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Resumo
HD 87647 ´e uma estrela que apresenta o fenˆomeno B[e] e que est´a envolvida por uma
nebulosa de reﬂex˜ao. O seu espectro exibe uma caracter´ıstica h´ıbrida indicando a presen¸ca de
um vento formado por uma componente quente, r´apida e menos intensa pr´oxima aos p´olos e por
um vento mais frio, lento e denso situado na regi˜ao equatorial da estrela. S˜ao observadas linhas
intensasniﬁcativas da s´erie de Balmer com perﬁl P-Cygni e linhas em emiss˜ao de esp´ecies com
baixo potencial de ioniza¸c˜ao, como do Fe II, [Fe II] e [O I], e um forte excesso no infravermelho
pr´oximo e m´edio.
Apresentamos os primeiros resultados das observa¸c˜oes espectrosc´opicas da estrela B[e]
HD 87643 realizadas no Observat´orio Astronˆomico de La Silla (ESO) entre dezembro de 1998 e
abril de 2000. Constru´ımos um atlas com informa¸c˜oes de medidas espectrais de algumas linhas,
al´em disso analisamos o comportamento temporal das linhas de Hα e Hβ. Para estimar os
parˆametros f´ısicos desse objeto, procuramos ajustar os perﬁs de linha Hα e Hβ por interm´edio
do m´etodo de aproxima¸c˜ao exata de Sobolev (SEI) e usamos os c´odigo Cloudy e Dusty para
modelar a distribui¸c˜ao espectral de energia. Com base nas informa¸c˜oes obtidas das linhas
interestelares do s´odio e do pot´assio, conjecturamos a respeito da sua distˆancia e extin¸c˜ao.
Palavras-chaves: HD 87643, estrela B[e]
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Abstract
HD 87647 is a star that presents B[e] phenomenon and that is involved by a reﬂection nebula.
It’s spectrum shows a hybrid characteristic indicating the presence of a wind formed by hot,
fast and less intense component near the polar regions and by a cold, slow and dense wind
situated in the equatorial region of the star. Intense lines of the Balmer series are observed,
with P-Cygni proﬁle and lines of emission of species with low potential of ionization, such as
Fe II, [Fe II] and [O I], and a strong excess in the near and mid infrared.
We present the ﬁrst results of the spectroscopic observations of star B[e] HD 87643 at
the Astronomical Observatory La Silla (ESO) between December of 1998 and April of 2000.
We construct atlases with information of spectral measures of some lines, moreover we analyze
the temporal behavior of the lines Hα and Hβ. To estimate the physical parameters of this
object, we look to adjust the line proﬁles Hα and Hβ through the Sobolev’s method of exact
approach (SEI) and we using the Cloudy and Dusty code to model the spectral distribution of
energy. Based on the information obtained from the interstellar lines of sodium and potassium,
we make conjectures regarding it’s distance and extinction.
Keywords: HD 87643, Star B[e].
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Introdu¸c˜ao
1.1 Evolu¸c˜ao das Estrelas Massivas no Diagrama HR
As estrelas com alta massa s˜ao aquelas que apresentam massa igual ou superior a 9 M

(massas solares) no come¸co da fase de queima do Hidrogˆenio no n´ucleo (Chiosi e Maeder, 1986)
[1]. Com rela¸c˜ao ao est´agio evolutivo, essas estrelas podem evoluir com massa constante ou
com perda de massa, por´em somente os modelos que levam em conta a taxa de perda de massa
conseguem esbo¸car um caminho evolutivo que mais se assemelha com a quantidade de estrelas
observadas no diagrama HR.
A taxa de perda de massa tem um papel importante na evolu¸c˜ao das estrelas. O caminho
evolutivo delas no diagrama HR est´a relacionado com a sua massa no in´ıcio da sequˆencia
principal (ou sequˆencia principal de idade zero - ZAMS
1
) a massa inicial e a metalicidade, por
exemplo.
As trajet´orias evolutivas para as estrelas com massa entre 15 M

e 120 M

como fun¸c˜ao
da massa inicial s˜ao resumidas a seguir baseados nos modelos propostos por Schaller et al.
(1992) [2]. A ﬁgura 1.1 ilustra o diagrama HR para estrelas massivas com metalicidade
Z = 0.020 e taxa de perda de massa dadas por de Jager et al. (1988) [3]. A ﬁgura 1.2
representa os caminhos evolucion´arios para as estrelas no est´agio p´os-sequˆencia principal e com
a taxa de perda de massa aumentada por um fator dois. A ﬁgura 1.3 ´e a representa¸c˜ao dos
caminhos evolutivos para estrelas massivas mas com metalicidade Z = 0.001. Comparando
1
Em inglˆes: Zero Age Main Sequence
1
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esses diagramas, podem ser observadas as seguintes diferen¸cas em fun¸c˜ao da metalicidade:
• Nas supergigantes, para Z=0.001, a fase de queima do He ´e mais intensa na regi˜ao das
supergigantes azuis. A quantidade de He ´e indicada pelas pequenas barras ao longo dos
caminhos evolutivos na ﬁgura 1.2. Para Z = 0.020 e M ≤ 40M

, o H´elio ´e principalmente
consumido na fase das supergigantes vermelhas e amarelas.
• As supergigantes azuis e amarelas com Z = 0.001 s˜ao muito mais brilhantes do que as
com Z = 0.020 para uma mesma massa inicial. Isto acontece principalmente nas estrelas
com 15 M

. Este fato ´e atribuido `as opacidades, mas tamb´em ao fato de que a queima
do H´elio ´e mais intensa nas supergigantes azuis com baixas metalicidades.
• Para Z = 0.020, modelos com M > 60M

penetram na regi˜ao das Vari´aveis Luminosas
Azuis (LBV). As taxas de perda de massa nessas regi˜oes do diagrama HR s˜ao muito
elevadas. A remo¸c˜ao do envelope estelar marca a passagem da estrela para fase das
Wolf-Rayet (WR).
• As estrelas massivas com Z = 0.001 s˜ao deslocadas da sequˆencia principal de idade zero
para o azul por 0,04-0,05 no log T
ef
com rela¸c˜ao aos modelos com Z = 0.020. Os modelos
com Z = 0.001 e Y = 0.243 tˆem menores opacidades das linhas e ligado-livre (b-f
2
)
e maiores opacidades devido ao espalhamento eletrˆonico comparados aos modelos com
Z = 0.02 e Y = 0.28 (metalicidade solar).
2
Em inglˆes: bound-free
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Figura 1.1: O diagrama HR para estrelas massivas com metalicidade Z = 0.020. A posi¸c˜ao das
estrelas WNL, WNE e WC s˜ao indicadas na ﬁgura, com os seus respectivos valores da quantidade de
H´elio durante a fase de queima do He.
Figura 1.2: O diagrama HR para estrelas massivas e com a taxa de perda de massa aumentada por
um fator dois na fase p´os sequˆencia principal.
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Figura 1.3: O diagrama HR para estrelas massivas e metalicidade Z = 0.001
Com o intuito de ilustrar os poss´ıveis cen´arios que as estrelas massivas atravessam em
seu caminho evolutivo, expomos o trabalho de Schaerer (1999) [4] para estrelas com as seguintes
massas no in´ıcio da sequˆencia principal:
• M ≥ 60M

