir o declinio observado, poderia ser satisfeito com um aumento em 20 vezes na
taxa de perda de massa da estrela.

Em Falceta-Gongaves, Jatenco-Pereira & Abraham (2005), propomos um modelo que
contempla as duas hipdteses: um sistema binério e a ejecao de camadas de matéria. Nos
utilizamos a hipotese de sistema binério para explicar as emissao em raios-X pelo choque
gerado na colisao entre os ventos. O que chamamos de ejecao de camadas de matéria
¢ o aumento na densidade do material em torno do sistema causado pelo acimulo de
gas atras do gas no pos-choque, como descrito na secao anterior. Essa camada de gas
denso pode dar conta do aumento da densidade colunar de H, sem que para isso seja
necessario um aumento na taxa de perda de massa da estrela. Para tanto, adotamos o
sistema como sendo formado por duas estrelas massivas, n C'ar e uma estrela WR tipica,
a qual atribuimos um vento com taxa de perda de massa e velocidade terminal dadas

1

por, Mg = 107° M, ano™ e vyr = 3000 km s!, respectivamente. Os parametros
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Figura 3.7: A curva de luz observada em raios-X de 2—10 KeV (Ishibashi, Corcoran & Davidson
1999).

do vento de n Car sdo conhecidos com pouca precisdao. Hillier et al. (2001) obtém
Upcar =~ 500 — 700 km s~ ! e, de acordo com as simulagoes de Pittard & Corcoran (2002),
uma taxa de perda de massa de M,cq, = 2,5 x 10~* My, ano™" promove o melhor ajuste
ao espectro de raios-X observado.

Pouco se sabe também sobre os parametros orbitais, ja que o sistema nao é resolvido
espacialmente. As observagoes indicam que a Orbita estd em um plano que quase inter-
cepta a linha de visada (edge-on), e para explicar os fluxos em raios-X, é necessaria uma
separagao de D ~ 3 UA no periastro. Damineli et al. (1997) determinam uma excentri-
cidade orbital de 0,63 a partir da velocidade radial das linhas de Pay e Pad, enquanto
que Davidson (1997), analisando os mesmos dados aponta para uma excentricidade maior
(e = 0,8). Uma excentricidade ainda maior, e = 0,9, é apontada por Corcoran et al.
(2001) a fim de reproduzir a curva de luz em raios-X. Por fim, a posi¢do do periastro
com relagao ao observador é desconhecida. Segundo o nosso modelo, para que a absorcao
do fluxo em raio-X seja eficiente, é necessario que a camada de gés denso intercepte a

linha de visada a fonte de raios-X, que é o choque posicionado entre as estrelas. Para
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Figura 3.8: Tlustracao da orbita de n Car e a cauda de matéria se formando ap6s o choque.
O circulos cheio e vazio representam 1 Car e a companheira, respectivamente, e o simbolo (*)
o choque frontal onde a emissao ¢ maxima. (Falceta-Gongaves, Jatenco-Pereira & Abraham

2005).
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isso, o periastro deve estar em conjuncao com o observador e a estrela, como ilustrado
na figura 3.8 e compativel com as observagoes do HST de Davidson et al. (2000), e nao
em oposi¢do como afirma Damineli et al. (2000). A figura 3.8 ilustra o cone de choque
em diferentes fases orbitais (painel superior), e a cauda de gas e poeira que se acumula
pelo vento da estrela priméria, representada por uma faixa cinza (painel inferior). Note
na figura que, até a fase 3, a linha de visada do choque nao é interceptada pela cauda. A
partir da fase 3, o material acumulado intercepta a linha de visada, em 3 e 4 a absorcao
¢ maxima. Devido a expansao, em 5 e 6, a cauda absorve menos a radiacao.

De fato, a posicao do periastro depende de como os dados sao interpretados. Damineli
et al. (1997) usaram as linhas de emissao de Pay e Pad para determinar os parametros
orbitais do sistema, supondo que estas eram geradas no vento de n C'ar. Se, ao contrario,
as linhas forem geradas pelo gas quente no pos-choque (Hill, Moffat & St-Louis 2002), o
periastro estaria na posicao contraria, como suposto em nosso modelo e requerido pelas
observagoes de Davidson et al. (2000).

A partir deste cenario, podemos modelar a curva de luz em diferentes bandas do

espectro, e comparar com as observacoes a fim de determinar os parametros do sistema.

3.3.2 A Curva de Luz em raios-X

Considerando os parametros da WR para a estrela secundaria do sistema de n Car,
Mycar = 2,5 x 107* My ano™, vycer = 700 km s~' e e = 0,9, obtemos utilizando
a equagao (3.2) a posicao da superficie de contato em 7,04, = 1,1 UA, nypcar = 5 X
10" em™3 e nywr = 1,4x10° em™>. A partir das equagoes (3.10) e (3.11), e supondo Ty =
10*K para ambos os ventos, as temperaturas nas superficies de choque serdo Tb,car =
6 x 10°K e Towr =2 X% 108K . Esses resultados estao de acordo com os limites impostos
pelo espectro em raios-X do sistema, observado utilizando o Chandra (Seward et al.
2001).

Os raios-X sao emitidos pelo gés altamente aquecido por decorréncia do choque. A

luminosidade emitida por toda a superficie de choque na banda de 2—10 keV foi calculada

analiticamente por Usov (1992) e é dada por:
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Figura 3.9: Densidade colunar da camada de gas em n Car em func¢ao do tempo. As trés curvas,
em ordem crescente correspondem 4 taxas de perda de massa para 1 Car de 1074, 2 x 1074 e

5 x 107% Mg ano~! (Falceta-Gongaves, Jatenco-Pereira & Abraham 2005).

. 1é2 MS{;IQ% UléQ ’U3/2
~ 35 *"'nCar nCar WR

L,~21x10 - ( 0 40,62 ) (3.19)
Ywr U’r]Car

onde M,c,, ¢ dada em 10~* My ano™', My em 10°% My ano™', D em UA e v em

1000 km s7L.

Os raios-X emitidos pelo choque serao entao absorvidos pela matéria interceptando a
linha de visada. Conforme a estrela secundaria se move ao redor de n Car a superficie
do choque se resfria, e deixa para tras a cauda de gas denso e frio, como na figura 3.8. O
vento de n C'ar colide com essa superficie e empurra essa camada para fora, acumulando
mais matéria. Por conservacao de momento, pode-se estimar que a expansao se da a uma
velocidade de ~ 100 — 150 km s~ ! e, 10 dias ap6s o periastro, a camada possui 102cm

de espessura.
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Para calcular a densidade colunar de H, supomos que o plano orbital coincide com
a linha de visada. No calculo, dividimos o movimento da estrela secundaria em passos
temporais e computamos a quantidade de material interceptado pela linha de visada em
cada passo, levando em consideracao o vento de n Car se acumulando atras da camada,

e o movimento de expansao da ultima. A densidade colunar de H, obtida por:

Ny = /00 n(r)dr, (3.20)

T1

¢ mostrada na figura 3.9, considerando diferentes taxas de perda de massa para n Car.

O pico se d& no periastro, onde a densidade do gas no choque ¢ maior devido a
proximidade das estrelas. A assimetria, ou seja, a diminuicao na densidade colunar mais
devagar que seu incremento antes do periastro se deve ao acimulo de material atras
da cauda. Note que, sem considerar aumentos na taxa de perda de massa durante o
periodo orbital, é possivel causar a assimetria apenas nao permitindo que o vento de
n Car se expanda rapidamente. A partir da densidade colunar, é possivel determinar a

profundidade 6ptica na banda por:

T:/ Nyo (v)dv, (3.21)

onde o é a se¢ao de choque de absorcao, obtida de Morrison & McCammon (1983) para

a abundancia cosmica. Assim, a partir das equagoes (3.19) e (3.21), podemos determinar
a curva de luz tedrica em raios-X considerando a emissao nas superficies de choque e a
absorcao devido a cauda de material no pos-choque.