estrela O
1
− Of − (LBV)
2
− WNL − WNE − WC − (WO) − SN
• 40 M

≤ M ≤ 60 M

estrela O
1
− Ofpe/WN9 ou LBV
2
− WN8 − WNE − WC − (WO) − SN
• 25 M

≤ M ≤ 40 M

estrela O
3
− (BSG) − RSG − (BSG) − WNE − WC − SN
• M ≤ 25 M

estrela OB
3
− (BSG) − RSG − BSG − RSG − SN
Onde:
1.
´
E consideravelmente grande a perda de massa na sequˆencia principal.
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2. Por conta da signiﬁcativa taxa de perda de massa, o envolt´orio remanescente ´e ejetado
permitindo que a estrela evolua para o est´agio de Wolf-Rayet sem passar pelas fases BSG e
RSG.
3. A perda de massa nessas estrelas menos massivas n˜ao ´e t˜ao intensa em compara¸c˜ao com as
outras massas iniciais.
Legenda para os esquemas representados acima: BSG- supergigantes azuis, RSG- supergigantes
vermelhas, LBV-vari´aveis luminosas azuis, WN- estrelas Wolf-Rayet nitrogenadas, WC-estrelas
Wolf-Rayet carbonadas, WO- estrelas Wolf-Rayet da sequˆencia do Oxigˆenio. As fases curtas
ou incertas est˜ao representadas entre parˆenteses.
1.2 Estrelas de Tipo espectral O
As estrelas do tipo O possuem uma temperatura efetiva alta o suﬁciente para apresentar
simultˆaneamente linhas do H´elio neutro e ionizado no seu espectro. Al´em disso, tamb´em s˜ao
observadas linhas do C III, Si III, Si IV, C III e C IV na regi˜ao do ultravioleta para estrelas O
normais, por exemplo (Jaschek e Jaschek, 1987) [5]. Quando o espectro das estrelas do tipo O
exibem linhas em emiss˜ao, elas s˜ao subdivididas nas seguintes classes:
Estrelas Oe
Apresentam linhas espectrais da s´erie de Balmer e a ausˆencia de linhas em emiss˜ao do N III
(λλ4630 − 34) e He II λ4686.
Conti e Frosti (1978) [6] estudaram trˆes estrelas Oe detalhadamente e concluiram que
as estrelas Oe e as Be tˆem em comum as seguintes caracter´ısticas:
• Elas est˜ao proximas `a sequˆencia principal
• Possuem grande velocidade de rota¸c˜ao
• Apresentam variabilidade com o tempo das linhas em emiss˜ao e exibem linhas da s´erie
de Balmer e do He I com emiss˜ao dupla
Um outro resultado importante desse trabalho ´e que a propor¸c˜ao de estrelas Oe s˜ao 16%
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de todas as estrelas O, valor esse que ´e bastante parecido com o percentual das Be diante das
estrelas B.
Estrelas Of
As estrelas do tipo O que apresentam nos seus espectros simultˆaneamente linhas do N III
(λλ4630 − 34) e do He II (λ4686) s˜ao classiﬁcadas como estrelas Of. Tamb´em s˜ao observadas
algumas linhas em emiss˜ao da s´erie de Balmer com fraca intensidade (Jaschek e Jaschek, 1987)
[5].
1.3 Vari´aveis Luminosas Azuis
Na parte superior do diagrama HR encontra-se um grupo de estrelas formado por
supergigantes evolu´ıdas e bastante luminosas conhecidas como vari´aveis luminosas azuis
(Luminous Blue Variables (LBVs), em inglˆes). Essas estrelas podem perder uma grande
quantidade de mat´eria atrav´es de violentas explos˜oes. Esse termo explos˜ao ´e usado para
descrever eventos espor´adicos que s˜ao decorrentes de instabilidades cujas causas ainda n˜ao s˜ao
compreendidas. Em astrof´ısica, esse fenˆomeno tamb´em ´e conhecido como Gˆeiser, pois lembra
os famosos jatos expelidos pelos gˆeisers terrestres. Em uma t´ıpica erup¸c˜ao de uma LBV, o raio
da estrela aumenta acompanhado por um decr´escimo na temperatura da fotosfera que pode
alcan¸car 8000 K. No decorrer deste processo a magnitude bolom´etrica permanece constante.
As fases de instabilidades se referem aos eventos que est˜ao relacionados com a mudan¸ca
de uma forma abrupta da taxa de perda de massa da estrela. As mais violentas eje¸c˜oes de
massa s˜ao respons´aveis pela remo¸c˜ao de massa estelar que pode ser superior a uma massa solar
e energia equivalente a de uma supernova. Uma explos˜ao deste porte foi observado em 1830 na
estrela η Carina, que sobreviveu a explos˜ao.
Com rela¸c˜ao `a fase de instabilidade, e dependendo do tipo de erup¸c˜ao, as vari´aveis
luminosas azuis podem ser comportar de maneiras bem distintas (Humphreys e Davidson,
1994) [7]:
• Erup¸c˜oes Normais: S˜ao observadas explos˜oes que ocorrem em um intervalo de tempo que
pode levar alguns anos ou d´ecadas. O per´ıodo que antecede uma erup¸c˜ao da outra pode
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ser bastante longo, tempo suﬁciente para forma¸c˜ao de poeira no envolt´orio e obscurecer
ainda mais a radia¸c˜ao da estrela. Neste momento a LBV atravessa uma fase de menor
magnitude visual ou brilho, chamada de quiescˆencia. A magnitude bolom´etrica permanece
praticamente constante ao longo de todo processo. Normalmente, as erup¸c˜oes observadas
est˜ao num intervalo de uma a duas magnitudes (M
V
). Explos˜oes desse tipo ocorreram
em estrelas Ag Carinae, S Doradus e R127.
• Erup¸c˜oes Gigantes: Consiste de uma grande explos˜ao que ´e capaz de remover uma grande
quantidade de massa e que apresentam M
V
≥ 2 e com um prov´avel aumento na magnitude
bolom´etrica. O intervalo de tempo para estes eventos s˜ao estimados em centenas ou
milhares de anos. Os mais famosos eventos conhecidos de erup¸c˜oes gigantes s˜ao das
estrelas η Carina e P-Cygni.
• Demais LBVs: As erupc˜oes s˜ao mais frequentes e semiregulares. Foram observadas
nas estrelas S Dor e AG Car, por exemplo. As menores oscila¸c˜oes, com cerca de meia
magnitude, podem ter dura¸c˜ao de alguns meses ou anos. Microvaria¸c˜oes s˜ao menores ou
iguais a 0.1 magnitude mas tamb´em foram notadas em algumas supergigantes normais.
Basicamente, o espectro das LBVs s˜ao caracterizados pela presen¸ca de linhas em emiss˜ao
do H, He I, Fe II e [Fe II], onde algumas delas exibem um perﬁl P-Cygni. De acordo com a
varia¸c˜ao fotom´etrica, o espectro apresenta como caracter´ısticas principais:
• No m´ınimo visual ⇒ Espectro de uma supergigante quente com linhas em emiss˜ao do H
e He I, sendo que em muitas LBVs as linhas em emiss˜ao do Fe II e [Fe II] s˜ao mais fortes
na fase de quiescˆencia. Nesta fase, tamb´em foram reportados espectros de estrelas Of e
WN9.
• No m´aximo visual ⇒ Forma¸c˜ao de um vento oticamente espesso que caracteriza um
espectro de uma supergigante muito fria com tipo espectral A ou F. S˜ao observadas
linhas do Fe II e do H com perﬁl P-Cygni quando observadas em alta resolu¸c˜ao.
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1.3.1 A Localiza¸c˜ao das LBVs no Diagrama HR
A posi¸c˜ao das estrelas vari´aveis luminosas azuis mais bem estudadas da Via L´actea e das
Nuvens de Magalh˜aes no diagrama HR est˜ao representados na ﬁgura 1.4 e alguns dos seus
parˆametros f´ısicos est˜ao reunidos na tabela 1.1, com exce¸c˜ao de M31. Deste diagrama podemos
extrair as seguintes informa¸c˜oes:
• As LBVs com uma massa inicial acima de um valor limite (M > 40 M

) n˜ao passam pela
fase supergigante vermelha durante sua evolu¸c˜ao. Devido a grande quantidade de mat´eria
perdida durante a fase LBV, ´e prov´avel que essas estrelas ir˜ao se tornar Wolf-Rayet.
• A linha s´olida mais espessa do gr´aﬁco deﬁne o limite superior para a luminosidade das
estrelas quentes (T
ef
≥ 10.000 K) e frias (hipergigantes envelhecidas com T
ef
≤ 8000 K),
o limite Humpheys-Davidson. Este limite emp´ırico foi determinado atrav´es da an´alise da
distribui¸c˜ao das estrelas normais na Via L´actea e nas Nuvens de Magalh˜aes. Os extremos
das linhas tracejadas ilustram dois cen´arios bem distintos da fase de instabilidade de uma
LBV:
- No extremo esquerdo (•) a estrela se encontra no estado de quiescˆencia (m´ınimo visual)
onde a temperatura ´e m´axima e a luminosidade ´e constante. A regi˜ao que compreende
a fase de quiescˆencia para as estrelas mais quentes tamb´em ´e ocupada por estrelas
supergigantes quentes.
- Devido a ocorrˆencia de explos˜oes, as LBVs se deslocam para a posi¸c˜ao extrema direita
(+) no diagrama HR, ou seja de m´ınima temperatura. Pode ser constatado tamb´em
que algumas estrelas parecem ultrapassar o limite de Humpheys-Davidson durante as
erup¸c˜oes, por´em esta viola¸c˜ao n˜ao est´a relacionada com a evolu¸c˜ao da estrela em si
mas com varia¸c˜oes de temperatura e corre¸c˜oes bolom´etricas no envolt´orio em expans˜ao
observado.
Um aspecto interessante que pode ser observado na ﬁgura 1.4 ´e que as LBVs tˆem
praticamente o mesmo valor m´ınimo de temperatura no seu m´aximo visual. Davidson (1987)
[8] mostrou que, para uma luminosidade constante na fase de explos˜ao, o campo de radia¸c˜ao
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Figura 1.4: O diagrama HR para as LBVs listadas na tabela 1.1. A linha s´olida mais espessa ´e
conhecida como o limite de Humpheys-Davidson.
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Tabela 1.1: Parˆametros F´ısicos para as LBVs mais bem estudadas.
Estrela M
Bol
T
Quiescˆencia
(K) T
Erup¸c˜ao
(K)
˙
M
Erup¸c˜ao
(M

/ano)
Via L´actea
η Carina -11.6 20.000 - 30.000 ....... 10
−3
P-Cygni -9.9 19.000 ....... 2×10
−5
AG Car -10.5 a 11.2 30.000 9000 3×10
−5
HD 160529 -8.9 11.000 8000 ............
HR Car -8.9 14.000 ....... ............
G. N. de Magalh˜aes
S Dor -9.8 20.000 - 25.000 8000 5×10
−5
R 127 -10.5 ∼ 30.000 8500 5×10
−5
R 71 -8.8 13.600 9000 6×10
−5
R 143 -10.0 20.000 8500 ............
R110 -8.9 10.250 7600 3×10
−6
P. N. de Magalh˜aes
R 40 -9.0 ≥ 10.000 8700 8×10
−6
AE And -10.0 ∼ 30.000 ∼ 9000 1.7×10
−5
AF And -11.4 > 30.000 7500 - 8000 2×10
−5
Var B -10.2 ............ ........ 10
−5
Var C -9.8 20.000 - 25.000 ........ 5×10
−5
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emergente nao consegue atingir uma temperatura inferior a 7000 K , usando um simples modelo
de vento opaco e que independe da taxa de perda de massa.
Observando a ﬁgura 1.4, as LBVs parecem ocupar na fase de quiescˆencia posi¸c˜oes cada
vez mais deslocadas para a direita ao longo de um caminho que pode ser descrito por uma
diagonal que come¸ca na parte superior esquerda em dire¸c˜ao a uma posi¸c˜ao um pouco deslocada
do centro. Esta regi˜ao ´e conhecida como faixa de instabilidade das LBVs. No entanto, algumas
estrelas normais supergigantes quentes s˜ao encontradas nesta regi˜ao, logo nem todos os objetos
se tornam inst´aveis ao atravessar esta faixa.
A primeira passagem de uma estrela pela regi˜ao de instabilidade acontece quando ela
deixa a sequˆencia principal.
1.4 Estrelas Wolf-Rayet
As estrelas que evoluem com uma massa inicial M
ZAMS
≥ 20 M

se tornam estrelas
Wolf-Rayet (WR) ap´os a eje¸c˜ao da maior parte do seu envelope rico em Hidrogˆenio. De acordo
com a sua composi¸c˜ao qu´ımica, as Wolf-Rayet est˜ao classiﬁcadas nos seguintes grupos:
1) WR nitrogenada (WN): Apresentam a fotosfera rica em Nitrogˆenio devido `a queima
do Hidrogˆenio por interm´edio do ciclo CN. Essas estrelas podem ser subdivididas nas
seguintes classes:
- WN late (WNL - WN6-9): nos objetos desta classe, a fra¸c˜ao de H na superf´ıcie (X
S
)
´e inferior a 0.4, o que ´e atribu´ıdo a uma moderada taxa de perda de massa.
- WN early (WNE - WN2-6): s˜ao caracterizadas por n˜ao apresentarem ind´ıcios de H
na superf´ıcie (X
S
= 0), o que est´a relacionado com perdas de massa signiﬁcativas.
2) WR carbonada (WC): apresentam grande abundˆancia de carbono na superf´ıcie devido `a
queima do H´elio, que pode ser expressa em termos da grande raz˜ao da quantidade C/N.
3) WR oxigenada (WO): s˜ao muito parecidas com as estrelas WC, com a diferen¸ca que possui
uma grande abundˆancia de O.
Ap´os a passagem da fase da queima do O no n´ucleo, as WR come¸cam a consumir cada
vez mais elementos pesados no seu n´ucleo at´e culminar na explos˜ao de uma supernova. A
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determina¸c˜ao dos parˆametros estelares n˜ao ´e uma tarefa t˜ao f´acil em vista que a estrela sofre
de uma intensa perda de massa o que diﬁculta a observa¸c˜ao da fotosfera. A observa¸c˜ao de
estrelas WR em gal´axias externas do Grupo Local mostram que elas est˜ao associadas com
uma popula¸c˜ao estelar jovem e luminosa. Um outro ponto importante ´e que a diferen¸ca na
distribui¸c˜ao das WR de gal´axia para gal´axia pode ser explicada pela varia¸c˜ao de elementos
pesados e pela varia¸c˜ao da fun¸c˜ao de massa inicial.
1.5 As Estrelas B
As estrelas do tipo B s˜ao estrelas quentes, com temperatura superﬁcial compreendida
entre 10.000 K e 30.000 K. O espectro ´otico dessas estrelas ´e caracterizado pela presen¸ca de
linhas do Hidrogˆenio e do H´elio neutro. A maioria das linhas met´alicas s˜ao ausentes ou fracas,
com exce¸c˜ao de algumas linhas em absor¸c˜ao para os mais altos estados de ioniza¸c˜ao do Sil´ıcio,
Oxigˆenio e Carbono.
1.6 As Estrelas B com Linhas em Emiss˜ao
Diferentemente das estrelas B que tˆem um espectro normal, ou seja aquelas que exibem
apenas linhas em absor¸c˜ao no espectro cont´ınuo, as estrelas Be s˜ao uma subclasse do tipo
espectral B que apresentam linhas em emiss˜ao. As estrelas Be foram descobertas por Father
Angelo Secchi (1867) [9] que observou linhas de emiss˜ao em γ Cassiop´eia. As estrelas Be est˜ao
compreendidas nas seguintes categorias
• Estrelas cl´assicas Be
• Estrelas Be com casca
• Estrelas B[e]
A classiﬁca¸c˜ao das estrelas Be cl´assicas e com cascas est´a relacionada com o ˆangulo de
observa¸c˜ao do sistema observado da Terra (ﬁgura 1.5). Quando o disco circunstelar ´e observado
do bordo, temos uma estrela Be com casca, enquanto que com uma vis˜ao frontal ou dos p´olos
temos uma t´ıpica Be cl´assica. Na ﬁgura 1.5 tamb´em s˜ao mostrados os espectros observados
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Figura 1.5: Modelo proposto por Struve (1931) [14] que representa o modelo de uma estrela Be e
o seu envolt´orio circunstelar. O perﬁl de linha observado esta relacionado com cada um dos ˆangulos
de observa¸c˜ao visto da Terra e s˜ao denotados pelas letras A, B e C. As letras A e B correspondem
a observa¸c˜ao frontal do disco e dos p´olos, respectivamente. A vis˜ao da borda (C) caracteriza uma
estrela Be com casca.
para as estrelas Be de acordo o ˆangulo de vis˜ao da Terra. O que leva uma estrela B a se
tornar uma Be ainda n˜ao ´e bem compreendido. A forma¸c˜ao dos discos das estrelas Be s˜ao
interpretados com base nos modelos de vento comprimido no disco de Bjorkman e Cassinelli
(1993) [10], vento de bi-estabilidade (Lamers e Pauldrach, 1991) [11] e do disco viscoso (Lee et
al., 1991) [12]. Os dois primeiros desses modelos citados ser˜ao descritos na se¸c˜ao 1.9.
As estrelas cl´assicas Be s˜ao deﬁnidas por serem objetos n˜ao supergigantes, cujo espectro
exibe, ou exibiu em algum momento, linhas em emiss˜ao da s´erie de Balmer (Collins, 1987) [13].
No diagrama HR essas estrelas ocupam uma posi¸c˜ao pr´oxima ou dentro da sequˆencia principal