A figura 3.10 apresenta os dados observacionais em raio-X para o evento de 1997 de
Ishibashi et al. (1999) e as curvas de luz tedricas. Em todos os casos a taxa de perda de

! No painel superior comparamos

massa considerada foi de MWCM =2,5x107* Mg ano™
os efeitos de excentricidade considerando que o periastro ocorre na conjunc¢ao (® = 0,
onde ® é o angulo de posi¢ao da secundaria em sua érbita com relagao an Car). Tomamos
e = 0,9 (linha fina) e e = 0,95 (linha grossa), para qualquer outro valor de excentricidade

fora deste intervalo, o ajuste nao é razoavel. No painel inferior, a excentricidade foi fixada
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Figura 3.10: Dados observacionais em raio-X (circulos) para o evento de 1997 de Ishibashi et
al. (1999) e curvas de luz teoricas para Mycar = 2,5 x 1074 Mg, ano™!. Painel superior: para
® =0, e =0,9 (linha fina) e e = 0,95 (linha grossa). Painel inferior: para e = 0,95, ® =0
(linha grossa) e ® = 30° (linha fina) (Falceta-Gongaves, Jatenco-Pereira & Abraham 2005).
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em e = 0,95 e as curvas representam ® = 0 (linha grossa) e ® = 30° (linha fina), e

novamente o ajuste nao é bom para outro valor de ¢ fora do intervalo entre 0° e 30°.
Como visto na figura 3.10, o ajuste nao ¢ muito sensivel a variacao dos parametros
orbitais. Apenas podemos afirmar que a excentricidade deve estar entre 0,9 e 0,95, e o
periastro deve estar proximo a conjungao do sistema. Entretanto, como a profundidade
Optica é altamente depedente da taxa de perda de massa de n Car, os ajustes da curva
de luz sao mais sensiveis a esse parametro. Na figura 3.11 comparamos as observacoes as
curvas de luz obtidas para trés valores de taxa de perda de massa para n Car: 1,0x 1074,
2,4x107% e 5,0 x 107* My, ano™!, para uma o6rbita de e = 0,95 e ® = 0. Neste caso, a
1

taxa de perda de massa de n Clar nao deve ser muito diferente de 2,4 x 107* M, ano™!,

de acordo com Pittard & Corcoran (2002), baseado em simulagoes numéricas.

Efeito de Camada em Optico e UV

Na realidade, a presenca de particulas de poeira nao influencia na opacidade do meio para
fotons em raios-X. Entretanto, no 6ptico e UV, a existéncia de uma fase solida imersa
no gas tem um impacto dréastico na profundidade 6ptica do meio. Apenas recentemente,
observagoes com o HST obtiveram resolucao suficiente para separar a fonte central da
nebulosa que a cerca (o Homtunculo). Durante o evento de 2003, os dados apresentados
por Martin & Koppelman (2004) apresentaram um declinio de 0,5, 0,38, 0,17 ¢ 0,01 mag
em 22200, 2500, 3300 e 5500 A, respectivamente, compativeis com a lei de extingao inte-
restelar R = Ay /E(B—V) ~ 3e E(B—V) = 0,08 mag (Fitzpatrick 1999). Se utilizarmos
uma razao gas-grao semelhante a do meio interestelar (p,/pq ~ 200), a densidade colunar

necessaria para a extingao descrita seria:

Ny =5,5x10"E(B—-V) em™? mag " ~ 4,6 x 10* em™2. (3.22)

Como vimos, a densidade colunar na camada em expansao no pos-choque pode chegar

a 10* vezes mais que o valor obtido em (3.22). Isso significa que seria necessaria uma
quantidade de graos no material da cauda de 0,01% do valor para o meio interestelar; ou

entao, a fonte de UV é mais extensa que a camada que provoca a extingao.
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Figura 3.11: Dados observacionais em raios-X para o evento de 1997 de Ishibashi et al. (1999)
e curvas de luz teoricas considerando e = 0,95 e & = 0, para Mncar =1,0x107% 2,5x107%e

5,0 x 107* My ano~! (Falceta-Gongaves, Jatenco-Pereira & Abraham 2005).
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Martin & Koppelman (2004) também notaram que a linha de emissao de Ha sofre
decréscimo significativo, enquanto que o continuo em A6770 A néo demostra nenhum

sinal de absor¢ao. O fluxo absorvido, integrado ao longo da linha de visada, é dado por:

BHaNQFHa; (323)

onde vy, é a freqiiéncia da linha de Ha, By, € o coeficiente de Einstein da transicao e

Ny = Nye "2/FT 3 densidade colunar de atomos de H no nivel quantico principal n = 2.

2 2

Pelas observacoes, Fro ~ 5 x 10° erg em™2 s7' e AFy, ~ 10° erg em™2 s, resultando

em Ny ~ 10** em ™2, de acordo com o obtido para o ajuste da curva de luz em raios-X.

3.3.3 A Curva de Luz em Radio

Observagoes de n C'ar em comprimentos de onda de 1,3 mm a 6 cm também apresentam
os periodicos declinios na curva de luz (Cox et al. 1995, Abraham & Damineli 1999).
A emissao no continuo ¢é atribuida principalmente a emissao térmica livre-livre do disco
de gas em torno do sistema e, em menor parcela, do vento da estrela primaria. Como
vimos na figura 3.6, acredita-se que o minimo em radio seja causado pela recombinagao
de hidrogénio no disco devido a auséncia de fotons ionizantes, absorvidos pela poeira e
pelo géas da cauda de gés, em torno do periastro.

A fim de obter uma curva de luz com maior resolucao em torno do periastro utilizamos
observacoes diarias em 7 mm realizadas no radiotelescopio brasileiro de Itapetinga, e
semanais em 1,3 mm com o ESO (European Southern Observatory) SEST em La Silla,
Chile, durante o evento de Junho de 2003 (Abraham, Falceta-Gongalves, Dominici et al.
2005).

Os dados sao apresentados na figura 3.12 e confirmam a presenca do decréscimo da
emissao em radio coincidentes com o minimo em outros comprimentos de onda. En-
tretanto, as observacoes em curto intervalo de tempo mostram, sobreposto a curva em
declinio, um surpreendente pico de emissao em 7 mm, que atinge seu maximo em 29
de Junho, e dura cerca de 10 dias. O pico nao é tao evidente em 1,3 mm, ainda mais

considerando que as observacoes nesse comprimento de onda nao foram tao freqiientes.
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Figura 3.12: Curva de luz em réadio, para 7 mm e 1,3 mm, durante o minimo de 2003. Circulos

abertos correspondem & emissao em 1,3 mm e circulos cheios 7 mm (Abraham et al. 2005).
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Embora o comportamento geral das curvas de luz em radio seja similar ao dos outros
comprimentos de onda, o inesperado pico em 7 mm é dificil de explicar em termos de um
sibito aumento no nimero de f6tons ionizantes. Por esse motivo, investigamos se o pico
em radio poderia ser proveniente de emissao livre-livre do gés aquecido no choque, que é
o responsavel pela emissao em raios-X.

Para compreender quantitativamente as curvas de luz supomos que a emissao livre-
livre seja produzida tanto pelo disco ionizado ao redor do sistema (Duncan, White &
Lim 1997), como pelo gas quente fruto da colisao dos ventos. Também supomos que o
fluxo de radiacao UV que ioniza o disco diminui subitamente (Duncan & White 2003),
conforme discutido anteriormente.

Se o fluxo ionizante diminui, parte do material do disco se recombina, & uma taxa

dada por:

2,06 x 101122
v= T1/2

v (T/Z%) ne, (3.24)
onde ¥ é uma funcao tabelada em Spitzer (1978). Para a regido interna do disco, onde

ne ~ 107 em™ e T ~ 8000 K (Abraham et al. 2002), a escala de tempo de recombinagao
¢ de ~ 2,5 dias. Como a densidade do disco diminui, essa escala de tempo tende a ser
maior com a distancia de n Car, explicando qualitativamente a duracao e a forma da
componente decrescente da curva de luz. Como a distribuicao da densidade eletronica no
disco nao é conhecida, e nosso objetivo é utilizar o pico a fim de determinar os parametros
orbitais relevantes a colisao dos ventos, ajustamos a densidade de fluxo proveniente do

disco em 7 mm como uma fun¢ao em relagao ao tempo dada por:

Sdisco(Tmm) = aexp(bt + ¢) + mt + n. (3.25)

Os parametros a, b, ¢, m e n foram ajustados simultaneamente aos parametros orbitais.

A contribui¢ao do choque na emissao livre-livre em 7 mm deve ser calculada levando-
se em consideracao a transferéncia radiativa. Utilizando a proximacao de Rayleigh-Jeans,

temos:

2kgT

S\ = 32

(1—e Mo, (3.26)

64



3 CoLISAO DE VENTOS - aplica¢do a n Car 3.8 Aplica¢io a n Carinae

onde © é o angulo solido subentendido pela regiao emissora e 7 é a profundidade éptica,

obtida por:

L
T (N :/ Krr(XN)ds, (3.27)
0
onde L é a profundidade da regiao emissora, e k o coeficiente de absorcao livre-livre,

determinado por:
3,1 x 108h nnegrs (A) A2
rrr (V) = = T (3.28)

onde gss € o fator de Gaunt para a emissao livre-livre.

A profundidade L é um parametro desconhecido. Supondo que, durante todo o tempo
de resfriamento 7,.sf, toda a massa do vento de n C'ar que intercepta a regiao de choque

se acumula atras desta, temos:

I o MnCarTresf
max — , o -
47Tp2TnCar

(3.29)

Como o vento nao necessariamente se acumula integralmente, mas pode escoar pelo cone

em torno da companheia, dizemos que o valor dado pela equacao (3.29) é um limite
superior de L. Com isso, podemos dizer que o gradiente de temperatura na camada de
gas é dado, aproximadamente por:

dT(s)  dT(t) Tress
ds  dt L’

(3.30)

onde dT'(t)/dt ¢ dado pela equagao (3.12).