CAP
´
ITULO 1. INTRODUC¸
˜
AO 14
e que antecede ao est´agio de queima da casca de Hidrogˆenio e a transi¸c˜ao para a fase gigante
vermelha. Essas estrelas tˆem uma alta velocidade de rota¸c˜ao e apresentam varia¸c˜oes tanto
espectrais como fotom´etricas.
Os espectros dessas estrelas se destacam por exibirem linhas do He I no espectro vis´ıvel
e no ultravioleta. Nesses objetos a emiss˜ao ´e proveniente do envolt´orio circunstelar que nada
mais ´e do que uma nuvem de material ao redor da estrela. Sup˜oem-se que este material tenha
sido ejetado da estrela devido sua grande velocidade de rota¸c˜ao. Observa¸c˜oes na faixa do ´otico,
infravermelho e ultravioleta do espectro dessas estrelas apontam evidˆencias para a existˆencia
de duas regi˜oes bem distintas do meio circunstelar (por exemplo, Slettebak, 1988 [15]):
• uma componente que est´a associada a um vento r´apido polar difuso da estrela que,
possivelmente, ´e a respons´avel pela forma¸c˜ao de linhas assim´etricas na faixa do
ultravioleta.
• uma componente mais densa do vento localizada no plano equatorial da estrela central,
que seria a respons´avel pelas linhas da s´erie de no vis´ıvel e o excesso no infravermelho
observados no espectro.
O vento polar ´e bem descrito pela teoria f´ısica dos ventos de linhas dirigidas (ver por
exemplo, Castor et al. (1975) [16]) no entanto a descri¸c˜ao da regi˜ao do plano equatorial se
torna muito dif´ıcil (Porter, 1998)[17].
As estrelas Be com cascas s˜ao as estrelas Be na qual o disco circunstelar ´e observado do
bordo. Esses objetos tˆem um espectro que mostram linhas em emiss˜ao com forma¸c˜ao de uma
absor¸c˜ao central (ﬁgura 1.5), linhas estreitas de absor¸c˜ao de metais ionizados e linhas alargadas
de H´elio.
O excesso no infravermelho observado no cont´ınuo das estrelas Be pode ser interpretado
como sendo devido `a emissao livre-livre ou livre-ligado (ver por exemplo, Waters, 1986 [18]).
A primeira detec¸c˜ao deste excesso foi obtido por Johnson (1966) [19] e foi atribu´ıdo a emiss˜ao
do envolt´orio circunstelar. A distin¸c˜ao entre a emiss˜ao devido `a poeira e ao g´as circunstelar
foi proposta por Gehrz et al. (1974) [20] ao analisar uma grande amostra de estrelas Be. Ele
concluiu que o principal mecanismo que produz o excesso no infravermelho observado ´e devido
`a radia¸c˜ao livre-livre do g´as para um disco circunstelar com temperatura T
disco
 10
4
K. O
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envolt´orio ´e quente por´em mais frio do que a estrela.
Polariza¸c˜ao
A radia¸c˜ao emitida por uma estrela ´e polarizada ao atravessar o seu envolt´orio circunstelar
e o meio interestelar. Geralmente mais de um mecanismo contribui para a polariza¸c˜ao que
´e observada para um determinado objeto. Por exemplo, a radia¸c˜ao sincroton, que ´e gerada
na presen¸ca de um campo magn´etico, produz luz polarizada. No meio interestelar, o campo
magn´etico gal´actico pode alinhar os gr˜aos de poeira causando uma polariza¸c˜ao em uma
determinada dire¸c˜ao. Este espalhamento provocado pela poeira tem uma dependˆencia com
o comprimento de onda e pode ser usado para explorar as propriedades f´ısicas dos gr˜aos em
uma certa linha de visada. O espalhamento da luz estelar pelos el´etrons livres (espalhamento
Thomson) em um meio circunstelar assim´etrico tamb´em resulta em luz polarizada. Ao contr´ario
do espalhamento dos gr˜aos, o espalhamento Thomson independe do comprimento de onda.
As estrelas Be n˜ao possuem gr˜aos de poeira no envolt´orio circunstelar e somente o
espalhamento eletrˆonico produz a polariza¸c˜ao intr´ınsica observada. Entretanto, ´e necess´ario
separar a contribui¸c˜ao do meio interestelar na polariza¸c˜ao ao longo da linha de visada da
estrela.
1.7 As Estrelas Be Peculiares
Determinadas estrelas B com linhas em emiss˜ao exibem linhas proibidas no seu espectro
´otico e um forte excesso no infravermelho. Conti (1976) [21] designou as estrelas com esse
espectro particular como estrela B[e] ou Be peculiares, onde o colchete denota linhas proibidas
em emiss˜ao. Na verdade, o ponto de partida para a descoberta dos objetos com as caracter´ısticas
descritas acima come¸cou quando Geisel (1970) [22], ao analisar espectros de estrelas com linhas
em emiss˜ao de baixa ioniza¸c˜ao, detetou o excesso no infravermelho nas estrelas quentes. A
presen¸ca dos ´ıons como o do Fe est´a relacionada com a perda de massa da estrela e, al´em disso,
o meio fornece as condi¸c˜oes f´ısicas favor´aveis para a forma¸c˜ao da poeira, que seria a respons´avel
pelo excesso no infravermelho observado. Ap´os isso, v´arios surveys de fontes no infravermelho
pr´oximo registraram estrelas B[e], como por exemplo: Allen et al. (1972) [23], Cohen (1973)
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[24] e Allen e Swings (1976) [25]. Esse excesso no infravermelho tem origem em duas regi˜oes
bem distintas:
a) O excesso mais forte ´e proveniente dos discos de poeira circunstelares, que est˜ao pr´oximo
da maioria das estrelas que apresentam linhas em emiss˜ao, devido a irradia¸c˜ao t´ermica
dos gr˜aos;
b) Um excesso mais fraco ´e originado do g´as circunstelar, que tamb´em ´e respons´avel pelas
linhas em emiss˜ao.
Allen e Swings (1972b, 1976) [25, 26] estabeleceram os seguintes crit´erios para
classiﬁca¸c˜ao de uma estrela B[e] e que mais tarde foram revisados por Zickgraf (1998) [27]:
a) linhas intensas em emiss˜ao da s´erie de Balmer
b) Linhas em emiss˜ao proibidas de [Fe II] e [O I] no espectro ´otico
c) Linhas permitidas em emiss˜ao no espectro ´otico, principalmente as que s˜ao atribu´ıdas aos
metais de baixa ioniza¸c˜ao
d) Forte excesso no infravermelho pr´oximo e m´edio devido `a poeira circunstelar
O espectro ´otico destas estrelas podem tamb´em apresentar linhas em emiss˜ao de
elementos como as do Fe I e Fe II. As linhas em emiss˜ao que s˜ao observadas no espectros
das estrelas B[e] s˜ao formadas pelas seguintes regi˜oes emissoras:
• As linhas em emiss˜ao da s´erie de Balmer e as linhas permitidas de determinadas esp´ecies
de baixo potencial de ioniza¸c˜ao indicam que a regi˜ao do envolt´orio que vem logo ap´os
o local onde est´a sendo formado o cont´ınuo, contribui para a emiss˜ao do g´as uma vez
ionizado.
• Linhas em emiss˜ao proibidas de metais como [Fe II] e [O I] sugerem que o material
circunstelar ´e geometricamente extendido, havendo uma grande quantidade de g´as de
baixa densidade
O excesso no infravermelho atribu´ıdo a poeira circunstelar aponta que a densidade em
uma dada regi˜ao do envolt´orio circunstelar alcan¸ca valores que s˜ao superiores a densidade
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cr´ıtica, ou seja ρ  10
−18
g cm
−3
(Bjorkman, 1998) [28]. Com rela¸c˜ao a temperatura de
equil´ıbrio da poeira, ela est´a compreendida entre 500 e 1000k (Lamers, 1998) [29].
Hubert & Jaschek (1998) [30] sugerem que o material circunstelar das estrelas que
exibem o fenˆomeno B[e] est´a concentrado no disco circunstelar. Devido a grande densidade
nesse disco (da ordem de 10
10
´atomos cm
−3
), h´a uma grande quantidade de ´ıons que s˜ao os
respons´aveis pela emiss˜ao intensa das linhas permitidas. O que leva a forma¸c˜ao e a sobrevivˆencia
da poeira est´a relacionada com a elevada densidade do disco que funciona como uma esp´ecie de
escudo que protege os gr˜aos do campo de radia¸c˜ao incidente da estrela. Al´em do mais, a regi˜ao
em forma de disco favorece a dissipa¸c˜ao da temperatura pois ela pode escapar pelas regi˜oes
perpendiculares ao plano do disco.
1.8 O Fenˆomeno B[e]
Mesmo ap´os alguns anos desde a descoberta das estrelas B[e], elas s´o tinham sido
estudadas como objetos individuais e n˜ao como um grupo propriamento dito. Isso pode ser
explicado pelo fato que o grupo que apresenta as caracter´ısticas espectrais de estrelas peculiares
com linhas em emiss˜ao ´e muito heterogˆeneo pois compreende diferentes massas e est´agios
evolutivos. Somente os objetos mais brilhantes ou com linhas mais not´aveis, como por exemplo,
linhas em emiss˜ao muito intensas foram observadas.
Na d´ecada de 80, o Sat´elite Astronˆomico Infravermelho (IRAS
3
) descobriu muitos
objetos com poeira circunstelar. Entre eles est˜ao as estrelas tipo Vega (Aumann, 1985) [31] e
um grande n´umero de Nebulosas Protoplanet´arias Centrais (por exemplo: van den Veen et al.
(1989) [32] e Zickgraf et al. (1985) [33]). A ﬁgura 1.6 mostra o diagrama cor-cor para as estrelas
B[e] com os dados obtidos do IRAS. Treze anos ap´os o lan¸camento do IRAS, o sat´elite MSX
(Midcourse Space Experiment) fez um levantamento da regi˜ao do plano gal´actico com |b| ≤ 5
◦
em seis bandas infravermelhas, centradas entre 4 e 21 µm. Nesta miss˜ao foram detetadas 52
estrelas Be peculiares (Egan et al. 2003) [34] e os ﬂuxos medidos s˜ao muito similares aos que
foram obtidos com o IRAS. Isto indica que n˜ao houve uma mudan¸ca representativa na poeira
circunstelar desses objetos nesse per´ıodo.
3
Infrared Astronomical Satellite
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Figura 1.6: Diagrama cor-cor do IRAS para as estrelas B[e]. A caixa tracejada na ﬁgura destaca a
regi˜ao mais prov´avel onde est˜ao localizadas as estrelas B[e] com poeira aquecida (Miroshnichenko et
al. 2002) [35]. Em destaque foram nomeados sete objetos que se encontram fora do local esperado,
entre os quais HD 87643. Legenda: triˆangulo para baixo - B[e] simbi´oticas; triˆangulo para cima - B[e]
de nebulosas planet´arias compactas; circulos abertos - supergigantes e n˜ao classiﬁcadas B[e];
Devido a essa grande diversidade de estrelas B[e], Lamers et al. (1998) [29] propuseram
que o mais apropriado seria designar esses objetos como estrelas que apresentam o fenˆomeno
B[e] ao inv´es de estrelas B[e]. De acordo com a massa e o est´agio evolutivo, esses autores
dividiram as Be peculiares nos seguintes grupos:
Estrelas tipo B[e] supergigantes - SgB[e]
Constituem o mais homogˆeneo grupo de estrelas que apresentam o fenˆomeno B[e] e est˜ao
localizadas na Gal´axia e, principalmente, na Pequena e na Grande Nuvens de Magalh˜aes.
A vantagem em estudar as SgB[e] nas Nuvens de Magalh˜aes do que as Gal´aticas ´e que as
incertezas associadas `as suas distˆancias e, consequentemente, as luminosidades s˜ao bem menores
(∆L ≈ 0.3 dex - Mc Gregor et al. (1988) [36]). A localiza¸c˜ao das supergigantes B[e] na Gal´axia
assim como na Pequena e na Grande Nuvens de Magalh˜aes s˜ao ilustradas na ﬁgura 1.7.
Espectroscopicamente, as SgB[e] exibem perﬁl P-Cygni no espectro ´otico, t´ıpico de uma
estrela com grande perda de massa, com uma componente de absor¸c˜ao central deslocada para