Para a reproducao da curva de luz em 7 mm, além de L, precisamos conhecer ©.
Segundo Usov (1991), a regiao de choque é uma superficie conica, cujo angulo de aber-
tura assintotico (¢) ¢ dado pela equacao (3.3) e confirmado em simulag¢do numérica por
Dougherty et al. (2003), mostrado na figura 3.13.

Neste trabalho, utilizamos a geometria dada pela figura 3.14. Nela, o choque é um
cone reto, com angulo de abertura 6 dado por (3.3). Note que, se o periastro ocorre
proximo da oposi¢ao, como suposto por Damineli et al. (2000) e Corcoran et al. (2001),

o choque do vento da primaéria serd observado em radio nesta época. Por outro lado, se
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Figura 3.13: Simulac¢ao numérica de emissao em radio da superficie de choque para razao entre
os momentos dos ventos n = 0,1, para diferentes separagoes entre as estrelas designadas pelo

simbolo (+) (Dougherty et al. 2003).

0 periastro ocorre em conjunc¢ao, como proposto em Falceta-Gongalves, Jatenco-Pereira
& Abraham (2005), a emissao em radio sera do choque da secundaria.

Como na se¢ao 3.3.2, utilizamos a equacao (3.12) e a suposi¢ao de choque isobarico
para determinar os perfis de densidade e temperatura do gas apos o choque. Como
resultado, a equacao (3.26) pode fornecer a relagao entre a razao das densidades de fluxo
em 1,3 e 7 mm com a densidade do gas. Essa relacao ¢ ilustrada na figura 3.15. Nota-
se que a razao entre as densidades de fluxo da primaria e da secundaria (S,/Ss) em 7
mm ¢é sempre menor que 1, ou seja, a emissao da superficie de choque da secundaria é
maior que a emissao da primaria. Desta forma, como o méximo observado em Junho
de 2003 ocorre proximo ao periastro (figura 3.12), é fundamental que a fonte emissora
observada nesse instante seja a superficie de choque do vento da estrela secundaria. Isso
implica na afirmacao de que o periastro ocorre, certamente, na conjun¢ao. A razao
S(1,3mm)/S(7mm) também mostra que a emissdo em 1,3 mm é desprezivel, muito
menor que a emissao do disco, comprovando porque o pico é visivel apenas em 7 mm.

Isolando o pico em 7 mm dos dados, ou seja, tomando os extremos dos dados apresen-

tados na figura 3.12, é possivel ajustar a funcao de linha de base para a densidade de fluxo
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Figura 3.14: Tlustracao do modelo orbital da superficie de choque. As regioes hachurada
e negra representam as superficies de choques dos ventos da estrela priméaria e secundaria,

respectivamente.

do disco (eq. 3.25). O melhor ajuste ocorre para a = 3,1 x 107°, b = —0,228, ¢ = 7,5,
m = 0,004 e n = 0,94. Subtraindo as densidades de fluxo observadas pela equagao (3.25)
com os parametros citados, obtemos a curva de luz da emissao proveniente exclusivamente
da superficie do choque.

Em cada ponto da orbita, determinamos o perfil de densidade e temperatura, bem
como a densidade de fluxo em 7 mm. Variando os parametros orbitais foi possivel ajustar
a emissao do choque aos dados observacionais. O melhor ajuste ocorre para e = 0,95,
o angulo no periastro ® = 30°, raio da area emissora R = 1,3 x 10 em e 6 ~ 44°, o
que representa 1 ~ 0,1. Como supomos My g = 1075 M, ano™, vwr = 3000 km s
e Vycar = 700 km s~ obtemos M,cq, = 5 x 107 My ano™'. A profundidade obtida
para esses parametros de vento foi L = 1,3 x 10! ¢m, coerente com o intervalo dado pela
equagao (3.29) (L < Lyaz ~ 2 x 1012 e¢m) O resultado desse ajuste ¢ mostrado na figura
3.16. O painel da esquerda ilustra os dados observados e a densidade de fluxo total do

modelo. O painel da direita mostra os dados, subtraidos da emissao do disco, e o modelo
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Figura 3.15: Razao entre as densidades de fluxo com relacao a densidade do gés. Os indices

s e p representam os fluxos gerados pelas superficies de choque do vento da secundaria e da

primdria, respectivamente.
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Figura 3.16: Observagoes e curva de luz teorica em 7 mm. O painel da esquerda ilustra os
dados observados (circulos cheios), a emissao apenas do disco (circulos vazios) e a densidade
de fluxo total do modelo. O painel da direita mostra os valores observados, subtraidos da eq.

(3.25), e 0 modelo teorico para a emissao exclusiva do choque.

teorico para a emissao exclusiva do choque para o periastro ocorrendo em 29 de Junho
de 2003.

O parametro melhor determinado pelo modelo de emissao em radio é a excentricidade,
que influencia na largura do pico de emissao da curva de luz. Na figura 3.17 mostramos
a curva de luz teorica para e = 0,9 e 0,95, em comparacao com os dados observacionais,
para 7 mm. Nota-se que uma pequena variacao na excentricidade orbital resulta em
grande diferen¢a na largura do pico da curva de luz. Outros parametros orbitais e estelares
resultam, principalmente, em variagoes na amplitude do pico, causando degenerecéncia
com relagao a area e a profundidade da superficie de emissao. Os parametros do modelo

de melhor ajuste estao resumidos na tabela 3.2.
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Figura 3.17: Dados observacionais e curvas de luz teéricas em 7 mm para e = 0,9 (linha fina)

e e = 0,95 (linha grossa).

Tabela 3.2: Parametros do modelo de melhor ajuste a curva de luz em 7 mm.

Parametro Valor

My r(Mg ano™t) 107°

Ui 0,1
e 0,95
o 30°
L 2,3 x 10" cm
R 1,3 x 10 ¢m
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3.4 Discussao

De acordo com os resultados obtidos pelo modelo de colisao de ventos mostramos como
é possivel, a partir de um resfriamento intenso ap6s o choque e um actimulo de material
proveniente do vento da primaria arrastando o remanescente da superficie de choque,
comprovar a existéncia de uma cauda densa de gés em torno do sistema, com diferentes
fases. Externamente, pela radiacao das duas estrelas, o gas esta ionizado a temperaturas
de ~ 10* K. Mais internamente temos gas neutro, com temperaturas < 10* K, e no
interior, com temperaturas menores que 1500 K a existéncia de graos de poeira que
crescem em escalas de tempo menores que a escala de tempo dinamica do sistema. Esse
resultado explica porque grandes quantidades de poeira tém sido observadas em sistemas
binarios massivos, que sao considerados ambientes hostis ao crescimento de graos devido
as altas temperaturas.

Como aplicacao do modelo, tomamos a estrela n Car, que apresenta periodicos de-
créscimos nas curvas de luz em diversos comprimentos de onda. Qualitativamente, a
presenca de graos de poeira em abundancias até menores que o meio interestelar seria
suficiente para explicar um excesso de absorcao durante o periastro. Em raios-X, em-
bora graos nao sejam relevantes, o modelo de camada (criagdo da cauda de gas denso)
conseguiu reproduzir bem a curva de luz observada. Em radio, observagoes do minimo
na curva de luz em 7 mm revelam um inesperado pico de emissao. Considerando que o
pico é proveniente do gas em resfriamento na superficie de choque, pudemos testar o mo-
delo e os parametros obtido na curva de luz em raios-X. Como resultado principal, pelo
melhor ajuste as duas curvas de luz, mostramos que o periastro deve ocorrer proximo da
conjuncao da estrela secundaria, com angulo orbital de ~ 30°. Outro parametro bem de-
terminado é a excentricidade, que deve ser e = 0,95. A taxa de perda de massa de n Car,
com menor precisao, pode ser determinada no intervalo 2,5 — 5 x 10™* Mg ano~!. Esse
modelo pode ser entao muito 1util na determinacao de parametros orbitais de sistemas
sem resolucao visual ou espectral.

O estudo de sistemas binarios também é importante porque, sendo regioes de formacao

de graos, podem influenciar a evolugao fisico-quimica do meio interestelar. No capitulo
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2, também vimos que ventos estelares de estrelas frias contém material sélido. Esses
ventos devolvem esse material para o meio interestelar durante a evolucao da estrela.
Como conseqiiéncia, obtemos ao longo do tempo um enriquecimento do géas, apresentando

abundancias maiores além da presenca de graos.
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Capitulo 4

A Ejecao de Poeira ao Meio Interestelar

4.1 Introducao

Historicamente, as primeiras inferéncias de presenca de poeira no espaco se devem aos
estudos de cometas no século XIX. Com relacao a existéncia de graos fora do Sistema
Solar, o estudo do avermelhamento em estrelas B foi pioneiro (Greenstein 1938). O
estudo do avermelhamento da luz estelar pode nos informar a quantidade e, dependendo
do modelo utilizado, o tipo de poeira presente no meio. Tendo em vista que graos sao
aglomeracoes de elementos mais pesados, uma abundancia grande de graos deve estar
correlacionada a uma auséncia desses elementos na fase gasosa. Spitzer (1978), estudou
a deplecao dos elementos mais pesados no meio interestelar (MI), mostrando que C,
O, Si, Ca, Fe, Ti, Mg, Ni e Al estao fortemente ausentes, provavelmente adicionados
a matéria solida. Polarizagao e emissoes em infravermelho sao outros métodos muito
utilizados que mostram o mesmo resultado. Esses métodos levam a inferéncia de uma
razao de massa gas-grao da ordem de 100 — 300 para o MI, e sendo a massa total do meio
My ~ 5x10° M, temos uma massa atual total na forma solida de My ~ 107 M. Desta

forma, a principal pergunta sobre o assunto é:
- De onde vem toda essa quantidade de poeira?