[image: alt]CAP
´
ITULO 1. INTRODUC¸
˜
AO 19
o violeta. O espectro tamb´em ´e h´ıbrido, ou seja apresenta simultaneamente linhas em emiss˜ao
estreitas de baixa excita¸c˜ao e linhas largas de absor¸c˜ao de elementos com alta excita¸c˜ao. As
estrelas s˜ao supergigantes com luminosidade na faixa de log (L
∗
/L

) ≥ 4.0.
As estrelas supergigantes que apresentam o fenˆomeno B[e] formam um grupo distinto
de objetos no diagrama (J − K) − (H − K) (ﬁgura 1.8). Como j´a foi mencionado, a emiss˜ao
t´ermica atribuido aos gr˜aos contribui para esse excesso observado no infravermelho.
Estrelas B[e] pr´e sequˆencia principal ou Herbig AeB[e] - HAeB[e]
Essas estrelas que apresentam o fenˆomeno B[e] s˜ao objetos muito jovens e est˜ao associadas
a regi˜oes de forma¸c˜ao estelar, apesar de j´a terem sido identiﬁcados objetos isolados. Como
caracter´ısticas espectrais, elas se destacam por apresentarem perﬁl P-Cygni inverso, que s˜ao
t´ıpicos das estrelas que est˜ao acretando mat´eria. A sua luminosidade ´e log (L
∗
/L