Para responder a essa pergunta podemos apelar a teoria classica de nucleagao. Se-
gundo essa teoria, pode-se estimar o crescimento de graos a partir de colisoes inelasticas
entre elementos na fase gasosa com outros 4tomos ou particulas de poeira, como descrito

na secao 2.2. A adi¢ao de atomos ao grao ocorre em uma escala de tempo dada por:

a _dd 27 2 (4.1)
T dajdt ~ en \kgTAmy ) '
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onde £ é a probabilidade de adi¢ao do d4tomo ao so6lido, A é a massa atémica, n a densidade

numérica e @ o raio médio dos graos. Para o meio interestelar, considerando n ~ 10% em =3,

a~0,1umeT ~ 20 K, temos na hipotese mais otimista com & = 1, 7 ~ 10'° anos. Esse
valor é muito alto e a poeira deve se formar muito antes disso. Outro revés a hipotese de
crescimento no proprio meio se caracteriza na destruicao dos graos. Embora a evaporagao
seja relativamente desprezivel, a destruicao por colisoes com atomos e outras particulas
de poeira (sputtering) ocorre em uma escala de tempo de 107 anos (Jones, Tielens &
Hollenbach 1996). Desta forma o tempo de crescimento no MI é maior que o tempo de
destruigao dessas particulas (Tielens 1998). Isso significa que a poeira presente no MI
nao deve ter se formado in loco, mas sim ter origem estelar, sendo langada ao meio por
ventos e ejecoes de supernovas recentemente, além de reciclada intimeras vezes durante a
evolucao da Galaxia.

Sendo de origem estelar, basta determinar qual fase evolutiva e quais faixas de massa
estelar sao mais importantes no processo de ejecao de matéria ao meio. Um fato inte-
ressante ¢ a observacao de grandes quantidades de poeira My > 10® M, em galaxias a
altos redshifts (z > 5) (Bertoldi et al. 2003; Dunne, Eales & Edmunds 2003; Archibald
et al. 2001; Hughes et al. 1998). Na tabela 4.3 mencionamos algumas dessas galaxias,
que também apresentam alta atividade de formacao estelar, e suas respectivas massas
em poeira e razdes gas-grao. E interessante notar que a razao gas-grao ¢ menor que a
fracao observada para a Galéxia, indicando que estrelas de massas baixas e intermediarias
devem ter papel secundario no processo. Isso porque essas estrelas nao chegam a fase de
maior perda de massa antes de 107 anos. Assim, supernovas (SN’s) devem ser a fonte
principal dessas particulas (Morgan & Edmunds 2003; Todini & Ferrara 2001). Para a
SN1987A, uma massa em poeira > 1073M, é determinada. Para Cas A, Dunne, Eales &
Edmunds (2003) (figura 4.1) determinam uma massa de 2 —4 M, para a poeira formada
apo6s o choque (frio, denso e abundante em metais), que é um sitio ideal para a formagao
de poeira. Isso porque, embora graos sejam destruidos nos choques de altas velocidades
(v > 200 km s71), o resfriamento do gis aquecido ocorre rapidamente, e o gas resultante

é frio e muito denso, como discutido no capitulo anterior em colisoes de ventos, e por

74



4 EJECAO DE POEIRA AO MEIO INTERESTELAR 4.1 Introdugao

52

58:50

48

46

45 *
23:24:00 23:50 40 30 20 10 232300
RA

Figura 4.1: Imagem de Cas A em 850 pum utilizando SCUBA, a esquerda. A direita, mesmos

dados subtraidos da contribuicao sincrotron.

Falceta-Gongalves, Jatenco-Pereira & Abraham (2003 e 2005).

SN “s parecem ser muito importantes na constribuicao de material sélido para o Meio
Interestelar. Entretanto, a poeira de remanescentes de SN “s nao conseguiriam se espalhar
por toda a Galaxia. A viscosidade do MI gera uma forca de arrasto nos graos. A expansao

dos graos ira cessar em uma escala de tamanho dada por:

Lyise > 1018681)6@71;11, (4.2)

ue resulta, para os parametros do meio ja mencionados, em L,;s. ~ 10% em = 0,01 pe.
7 ) )

Com uma taxa de ocorréncia de SN “s de 1072 ano™!, podemos estimar que em 10'° anos,
se forem distribuidas homogeneamente pela Galaxia, teriamos ~ 0,1 SN pc~2. Sendo a
distancia média entre SN “s maior que a escala de comprimento viscoso, a poeira formada
pelas SN “s deve permancer um longo tempo em forma de condensagoes, e nao distribuida
pela Galaxia, como pode ser percebido em NGC1569 (figura 4.2).

Outras fontes de contribuicao de poeira devem ser consideradas entao. Talvez as

mais imporantes sejam gigantes e supergigantes frias, e proto-estrelas de baixa massa.
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Tabela 4.3: Razdo gas-grao para galdxias com alta taxa de formacao estelar e alto redshift, em

comparagao com a Galéxia (Seaquist et al. 2004).

Fonte  My(10°My) Razdo gas-grao

Galdxia 10 200
NCG3110 23,0 30
NCG3221 7.0 154
NCG3583 2.7 41
NCG3994 75 49
NCG5104 12,0 77
UCG8739 23,0 26
NCG5433 11,0 40
NCG5600 14 64
NCG5665 1,8 117
NCG5900 41 49
NCG5936 9,0 51
NCG6052 8,3 104
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Figura 4.2: Emissao em 450 pm de NGC1569, mostrando condensagoes de poeira em aglome-

ragoes de ~ 1 pc (Galliano et al. 2003).

Embora pouco citadas como importantes fontes de poeira para o MI, as proto-estrelas de
baixa massa apresentam discos densos e frios que fornecem as condigoes ideais para graos
crescerem, que podem se aglutinar e formar os planetas primordiais do sistema. Parte
dessa poeira, no entanto, é expelida pela estrela conforme a pressao de radiacao aumenta
e esta entra na seqiiéncia principal do diagrama HR. Com menor importancia, mas ainda
nao discutido também, é o efeito da binaricidade na quantidade de poeira que retorna ao
MI. Em sistemas binarios massivos, como vimos no capitulo anterior, infere-se que cerca

de 6% do vento das estrelas WR estd na forma solida (Marchenko et al. 2002).

4.2 Modelo Semi-Empirico

Para a determinacao da quantidade de matéria na fase solida ejetada ao meio interestelar

pelas estrelas ao longo de toda a sua evolu¢do é necessario conhecer: i-) as taxas de

7



4 EJECAO DE POEIRA AO MEIO INTERESTELAR 4.2 Modelo Semi-Empirico

perda de massa de cada estrela em cada fase evolutiva, e ii-) a distribuigdo em massa das
estrelas da Galaxia. A contribui¢do de massa em poeira para cada faixa de massa estelar

é calculada entao como:

/ " / ’ U (M) My (M, t)dt dM, (4.3)

onde W(M) ¢é a funcio de massa e My é a taxa de perda de massa em poeira da estrela de

massa M no dado instante evolutivo . A taxa de perda de massa é obtida empiricamente.

Para estrelas na seqiiéncia principal, e nos ramos das gigantes e supergigantes, uti-
lizamos os dados de de Jager, Nieuwenhuijzen & van der Hucht (1988), ilustrados na
figura 4.3.

Para estrelas de massa baixa e intermediaria (M < 8 M) desconsideramos sua con-
tribuicao durante a seqiiéncia principal porque apresentam baixas taxas de perda de
massa (M < 1072 My ano™') e, por possuirem ventos quentes (7' > 10* K), néo sdo
abundantes em graos. As taxas de perda de massa na fase pos-AGB sao obtidas de
Wachter (2002). Durante a fase proto-estelar de estrelas de baixa massa, consideramos

!, que duram cerca de 10° — 107 anos (Mundt,

taxas de perda de massa de 1078 My, ano™
Brugel & Buehrke 1987), até o disco ser completamente ejetado.

Para estrelas massivas (M > 8 M) toda a matéria em fase solida ejetada durante a
evolucao da estrela é destruida no evento de SN. Segundo o trabalho de Woitke, Dominik
& Sedlmayr (1993), em choques com velocidades acima de 200 km s~ os graos sao com-
pletamente destruidos, retornando a fase gasosa. Para choques de velocidades menores

! uma pequena parte dos graos ¢ destruida (< 20%). Por esse motivo,

que 200 km s~
para essa faixa de massa estelar, apenas consideraremos a massa em poeira produzida
apos o evento de SN. Nozawa et al. (2003) afirmam, através de modelos utilizando teoria
cinética de nucleacao, que 20 — 30% da massa total ejetada por estrelas muito massivas
(M > 40 M) passa para a fase solida durante um evento de SN. Isso ocorre ap6s o
resfriamento da frente de choque, de forma semelhante ao processo detalhado no capitulo

3. Para massas M < 40 M, a fracao de poeira formada apos a SN é reduzida e fica

em torno de 2 — 5%. Isso se deve principalmente a quantidade de hidrogénio processado
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4. 5|-

Log L/Le

3. 50

Sequéncia Principal
de idade zero

Figura 4.3: Distribuigdo das taxas de perda de massa no diagrama HR para estrelas de alta

luminosidade (L > 10% Lg). A linha identificada por HD representa o limite de Humphreys-

Davidson (de Jager, Nieuwenhuijzen & van der Hucht 1988).
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em reacoes nucleares na estrela, e nao uma eficiéncia com relacao ao resfriamento do
pos-choque.

Tendo em vista que cerca de 50% das estrelas encontram-se em sistemas binéarios,
também levamos em consideragao a contribui¢ao destes objetos. Cerca de 4—6% da massa
contida nos ventos de sistemas binarios massivos se condensa no pos-choque (Marchenko

et al. 2002).

4.2.1 Evolucao Estelar

Para determinar a quantidade de poeira que cada estrela ejeta ao MI temos que integrar
a taxa de perda de massa no tempo, a partir da equagao (4.3), conforme esta evolui. O
principal problema é que a taxa de perda de massa e a composicao quimica do vento
variam a cada etapa evolutiva da estrela. Em um céalculo consistente, é necessario que
essas variacoes sejam consideradas e um modelo de evolugao estelar seja utilizado.
Schaller et al. (1992) apresentam um modelo de evolugao estelar, incluindo as taxas
de perda de massa de de Jager, Nieuwenhuijzen & van der Hucht (1988), para metalici-
dades Z = 0,001 (primordial) e 0,02 (solar). Nos nossos calculos, utilizamos as tabelas
fornecidas por Schaller et al. (1992) para a trajetoria evolutiva ao longo do diagrama
HR, bem como para determinar o tempo que a estrela permanece em cada fase evolu-
tiva. A figura 4.4 ilustra os resultados para estrelas com massas entre 0,8 e 120 M, para

Z =0,02.

4.2.2 Fungoes de Distribuicao de Massa

Para a determinacao da quantidade de poeira ejetada ao meio pela componente estelar da
Galéaxia é necessario conhecer, além das taxas de perda de massa, a sua populagao estelar.
Embora estrelas muito massivas possuam taxas de perda de massa muito altas, sao pouco
abundantes. Ja estrelas de baixa massa, embora abundantes, possuem pequenas taxas de
perda de massa durante a maior parte de sua evolugao. Isso faz com que a determinacao
do principal responsavel pela ejecao de matéria ao MI seja um trabalho complexo. Como

definido na equagdo (4.3) é possivel, no entanto, resolver o problema se a fun¢io de
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Figura 4.4: Trajetorias evolutivas de estrelas entre 0,8 e 120 M, (Schaller et al. 1992).
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distribuicao de massa na Galaxia é conhecida.

Uma fun¢ao de massa (¥(log M)) é definida como a quantidade de estrelas, num
intervalo de massa dlog M, que se observa em um volume V' (pc®). De acordo com o tra-
balho pioneiro de Salpeter (1955), a partir da distribuigao de freqiiéncia de luminosidade
¢ possivel obter uma distribuicao de massa, utilizando para isso uma relacao massa-
luminosidade. Entretanto, as estrelas evoluem, sendo que as mais massivas evoluem mais
rapido. Desta forma, a funcao de massa obtida a partir de determinacao de magnitudes
absolutas deve ser diferente da func¢ao de massa inicial (IMF - initial mass function) da
Galaxia. A fungao de massa observada é chamada de fun¢ao de massa atual (PDMF -
present day mass function). Chabrier (2003) apresenta uma revisao interessante do tema,
descrevendo a fungao de massa da Galaxia como contendo duas partes. Para estrelas com

massa menor que 1 Mg, a distribui¢ao é dada por uma log-normal:

U (log M) = Aexp [— (log M — log M,)? /20%], (4.4)

e para M > 1 M a distribuicao é dada por uma lei de poténcia:

U (log M) =AM™". (4.5)

As distribuigoes e seus respectivos indices sao mostrados na tabela 4.4. Como as
estrelas de baixa massa formadas no inicio da evolucao da Galédxia ainda nao sairam
da seqiiéncia principal, a fungao de massa atual difere da inicial apenas no intervalo de
maiores massas. E, devido a evolucao das estrelas de maior massa, a fungao ¢ dividida
em trés intervalos de massa cada um com um indice diferente, ao invés de um tunico

expoente, como proposto por Salpeter (1955).
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Tabela 4.4: Fungoes de distribui¢ao de massa para a Galaxia (Chabrier 2003).

Parametro IMF PDMF
M < 1M,
U (log M) = Aexp [~ (log M — log M..)* /20?]
A 0,158 0,158
M. 0,079 0,079
o 0,69 0,69
M > 1M,
U(logM)=AM""
A 4,43 x 1072 -
x 1,3 -
0<logM <0,54
A - 4,4 x 1072
:c - 4,37
0,54 < log M < 1,26
A - 1,5 x 1072
x - 3,93
log M > 1,26
A ; 2,5 x 1072
x ; 211
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4.3 Resultados

Em Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira (2004), resolvemos a equacao (4.3) levando
em consideracao as distribuicoes de massa descritas na secao anterior, e introduzimos
empiricamente a taxa de perda de massa levando em consideracao a evolugao estelar
ao longo do diagrama HR, dada pelo modelo de Schaller et al. (1992). Na figura 4.5,
apresentamos a quantidade de poeira que cada faixa de massa estelar fornece ao MI
durante toda a sua evolucao, relativa a quantidade de poeira total da Galéxia. As barras
pretas representam a razao para a funcdo de massa inicial (IMF), enquanto que as barras
claras representam a razdo para a fun¢ao de massa atual (PDMF). Pode-se perceber que
a contribui¢ao de estrelas massivas (M > 8 M) é praticamente toda a matéria em graos
nos instantes iniciais de uma formacao estelar. Entretanto, na fase atual na Galaxia, a
relativa falta de estrelas massivas diminui a freqiiéncia de ocorréncia de SN s, fazendo
com que a reposicao de material solido seja predominantemente feita pelas estrelas de
baixa massa, principalmente quando estdo fora da seqiiéncia principal. E interessante
notar o papel de estrelas de massas menores que 1 Mg. Como estes objetos ainda se
encontram na seqiiéncia principal, praticamente toda a contribuicao se deve ao estagios
de proto-estrelas.

Outro resultado interessante é que, levando em conta um tnico surto de formacao
estelar, a quantidade de poeira ¢ maior quanto mais jovem a galdxia. Isso porque a
porcao de alta massa da componente estelar é responsavel pela maior parte da poeira
mas, ao longo da evolugao da galaxia os graos sao reciclados e destruidos. Esse fato, de
simples falta de reposicao do material destruido, explica a preponderancia de poeira em
espirais em relacdo as galaxias elipticas (Seaquist et al. 2004). E também explica porque
galédxias com alta taxa de formacao estelar tendem a apresentar razoes de massa gas-grao
sistematicamente menores que as observadas na Galaxia (Tabela 4.3).

Na tabela 4.5 apresentamos a soma das contribui¢oes relativa e absoluta de estrelas
massivas (M > 8M) e de massas baixa e intermediaria (M < 8M,,), para as distribuigoes
de freqiiéncia estelar inicial e atual. Notamos que para a funcao de massa inicial, que

traduz melhor o ambiente de uma galaxia com surto de formacao estelar, as estrelas
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Figura 4.5: Contribuigao relativa de cada intervalo de massa estelar na eje¢ao de material sélido
a0 meio interestelar. As barras pretas representam a razao entre a massa em graos (ejetada por
cada intervalo de massa estelar) e a massa total em graos para a funcao de massa inicial (IMF),
enquanto que as barras claras representam a mesma razao para a funcao de massa atual (PDMF)

(Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira 2004).