) ≤ 4.5.
Figura 1.7: Localiza¸c˜ao das supergigantes B[e] nas Nuvens de Magalh˜aes e na Via L´actea. A linha
tracejada indicada ´e a sequˆencia principal.
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Figura 1.8: Diagrama (J −H)−(H −K) das estrelas com linhas em emiss˜ao nas Nuvens de Magalh˜aes.
As estrelas supergigantes B[e] est˜ao localizadas `a direita na regi˜ao demarcada pela linha tracejada
(Zickgraf, 1986) [37]
.
Estrelas tipo B[e] de nebulosas planet´arias compactas - cPNB[e]
As estrelas deste tipo al´em de exibirem o fenˆomeno B[e], possuem baixa massa e evoluem ou
j´a evoluiram para nebulosas planet´arias. Apresentam luminosidade de log (L
∗
/L

) ≤ 4.0. Pode
ser observado no espectro dessas estrelas um aumento na abundˆancia do N, comum para objetos
em est´agio evolu´ıdo. Al´em disso, no seu especto s˜ao exibidas linhas proibidas em emiss˜ao de
elementos de grande potencial de ioniza¸c˜ao, como por exemplo: [O III], [S III], [Ne III], [Ar III]
e [Ar V].
Estrelas tipo B[e] simbi´oticas - SymbB[e]
Esta classe ´e composta por estrelas que apresentam o fenˆomeno B[e] que fazem parte de um
sistema bin´ario, formado por uma gigante fria que interage com a sua companheira, um objeto
compacto quente. O seu espectro ´otico apresenta assinatura da banda TiO (exceto quando a
estrela fria ´e bastante escurecida), que indica a presen¸ca de um vento frio.
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Estrelas com classiﬁca¸c˜ao indeﬁnida - unclB[e]
S˜ao estrelas B[e] que n˜ao tˆem a classiﬁca¸c˜ao bem deﬁnida ou que est˜ao classiﬁcadas em
mais de uma categoria. As unclB[e] exibem frequentemente um espectro muito avermelhado, e
a remo¸c˜ao desse avermelhamento ´e incerto devido `a diﬁculdade na determina¸c˜ao da raz˜ao entre
a extin¸c˜ao provocada pelo envolt´orio cincunstelar e a extin¸c˜ao atribu´ıda ao meio insterestelar.
Na maioria das unclB[e] as linhas fotosf´ericas n˜ao tˆem sido detetadas, ainda que elas apresentem
espectros de grande raz˜ao sinal-ru´ıdo. Com isso, as informa¸c˜oes referentes `a luminosidade e
o tipo espectral dessas estrelas s˜ao bastante imprecisas o que diﬁculta a localiza¸c˜ao desses
objetos no diagrama Hertzprung-Russel e, consequentemente, o seu est´agio evolutivo n˜ao pode
ser determinado.
1.9 Cen´ario de Vento com Duas Componentes
Uma caracter´ıstica que tem sido observada nas estrelas que apresentam o fenˆomeno B[e] ´e a
existˆencia de um envolt´orio circunstelar que n˜ao tem a forma esf´erica. Atrav´es de an´alises
polarim´etricas e espectropolarim´etricas de objetos gal´acticos e das Nuvens de Magalh˜aes,
foi poss´ıvel veriﬁcar, atrav´es do espalhamento da luz nos envolt´orios circunstelares, que as
part´ıculas n˜ao est˜ao distribu´ıdas esfericamente. Oudmaijer et al. (1998) [38] utilizaram essa
t´ecnica para propor um modelo de vento com duas componentes para HD 87643. Os espectros
com essas caracter´ısticas s˜ao t´ıpicos de estrelas que apresentam uma estrutura de vento formado
por duas componentes diferentes:
• Componente Polar - um vento que ´e dirigido pela radia¸c˜ao, quente e r´apido, t´ıpico
nas supegigantes OB (denominado CAK
4
) (Castor, 1975) [16], que em um grupo
representativo de estrelas B[e] tˆem uma velocidade de expans˜ao que excede 1000 km s
−1
.
• Componente Equatorial - formado por um vento lento e frio mas com perda de massa
mais intensa.
O modelo de vento com duas componentes foi usado por Zickgraf et al. (1985) [33] para explicar
o espectro h´ıbrido observado na hipergigante R126 na Grande Nuvem de Magalh˜aes (Figura
4
Esse nome ´e em homenagem aos trˆes autores Castor, Abbott e Klein
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Figura 1.9: Modelo de vento com duas componentes para R126. Pode ser observado que o vento ´e
formado por uma componente polar e uma outra na regi˜ao equatorial, que cont´em a poeira. Tamb´em
s˜ao representadas os ´ıons que est˜ao presentes em cada uma das componentes do vento.
1.9). A componente fria do vento seria a respons´avel pela forma¸c˜ao de linhas em emiss˜ao de
baixa excita¸c˜ao de esp´ecies como do Fe II, [Fe II] e [O I] e de mol´eculas como TiO e CO, em
alguns casos. A velocidade de expans˜ao e da ordem de 100 km s
−1
. A respeito da forma¸c˜ao do
disco ainda existem muitas quest˜oes em aberto. Nas estrelas simbi´oticas B[e], sabe-se que o disco
´e criado devido a acres¸c˜ao de mat´eria resultante da intera¸c˜ao entre as integrantes do sistema
bin´ario. Nos outros tipos de estrelas que apresentam o fenˆomeno B[e] existem v´arios modelos
propostos. Uma das hip´oteses ´e que o vento equatorial esteja relacionado com a r´apida rota¸c˜ao
estelar. Por exemplo, segundo o modelo de bi-estabilidade de Lamers e Pauldrach (1991) [11]
quando a velocidade de rota¸c˜ao estiver pr´oxima da velocidade cr´ıtica (v
rota¸c˜ao
 0.8 v
cr´ıtica
)
ocorre a forma¸c˜ao do disco.
No modelo do disco comprimido (Bjorkman e Cassinell, 1993) [10], o material ejetado
pela estrela em altas latitudes se dirige ao Equador devido a rota¸c˜ao. Quando o material de
ambos os hemisf´erios se encontram pr´oximo da regi˜ao equatorial o disco ´e comprimido e se
torna ﬁno e denso. Este cen´ario n˜ao provoca altera¸c˜oes signiﬁcativas na taxa de perda de
massa, o disco equatorial continua recebendo mais massa por conta da redistribui¸c˜ao de massa
provocada pela rota¸c˜ao.
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1.10 HD 87643
A estrela HD 87643 (α
2000
= 10
h
04
m
30
s
, δ
2000
= −58
◦
38