Tabela 4.5: Contribuicao relativa e absoluta de material solido para o meio interestelar para
diferentes distribui¢oes de massa da componente estelar (Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira

2004)

IMF PDMF

My (M > 8Myg) (%) 91 1

My (M < 8Myg) (%) 9 99

Mg ventos (M < 8Mg) (%) 1 23
My totar (M) 4,6 x 10° 1,2 x 107
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massivas fornecem mais de 90% do material em fase solida para o meio interestelar, além
de enriquecer a galaxia com elementos pesados. Considerando a funcao de massa atual, a
situacao é revertida. Na terceira linha apresentamos a contribuicao de poeira apenas de
ventos de estrelas de massa baixa e intermediaria até a fase de AGB. Embora intimeros
autores citem essa como sendo a principal contribuicao de graos para o meio interestelar,
mostramos que esta é responsavel por cerca 1/4 do total. A maior parte provém da fase
pos-AGB, no chamado super-vento, e em fases de proto-estrelas.

A quantidade total de material solido calculado para a Galéxia usando a PDMF
foi de My ~ 107M,, consistente com as estimativas a partir de dados observacionais.
Considerando a funcao de massa inicial, o resultado é 4 vezes maior, e ao invés de uma
razao gas-grao de ~ 200, teriamos p,/pq ~ 50, de acordo com o observado nas galaxias
com maijor atividade de formacao estelar. Esse resultado estd de acordo com os valores
observados, e pode ser um indicativo de que antigamente a Galdxia continha uma maior
parte de sua massa contida em particulas solidas.

Por se tratar de um calculo semi-empirico, gostariamos de salientar a existéncia de
incertezas nos valores obtidos. Entretanto, sob um aspecto qualitativo, mostramos que:
i-) SN’s sdo mais importantes no retorno de material solido ao MI em galaxias jovens;
e ii-) gigantes e supergigantes frias e protoestrelas dominam o processo em galaxias com
populacao estelar evoluida. Este resultado ¢ valido, além de importante e inédito. No
proximo capitulo verificamos a importancia dos graos ejetados ao meio interestelar em

sua dindmica.
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Capitulo 5

A Estabilidade de Nuvens Moleculares
Magnetizadas

Uma vez depositados no meio interestelar, graos podem influenciar a dinamica do
mesmo. Além de ser o principal responsavel pela extin¢ao no 6ptico e infravermelho,
outros efeitos resultantes da presenca destas particulas sao de fundamental importancia
na estabilidade de nuvens moleculares. Graos podem acelerar o processo de difusao
ambipolar, desacoplando o campo magnético do gas em escalas de tempo menores que ~
107 anos, como comumente encontrado na literatura. Além disso, graos podem modificar
o comprimento de Jeans da nuvem (A;), resultando em novas condi¢oes de estabilidade.
Normalmente a presenca de graos reduz \;, tornando as nuvens mais instaveis ao colapso
em pequenas escalas, e poderia ser a responsavel pela formacao de planetesimais durante o
processo de formagao estelar (Chhajlani & Parihar 1994). Em Falceta-Gongalves, de Juli
& Jatenco-Pereira (2003), mostramos como a presenga de graos pode afetar a estabilidade

de nuvens moleculares anas agindo como um mecanismo de amortecimento de ondas de

Alfvén.

5.1 Introducao

Nuvens moleculares anas (DMC “s - dwarf molecular clouds) apresentam massas < 103 M,
em regioes de 2 —5 pc de raio, e temperaturas de 10 — 20 K (Shu, Adams & Lizano 1987,
Evans II 1999). Observacionalmente, infere-se que estes objetos podem ser gravitacional-
mente estaveis por 108 anos. Entretanto, uma nuvem suportada termicamente contra o
colapso gravitacional, se torna instavel se sua massa for maior que a massa de Jeans,

dada por:
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3
T™\2 _1
My=pXy = (5) ik (5.1)

onde ¢, é a velocidade do som no meio. No caso das DMC’s, M; ~ 1 —5 Mg, que é

muito menor que a massa observada destes objetos. Similarmente, o tempo de colapso

em queda livre, dado por:

3T 2

resulta em ~ 10° anos, que é muito menor que o tempo de vida médio destes objetos.

Como conseqiiéncia, a pressao térmica nao pode, exclusivamente, explicar a estabilidade
das DMC’s. Muitos mecanismos adicionais foram propostos, como campos magnéticos
(Chandrasekhar & Fermi 1953), rotacao (Field 1978) e turbuléncia (Norman & Silk 1980;
Bonazzola et al. 1987).

Campos magnéticos tipicos de ~ pG (Crutcher 1999) podem adicionar termos extra
de pressao, elevando M ; até os valores observados. Entretanto, campos magnéticos exer-
cem tal pressao apenas na direcao perpendicular as linhas de forca. Assim, o problema
da estabilidade dinamica permanece ao longo das linhas de campo. Considerando que
turbuléncias presentes no meio podem excitar perturbagoes no campo, temos a geragao
de ondas de Alfvén que se propagam na direcao das linhas de forca, adicionando um
termo extra de pressao nesta direcao (McKee & Zweibel 1995; Gammie & Ostriker 1996;
Martin, Heyvaerts & Priest 1997). Martin, Heyvaerts & Priest (1997) mostraram que
um fluxo de ondas de Alfvén pode suportar o colapso da nuvem na dire¢ao das linhas de
forca, mas que para isso seria necessario uma grande quantidade de energia concentrada
em uma pequena faixa do espectro de freqiiéncias de baixo amortecimento.

Como vimos no capitulo 1, iniimeros mecanismos de amortecimentos podem ser leva-
dos em considera¢ao. Em particular, em seu trabalho, Martin et al. (1997) consideram o
amortecimento colisional entre particulas neutras e fons (eq. 1.23), o qual é extremamente
ineficiente em ambientes rarefeitos e frios como as DMC“s. Zweibel & Josafatsson (1983)
ja mencionam que se colisoes entre ions e particulas neutras e efeitos nao-lineares forem
considerados, o fluxo de ondas de Alfvén é fracamente amortecido em DMC’s. Neste

caso, o fluxo de ondas pode atravessar toda a nuvem, evitando o colapso gravitacional.
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Entretanto, se um mecanismo de amortecimento eficiente existir, as ondas nao conseguem
atingir as bordas da nuvem e, nao exercendo pressao, a nuvem colapsa.

No capitulo 1 vimos que o amortecimento ciclotron da poeira pode ser importante
e dominante no processo de amortecimento de ondas de baixa freqiiéncia. As condicoes
fisicas das nuvens sugerem a existéncia de graos carregados eletricamente, devido as
colisdes com elétrons livres no meio. A fragao de ionizagao tipica é de n./ng ~ 107°
no interior da nuvem, protegida da radiacao do campo de radiagao UV da Galéxia, e
~ 107" nas bordas. De acordo com Mathis, Rumple & Nordsiek (1977), a partir do
ajuste com diferentes populagoes de graos a curva de extincao do meio interestelar, os
raios dos graos dessas regides é distribuido segundo uma lei de poténcia f(a) = Ca™?,
onde p ~ 3 — 4. Neste caso, diferentes raios resultam em diferentes freqiiéncias ciclotron,
0 que acarreta na geragao de uma banda de ressonancias para o amortecimento do fluxo
de ondas. Podemos mostrar, entao, que o resultado por noés obtido considerando esses
efeitos na propagacao de um fluxo de ondas é diferente daquele obtido por Martin et al.

(1997).

5.2 O Modelo

O modelo proposto ¢ baseado no trabalho de Martin, Heyvaerts & Priest (1997), onde
estudamos o caso de uma nuvem, achatada devido a pressao magnética, permedada por
um campo magnético B = Byz + 0BZ, onde By é o campo magnético médio, suposto
uniforme, e a perturbacao 0B ¢ uma onda de Alfvén se propagando ao longo das linhas
de campo (k = k.). A pressao devido as ondas promove mais um mecanismo de suporte
contra o colapso gravitacional na dire¢ao z, como indicado na figura 5.1. Utilizamos em
nosso modelo ondas de baixa amplitude (6B < By) a fim de que a aproximacao linear
seja valida.

De acordo com a equacao (1.10), podemos descrever a equagao de movimento do
plasma na nuvem por:

du B B?
p—“+p(ﬂ>-?>7=—$}7+<§-€>5—3(8—W)+p§’, (5.3)
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—_—
Iz
_ pressdo  pressdo
gravidade tarmica  das ondas

Figura 5.1: Esquema de nuvem com simetria cilindrica onde, na direcao z, a estabilidade ocorre

por uma competicao entre a gravidade e as pressoes térmica e das ondas.

onde u ¢ a velocidade do gés, B o campo magnético, P a pressao térmica, g a gravidade

local e p a densidade em massa do meio.

A gravidade (g) pode ser obtida através da equagao de Poisson:

= —
V.- ¢ =4nGp. (5.4)

Os segundo e terceiro termos do lado direito da equagao (5.3) explicitam que ao longo

das linhas de for¢a, ou seja dire¢do z, o campo magnético uniforme (By) nado fornece
uma pressao extra contra o colapso gravitacional. J& para a onda §B, esses termos nao
se anulam, sendo responsaveis por mais uma forca nessa dire¢ao. Tomando a média
temporal da equacao (5.3), e considerando o sistema em equilibrio, podemos reescrevé-la

COmao:
—VP-Vetpg =0, (5.5)

onde € = (§B?) /87 & a densidade de energia das ondas de Alfvén.
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Esse fluxo de ondas ¢ entao amortecido, e a equacao de energia ¢ dada por:

Vn(evy) = L7, (5.6)

onde L ¢ o comprimento de amortecimento da onda, determinado na secao 1.3.2.