52

; l = 283
◦
, b = −2.5
◦
) ´e
classiﬁcada como uma estrela Be peculiar. A estrela HD 87643 foi registrada no cat´alogo de
Henry Draper tendo sido classiﬁcada como uma estrela tipo B com linhas Hβ em emiss˜ao.
Usando o telesc´opio reﬂetor de 1.9 m do observ´atorio de Mount Stromlo, Henize (1962) [39]
obteve uma fotograﬁa que revelou HD 87643 envolvida por uma pequena nebulosa irregular.
Esta nebulosa foi localizada tamb´em por Bergh (1972) [40] por interm´edio de um survey de duas
cores do sul da Via L´actea. Atrav´es de an´alises diretas com placas de bandas estreitas (Hα,
[O II], [S II]), de bandas largas (B) e do espectrograma de uma parte brilhante da nebulosa,
Surdej et al. (1981) [41] mostraram que este padr˜ao nebular ´e referente a uma nebulosa de
reﬂex˜ao. Pela compara¸c˜ao entre as linhas espectrais identiﬁcadas nas condensa¸c˜oes ﬁlamentares
observadas pr´oximas `a estrela central com as reportadas por Carlson e Henize (1979) [42] da
estrela HD 87643, constatou-se que elas s˜ao equivalentes. Ou seja, o espectro da nebulosa
observada ´e o reﬂexo do espectro estelar, veriﬁcando assim que se trata de uma nebulosa
de reﬂex˜ao. Ainda segundo esses autores, essa nebulosa foi formada pelo ﬂuxo de massa
da estrela central. Conclus˜ao essa que foi baseada na concordˆancia entre o valor estelar e
nebular da medida do deslocamento da componente de absor¸c˜ao com rela¸c˜ao ao comprimento
de onda central da linha de emiss˜ao do perﬁl P-Cygni para Hγ. Al´em disso, foi encontrado uma
discrepˆancia entre a velocidade m´edia para as linhas do Fe II da nebulosa com a da estrela, que
pode estar relacionado com n˜ao homogeneidade e anisotropia do vento.
Freitas Pacheco et al. (1982) [43] analisaram os dados em baixa resolu¸c˜ao de observa¸c˜oes
realizadas pelo sat´elite IUE e por observat´orios terrestres em parte da regi˜ao do vis´ıvel.
Foram observadas algumas linhas do Fe II no espectro UV. Poss´ıveis linhas fotosf´ericas foram
localizadas na regi˜ao ultravioleta, como as linhas Si IV (1400
˚
A), Al III (1860
˚
A) e Si III
(1300
˚
A). Transi¸c˜oes do estado metaest´avel a
7
S ao estado superior z
7
P
0
, correspondentes aos
comprimentos de onda λλ 1895, 1014 e 1926
˚
A do Fe III tamb´em foram detetados. Acredita-se
que a maior parte dessas linhas s˜ao formadas pr´oximas `a fotosfera estelar, onde a densidade
eletrˆonica ´e alta, por excita¸c˜ao colisional. Em contrapartida, linhas proibidas dos multipletos
21 F e 7 F do Fe II est˜ao presentes no espectro, o que indica que elas foram formadas distantes
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da fotosfera, onde a taxa de desexcita¸c˜ao colisional ´e pequena. Ou seja, esses autores sugerem
que o Fe ´e ionizado uma ´unica vez no vento, com exce¸c˜ao para as partes mais internas que
apresentam dupla ioniza¸c˜ao. Al´em disso, esses autores estimaram uma taxa de perda de massa
da ordem de 7 ×10
−7
M

anos
−1
atrav´es da an´alise de linhas ´oticas do Fe II e do perﬁl P-Cygni
para Hβ.
Freitas Pacheco et al. (1985) [44] interpretaram os dados referentes `as imagens de alta
resolu¸c˜ao fornecidas pelo sat´elite IUE para comprimentos de onda na faixa de 1900-3100
˚
A.
O principal mecanismo de produ¸c˜ao das linhas do Fe II ´e atribu´ıdo, segundo esses autores,
a ﬂuorescˆencia do cont´ınuo no ultravioleta distante seguido por um decaimento em dire¸c˜ao
ao vis´ıvel. Como o vento ´e dominado por ´ıons de baixa ioniza¸c˜ao, como as linhas do Fe II,
isto sugere que o vento ´e um pouco frio. Neste trabalho, o envolt´orio circunstelar foi dividido
basicamente em quatro regi˜oes
1. A “Cromosfera”, que est´a situada pr´oxima `a estrela, ´e o local onde s˜ao formadas as linhas
em emiss˜ao do Ca II (Carlson e Henize, 1979) [42] e do Mg II por excita¸c˜ao colisional.
2. Logo ap´os a Cromosfera, encontra-se uma regi˜ao em expans˜ao na qual o Hidrogˆenio ´e
ionizado. Este local ´e ionizado radiativamente e abrange alguns raios estelares. Tamb´em
podem ser encontradas linhas do Fe III. S˜ao observados perﬁs P-Cygni das linhas do Fe I
3. Na terceira regi˜ao o Hidrogˆenio se encontra no estado neutro, o Ferro e o Magn´esio s˜ao
ionizados apenas uma vez.
4. O vento sofre uma desacelera¸c˜ao ao atingir a nebulosa que envolve a estrela, formando
uma casca fria.
Varia¸c˜oes fotom´etricas tˆem sido observadas. Em 1968, foi registrada uma magnitude
de 8.51 na banda V (Hiltner et al., 1968) [45] enquanto que em 1995 ela atingiu o valor de
9.41 (Torres et al., 1995) [46]. Na ﬁgura 1.10 pode ser observado que, apesar das ﬂutua¸c˜oes,
a magnitude na banda V tem se tornado mais fraca de 1968 at´e 1998 (Miroshnichenko, 1998)
[47].
McGregor et al. (1988) [36] descobriram que HD 87643 exibe um forte excesso
infravermelho (J − K ∼ 2.6) que eles atribuiram `a poeira circunstelar quente.
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Figura 1.10: Observa¸c˜oes fotom´etricas de HD 87643.
Varia¸c˜oes temporais das linhas do H I e do Fe II em emiss˜ao foram observadas por
de Freitas Pacheco et al. (1985) [44]. Varia¸c˜oes signiﬁcativas da largura equivalente para Hβ
foram observadas entre 1980 e 1990 (ﬁgura 1.11) (Lopes et al., 1992) [48].
Figura 1.11: Varia¸c˜ao temporal da largura equivalente de Hβ de HD 87643.
Dados espectrosc´opicos em alta resolu¸c˜ao e dados espectropolarim´etricos de m´edia
resolu¸c˜ao foram analisados por Oudmaijer et al. (1988) [38]. Atrav´es da an´alise dos perﬁs
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de linha foi separado trˆes componentes para o meio circunstelar:
• As linhas espectrais do H e He, contribuem para um vento r´apido e denso, onde foi poss´ıvel
estimar uma velocidade de expans˜ao que excede 1000 km/s.
• Uma componente mais lenta (FWHM ∼ 100 −150 km s
−1
) foi tra¸cada pelas largas linhas
do Fe II e do H I.
• linhas estreitas proibidas, linhas estreitas do Fe I e linhas do Fe II (FWHM ∼ 40 km s
−1
para essas linhas) sugerem que a nebulosa tem a caracter´ıstica de ser muito extensa e de
baixa densidade.
Uma estimativa para a distˆancia de HD 87643 foi obtida por Lopes et al. (1992) [48]
utilizando a seguinte rela¸c˜ao estat´ıstica (Allen, 1973) [49]:
D = 2W (Na I) kpc (1.1)
onde W (Na I) ´e a largura equivalente total, em
˚
A, das componentes do dubleto de s´odio. Esses
autores encontraram o valor para D da ordem de 2.9 kpc.
Com base em informa¸c˜oes cinem´aticas, foi estimado que HD 87643 est´a situada pr´oxima
ao ponto tangente do bra¸co de Carina, que est´a na parte externa da Gal´axia. O lado mais
pr´oximo do bra¸co ´e estimado entre 1.5 e 3 kpc e o lado mais distante se extende a mais de 10
kpc do Sol . Considerando a corre¸c˜ao bolom´etrica da ordem de -2.5, a magnitude bolom´etrica de
HD 87643 encontra-se −5.4 e -9.4, ou seja a sua luminosidade varia entre 10.000 e 400.000 L