Tendo em vista que os graos apresentam diferentes raios, diferentes freqiiéncias ci-
clotron geram amortecimentos em diversas freqiiéncias. Desta forma, necessitamos inserir
um espectro de freqiiéncias para o fluxo de ondas Alfvén. Tu, Roberts & Goldstein (1989)
observaram o fluxo de ondas de Alfvén presente no vento solar, e inferiram um perfil lei

de poténcia:

wo

Baf) = s (£) (57)

1

onde ® representa o fluxo de ondas de Alfvén (erg s=' em™2) e a = 0,6. A fonte para

esse fluxo de energia em ondas ¢ incerto, e muitos mecanismos tém sido propostos, como
turbuléncia na fotosfera e no proprio vento, reconexao magnética e convecgao em camadas
mais internas. Supomos que algum mecanismo interno nas nuvens, como turbuléncia, gere
as flutuacoes no campo e ondas de Alfvén de maneira similar ao que ocorre no Sol.

O fluxo total de ondas pode entao ser calculado por:

Brop = / o, (W) d. (5.8)

A densidade de energia pode ser determinada por € = ®/v4, e assim, o sistema de
equagoes necessario para resolver o problema esté fechado. Relacionamos € com a den-
sidade de energia interna do gas (U;) pelo parametro A = €/U;. Para as DMC’s, a
razdo 3 = P/(B2/8m) é tipicamente pequena (3 ~ 0,04) (Crutcher 1999, Sigalotti &
Klapp 2000). Desta forma, se considerarmos A < 1, temos € < P e conseqiientemente
0B << By, o0 que garante a validade da aproximacao linear.

Nas proximas secoes descrevemos a estrutura de uma nuvem molecular estavel, uti-
lizando as equagoes (5.4 — 5.6), considerando dois casos: i—) quando nao existe amorte-
cimento do fluxo de ondas, e ii—) quando os graos amortecem, a partir de ressonancias

ciclotron, o fluxo de ondas, para diferentes valores de A.
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5.3 Resultados

5.3.1 Suporte Alfvénico sem amortecimento

Se nao ha amortecimento ou se este é fraco, temos que L. — 0o, ou ao menos L >> [,
sendo [ a escala de tamanho da nuvem. Desta forma, a densidade de energia da onda,

dada pela equagao (5.6), é determinada através da relagao:

[NIES

e(z):e(z:())(p) . (5.9)

Po
Neste caso, um gradiente de densidade resulta em um gradiente de densidade de energia

das ondas e, de acordo com a equagao (5.5), teremos o termo de pressao das ondas que

suporta a nuvem contra o seu colapso. O perfil de densidade para o equilibrio pode

3

entdo ser obtido. Utilizamos como parametros locais no centro da nuvem ng = 10* em =3,

By =10 uG e T = 20 K (Evans II 1999). Na figura 5.2 a linha continua representa o
perfil de densidade sem o suporte Alfvénico (i.e. A = 0), e as outras curvas representam
o resultado de equilibrio para A — 0,05, 0,15 e 0,25.

Verificamos pela figura 5.2 que o tamanho de equilibrio da nuvem (o que representaria
um comprimento de Jeans modificado) aumenta conforme aumentamos a densidade de
energia das ondas, o que esta de acordo com os resultados obtidos por Martin, Heyvaerts
& Priest (1997), ou seja, as ondas alcangam as bordas da nuvem inibindo seu colapso.
Entretanto, considerando um amortecimento realistico para o fluxo de ondas, o resultado

é diferente.

5.3.2 Suporte Alfvénico com Amortecimento

Em um modelo mais realistico consideramos a propagac¢ao das ondas de Alfvén em um
plasma empoeirado, e onde as particulas de poeira sao carregadas eletricamente. Con-
siderando os mesmo parametros para a nuvem utilizados na se¢ao 5.3.1, a equagao (1.33)
fornece uma carga média para os graos ¢z ~ —1|e”|. O comprimento de amortecimento ci-

clotron, dado pela equagao (1.43) para p = 4 e no intervalo de raios 0,005 ym < a < 1 um
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5.8 Resultados

Z (pc)

1,6

2,0

Figura 5.2: Perfil de densidade da nuvem com suporte Alfvénico nao-amortecido. A linha sélida

representa 0 modelo sem ondas de Alfvén, e as outras representam o modelo para A = 0,05, 0,15

e 0,25.
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Figura 5.3: Comprimento de amortecimento ciclotron da poeira em fun¢ao da freqiiéncia para

a nuvem molecular.

para as particulas de poeira, é ilustrado na figura 5.3. A figura mostra que a escala de
comprimento, na qual praticamente todo o fluxo de ondas é amortecido, é da ordem de
107! pc. Essa escala é ainda menor se considerarmos o fluxo em freqiiéncias coincidentes
com as particulas de poeira de raios ainda menores, podendo chegar a ~ 107° pc. O
espectro do fluxo de ondas a cada ponto da nuvem ¢ ilustrado na figura 5.4. Podemos
perceber que o fluxo de ondas sofre o amortecimento até ~ 10'® em (1072 pc), e as on-
das com freqiiéncia ciclotron maior sao afetadas com maior intensidade, e sua energia é
removida mais rapidamente.

A partir da determinagdo do espectro de poténcia em cada posi¢ao da nuvem (Fig.
5.4) podemos determinar o fluxo total em cada ponto, e conseqiientemente o gradiente
na densidade de energia das ondas. Resolvendo a equagao (5.5) incluindo os efeitos de
amortecimento ciclotron, o perfil de densidade da nuvem é ilustrado na figura 5.5. A linha

pontilhada representa a solucao para A = 0, ou seja, na auséncia de ondas de Alfvén,
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Figura 5.4: Espectro de poténcia das ondas, amortecidas pela ressonancia ciclotron, para di-
ferentes localidades da nuvem desde z = 0, no centro, até z = 10'6 ¢m, onde a maior parte do

fluxo foi amortecido.
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...... M=
— —A=005
— - —A=015

A= 025

Figura 5.5: Perfil de densidade da nuvem com suporte Alfvénico amortecido. A linha pontilhada
representa 0 modelo sem ondas de Alfvén, e as outras representam o modelo para A = 0,05, 0,15

e 0,25.

enquanto as outras representam A — 0,05, 0,15 e 0,25. Podemos verificar que, como o
amortecimento ocorre em escalas muito menores que 1pc, o fluxo de ondas nao atinge a
regiao externa da nuvem. Essa regiao, sem suporte deve colapsar, formando uma nuvem
menor e mais densa. Aumentando o parametro A, ou seja aumentando a densidade de
energia das ondas, temos apenas um maior gradiente de pressao no nicleo da nuvem.
Com isso a nuvem pode ser apenas mais densa, mas nao maior. Neste sentido, um fluxo
de ondas de Alfvén em nuvens moleculares nao pode explicar a estabilidade de objetos
de 1 — 5 pc de tamanho. Um outro mecanismo deve ser o responsavel pela estabilidade
das DMC s, como turbuléncia ou rotacao. Um amortecimento sibito das ondas poderia

ser responséavel pelas condensagdes observadas nessas regides (Snell et al. 1984).
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5.4 Conclusoes

Considerando as condicoes tipicas de uma nuvem molecular ana, n ~ 10* em™3 e

T = 20 K, a massa de Jeans ¢ M; ~ 3 M,. Em comparagao com as massas reais
destes objetos (M = 10— 100 M), esse valor significa que as nuvens nao poderiam estar
em equilibrio. Entretanto, observacoes inferem que estes objetos devem permanecer em
equilibrio, inibindo a formacao estelar, por cerca de 107 anos. Campos magnéticos de
uG explicam a estabilidade da nuvem nas diregoes perpendiculares as linhas de forga.
Para a direcao paralela ao campo um outro mecanismo, que nao a pressao térmica, pre-
cisa ser postulado para explicar o problema. Ondas de Alfvén tém sido propostas como
mecanismo alternativo, mas que necessitam ser fracamente amortecidas para que sejam
eficientes no suporte das nuvens. Em Falceta-Gongalves, de Juli & Jatenco-Pereira (2003),
propomos um modelo de estabilidade de nuvens levando em consideracao a presenca de
particulas de poeira carregadas imersas no plasma. O principal efeito decorrente da exis-
téncia dessas particulas é o amortecimento das ondas devido a ressonancia ciclotron de
cada particula. Como temos um espectro de tamanhos para os graos, temos também uma
banda de freqiiéncias ressonantes. Mostramos que um fluxo de ondas no intervalo de fre-
giiéncias considerado é completamente amortecido em escalas de tamanho muito menores
(L < 1072 pc) que o tamanho da nuvem (I = 1 — 5 pc). Por esse motivo, as ondas nao
chegam as bordas da nuvem e nao fornecem um termo de pressao em oposicao a gravidade,
tornando a nuvem instavel. Assim, um forte amortecimento acarreta numa estabilidade
de nuvens mais densas e compactas (clumps). Um outro mecanismo é necessario para
explicar a estabilidade de nuvens moleculares anas. Os mais provaveis sao turbuléncia e

rotacao.
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Capitulo 6

Conclusao e Perspectivas

Nesta tese nossa intencao foi estudar o ciclo de poeira no Universo, desde os ventos
estelares frios e choques supersonicos, onde é criada, sua passagem e sobrevivéncia no
meio interestelar e, finalmente, os efeitos dinamicos que pode causar no mesmo. Difer-
entemente do que se encontra na maioria dos trabalhos sobre o tema, nao abordamos
exclusivamente a transferéncia radiativa, importante estudo para a determinacao da ex-
tingao e polarizacao da luz. Enfocamo-nos nas propriedades do plasma que permitem
o crescimento e a sobrevivéncia de graos, e na dinamica dos ambientes permeados por
destas particulas (de Juli, Schneider, Falceta-Gongalves & Jatenco-Pereira 2004).
Primeiramente, mostramos como a presenca de particulas de poeira nas proximidades
de estrelas gigantes e supergigantes frias poderia influenciar a estrutura do vento destes
objetos. Sabe-se que a pressao de radiacao é insuficiente no processo de aceleracao, e
deve ter importancia secundaria. O mecanismo mais promissor ¢ o gradiente de pressao
de ondas MHD. Intimeros trabalhos propoem ondas de Alfvén como principal responsavel
pela aceleracao de ventos, mas sua propagacao pode ser alterada na presenca de particulas
de poeira. Mostramos que, dentre as intimeras formas de amortecimento das ondas, a
ressonancia ciclotron da poeira tem papel fundamental porque, diferentemente do caso de
ions e elétrons, opera em bandas largas de freqiiéncia. Isso porque nao existe um tnico raio
para as particulas de poeira, mas sim um espectro de tamanhos. Determinamos, para um

dado espectro de tamanhos, a banda amortecida bem como as taxas de amortecimento,
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mostrando que o fendmeno pode ser importante.

Como primeira aplicacao, simulamos o amortecimento intenso em um modelo de ven-
tos estelares. JPO criaram um modelo de aceleracao de ventos utilizando ondas de
Alfvén, e aplicaram a uma estrela supergigante K5, obtendo uma velocidade terminal
igual & metade da velocidade de escape superficial (us ~ 1/2v,), de acordo com as ob-
servacoes. Para isso, consideraram um vento isotérmico e uma geometria divergente para
o campo magnético. Utilizando o mesmo modelo, mas simulando um forte amortecimento
devido a presenga de graos, obtivemos um elevado gradiente de pressao na base do vento,
resultando em uma velocidade terminal ainda menor. Entretanto, um vento isotérmico é
irreal. De acordo com perfis observados de temperatura em « Ori, decidimos introduzir
empiricamente uma funcao que simulasse o gradiente de temperatura. O principal efeito
deste gradiente ¢ a introducao de um termo extra de aceleracao na equagao do vento,
semelhante ao vento solar. Aliando o forte amortecimento e um gradiente de tempera-
tura, bem como a pressao de radiagao sobre graos, pudemos desenvolver um modelo mais
realista, com o intuito somente de estudar suas conseqiiéncias na estrutura do vento. Ob-
tivemos como principal resultado uma velocidade terminal muito maior que no modelo
em que estes processos eram desprezados (us > ve) (Falceta-Gongalves & Jatenco-
Pereira 2002). Sendo o gradiente de temperatura o termo dominante nas modificagoes do
modelo, seria interessante a resolucao auto-consistente da equacao de energia do vento
simultaneamente & equagao de movimento. Essa idéia foi a base de desenvolvimento para
a dissertagao de mestrado de Aline Vidotto (2005), que confirmou os resultados citados.
Esta sendo programada a aplicacao deste modelo em estrelas com maior riqueza de dados
observacionais, a fim de testa-lo. Algumas implementacoes, como calculo de divergéncia
de campo magnético auto-consistente, também estao sendo planejadas.

Graos nao estao presentes apenas em estrelas frias. De maneira inusitada, a par-
tir da década de 80, observagoes revelaram grandes quantidades de poeira em sistemas
binarios massivos, de temperaturas efetivas maiores que T = 4 x 10* K. Observacoes
destes sistemas também detectam grandes emissoes em raios-X, indicio da presenca de

plasmas super-aquecidos decorrentes da colisao entre os ventos estelares. Desenvolve-
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mos um modelo de colisao de ventos, nao estacionario, no qual o gés se resfria apds o
choque principalmente por emissao livre-livre. Este gas se contrai isobaricamente, for-
mando uma cortina densa e fria em torno do sistema. Mostramos que a radiacao UV
das estrelas é insuficiente para a ionizacao completa da camada, que em seu interior
possui as propriedades fisicas ideais para o crescimento de graos. Para testar o modelo
de formacao de graos em choques tomamos um sistema bindrio com grande informagao
observacional. O modelo de choque foi utilizado para explicar a curva de luz em raios-X
de n Car, mostrando enorme compatibilidade com as observacoes (Falceta-Gongalves,
Jatenco-Pereira & Abraham 2003, 2005). A fim de desenvolver um modelo ainda mais
robusto, estudamos também o sistema em radio. Observacoes revelaram um pico em 7
mm durante a fase de minimo na curva de luz. A emissao do pico foi atribuida ao gas no
pos-choque. Os resultados obtidos em radio e raios-X sao semelhantes, e também estao
de acordo com as condi¢oes necessarias para a explicacao de fenomenos observados em
diversos comprimentos de onda (Abraham et al. 2005). Embora a opacidade da compo-
nente solida nao seja relevante em raios-X e radio, o modelo de choque utilizado para o
ajuste nas curvas de luz resulta nas condigoes ideais para o crescimento de graos. Inte-
ressantemente, este modelo de choque pode ser aplicado em outros sistemas binarios que
nao sejam resolvidos espectroscopicamente para a determinacao de parametros orbitais
e estelares. Esse trabalho terd sua continuidade durante o Pos-Doutoramento no IAG.
Produzidos nos ventos estelares, colisoes de ventos, em remanescentes de SN s, entre
outros, a poeira é lancada ao meio interestelar. Em um modelo semi-empirico, calcu-
lamos a contribuicao de cada faixa de massa estelar no retorno de matéria solida ao
meio. Mostramos que, considerando a funcao de massa inicial de Salpeter, as SN s sao
realmente os objetos mais importantes no enriquecimento em graos de galaxias com po-
pulacao estelar jovem. Entretanto, a quantidade relativa de estrelas massivas na Galaxia
atualmente é muito menor, uma vez que estas ja evoluiram enquanto que as estrelas
de baixa massa ainda nao sairam de sequéncia principal. Neste caso, mostramos que as
estrelas de massas intermediaria e baixa respondem pela ejegao de graos ao meio (Falceta-

Gongalves & Jatenco-Pereira 2004). Um passo importante para a melhoria dos resultados
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obtidos nesse trabalho seria a inclusao de um modelo auto-consistente para a formacao de
poeira em cada momento da trajetoria evolutiva da estrela, elimininando assim a parte
empirica do modelo.

Uma vez no meio interestelar, graos podem influenciar a dinamica do mesmo. Nuvens
moleculares ands sao objetos que permanecem em equilibrio por cerca de 107 anos, mesmo
possuindo massas muito maiores que a massa critica de Jeans. Um mecanismo alterna-
tivo para explicar a estabilidade das nuvens é semelhante ao caso dos ventos estelares,
a pressao de ondas MHD. Entretanto, bem como em ventos, graos podem modificar a
propagacao das ondas nestes objeto. Em nosso modelo de estabilidade de nuvens molecu-
lares incluimos um fluxo de ondas de Alfvén, em associacao com a pressao térmica, para
equilibrar a gravidade. Mostramos que, se as ondas sao fracamente amortecidas, o modelo
consegue reproduzir as caracteristicas fisicas das nuvens observadas. Por outro lado, con-
siderando o amortecimento devido a ressonancia ciclotron de graos, o fluxo é amortecido
rapidamente e as bordas da nuvem, sem sustentagao, devem colapsar formando pequenas
condensacoes. Isso estid de acordo também com observagoes de “clumps” nestas nuvens,
mas impede as ondas de Alfvén de serem utilizadas como mecanismo de estabilidade
de nuvens (Falceta-Gongalves, de Juli & Jatenco-Pereira 2003). Desta forma, outros
mecanismos como turbuléncia e rotacao, devem ser dominantes no processo. No futuro,
simulacoes numéricas incluindo esses mecanismos de amortecimento podem explicar a
formacao das ondas, bem como a determinacao da densidade de energia das mesmas, e

comprovar os resultados apresentados.
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