.
Isto signiﬁca que nesse limite superior de luminosidade, HD 87643 se enquadra como uma
estrela supergigante do tipo B enquanto para o limite inferior ela pode ser uma estrela de
sequˆencia principal ou supergigante B[e] menos luminosas como as que s˜ao observadas nas
Nuvens de Magalh˜aes. Uma outra possibilidade ´e que ela seja uma estrela de baixa massa
p´os-AGB (Oudmaijer et al., 1998) [38].
Atrav´es de an´alises fotom´etricas foi estimado para HD 87643 o tipo espectral B0V
(Surdej et al. 1981) [41]. Baseado nas observa¸c˜oes do IUE, Shore et al. (1990) [50] classiﬁcou ela
como uma estrela do tipo espectral B3I. HD 87643 j´a foi, tamb´em, classiﬁcada como uma estrela
pr´e-sequˆencia principal (HAeB[e]) por McGregor et al. (1988) [36]. Por outro lado, Oudmaijer
et al. (1998) [38] apontam que ela seja uma surpergigante B[e]. Diante da possibilidade desse
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objeto ser jovem ou evolu´ıdo, Lamers et al. (1998) [29] propuseram em seu trabalho que HD
87643 ´e uma estrela que apresenta o fenˆomeno B[e] com uma classiﬁca¸c˜ao indeﬁnida. (se¸c˜ao
1.8).
De acordo com o que foi publicado na literatura, a estrela HD 87643 se destaca por
apresentar as seguintes caracterist´ıscas espectrais:
Ultravioleta Distante
• Presen¸ca de linhas de metais de baixa ioniza¸c˜ao, principalmente as do Fe II
• Algumas esp´ecies de mais alta ioniza¸c˜ao como: Si III (multipleto 4), transi¸c˜ao essa que
surge do n´ıvel metaest´avel 3s
3
P
0
e com comprimento de onda centrado em 1298
˚
A;
as linhas de dubletos ressonantes Si IV e Al III, centradas em 1400
˚
A e 1855
˚
A,
respectivamente.
Ultravioleta Pr´oximo
•
´
E dominado por metais ionizados uma vez, tais como: Fe II, Cr II, Mn II e Mg
II. Apresenta perﬁl P-Cygni com componente em absor¸c˜ao deslocada para o azul nos
primeiros multipletos do Fe II e no dubleto da linha ressonante do Mg II, por exemplo.
Espectro
´
Otico
• Dominado por linhas em emiss˜ao do Fe II.
• Linhas da s´erie de Balmer com perﬁl P-Cygni
• linhas proibidas de metais de baixa ioniza¸c˜ao, como as do Fe II
Exceto para as componentes com perﬁl P-Cygni deslocadas para o azul e de linhas
interestelares, nenhuma linha em absor¸c˜ao tem sido encontrada no espectro ´otico. Em
contrapartida, o espectro UV aparenta ser dominado por linhas em absor¸c˜ao de baixa ioniza¸c˜ao,
contudo tamb´em foram identiﬁcadas linhas como as do Fe III , Si III e Si IV (de Freitas Pacheco
et al., 1985) [44].




[image: alt]Cap´ıtulo 2
Observa¸c˜oes e Medidas
2.1 Fotometria
Para compor a distribui¸c˜ao espectral de energia (SED
1
) de HD 87643 na regi˜ao espectral
entre 0.33 e 195.91 µm reunimos as informa¸c˜oes fotom´etricas dispon´ıveis na base de dados
astronˆomicos (SIMBAD
2
)
Tabela 2.1: Magnitudes nas bandas U, B e V com seus respectivos ﬂuxos calculados. A unidade de
F
λ
´e 10
−11
W m
−2
µ
−1
.
U B V Referˆencia
m F
λ
m F
λ
m F
λ
8.84 1.21 9.11 1.44 8.51 1.43 Hiltner et al. (1965) [45]
9.05 0.99 9.45 1.05 8.74 1.16 Crampton (1971) [51]
8.92 1.12 9.38 1.12 8.69 1.21 Denoyelle (1977) [52]
8.67 1.41 9.35 1.16 8.67 1.24 Nicolet (1978) [53]
Nas tabela 2.1 e 2.2 est˜ao relacionados os valores para as magnitude nas bandas
UBV JHK com os seus respectivos ﬂuxos calculados.
Para fazer a convers˜ao de magnitude foi usada a seguinte equa¸c˜ao (de Oliveira e Saraiva,
1
Spectral Energy Density
2
Dispon´ıvel em: http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
28
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2004) [54]:
F = 10
(−0, 4m + logF
0
)
, (2.1)
onde m ´e a magnitude em determinada banda e F
0
´e o ﬂuxo medido para a estrela Vega nessa
mesma banda. Os valores de referˆencia do ﬂuxo da estrela Vega para cada uma das bandas s˜ao
dados na tabela 2.3 (Sparke e Gallagher, 2007) [55].
Tabela 2.2: Magnitudes na bandas J, H e K com os seus respectivos ﬂuxos calculados (Cutri et al.
2003) [56].
Banda m F
λ
(W m
−2
µ
−1
)
J 6.217 1.02 × 10
−11
H 4.756 1.43 × 10
−11
K 3.456 1.64 × 10
−11
Tabela 2.3: Fluxo para a estrela Vega.
Banda λ (µm) F
0
(W m
−2
µm
−1
)
U 0.366 4.15 × 10
−8
B 0.436 6.36 × 10
−8
V 0.545 3.63 × 10
−8
J 1.22 3.14 × 10
−9
H 1.63 1.14 × 10
−9
K 2.19 3.96 × 10
−10
A tabela 2.4 reune dados fotom´etricos do Sat´elite Astronˆomico Infravermelho (IRAS).
Para fazer a convers˜ao entre as unidades de Janskys (Jy) e W/m
2
µm dos valores fornecidos
pelo IRAS e do sat´elite denominado Observat´orio Espacial Infravermelho (ISO
3
) foi utilizada
a seguinte equa¸c˜ao (Kessler et al., 2003) [57]:
1
W
m
2
µm
= 10
13
λ
2
29, 98
Jy , com λ em [µm] (2.2)
3
Infrared Space Observatory
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Tabela 2.4: Dados fotom´etricos do IRAS (Beichman et al., 1988) [58].
Banda λ(µm) Fluxo (Jy) Fluxo (W/m
2
µm)
IRAS 12 156.70 3.26 × 10
−12
IRAS 25 251.70 1.21 × 10
−12
IRAS 60 311.20 2.59 × 10
−13
IRAS 100 261.30 7.83 × 10
−14
Tabela 2.5: Observa¸c˜oes do ISO.
Instrumento λ
min
(µm) λ
max
(µm)
SWS01 2.38 45.20
PHT40 2.47 8.95
LWS01 43.02 195.91
As observa¸c˜oes com o sat´elite ISO foram realizadas com trˆes instrumentos que cobriram
regi˜oes espec´ıﬁcas do infravermelho: SWS01
4
, PHT40
5
e LWS01
6
, conforme mostra a tabela
2.5. Para fazer a leitura dos arquivos de dados das observa¸c˜oes do ISO foi necess´ario a utiliza¸c˜ao
do software IDL
7
.
Com bases nas informa¸c˜oes fornecidas pelas tabelas 2.1, 2.2 e 2.4 e dos dados do sat´elite
ISO, compomos a distribui¸c˜ao espectral de energia observada para HD 87643 (ﬁgura 2.1).
4
Short Wavelength Spectrometer
5
The Imaging Photo-Polarimeter
6
Long Wavelength Spectrometer
7
Interactive Data Language.
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Figura 2.1: Distribui¸c˜ao espectral de energia de diversas fontes para HD 87643.
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2.2 Observa¸c˜oes Espectrosc´opicas
2.2.1 Aquisi¸c˜ao e Medidas
Os dados espectrosc´opicos da estrela HD 87643 foram obtidos no Observat´orio ES0-La
Silla. Foi utilizado o espectr´ografo ´echelle de alta resolu¸c˜ao FEROS acoplado ao telesc´opio
de 1.52 metros. O intervalo espectral dos dados observados cobriu o espectro eletromagn´etico
na faixa de 360-920 nm com uma resolu¸c˜ao de 48000. Este espectr´ografo tamb´em oferece um
programa de redu¸c˜ao online, que reduz os mesmos em seguida `a sua obten¸c˜ao. No total foram
realizadas 28 observa¸c˜oes ao longo de 19 noites compreendidas entre os dias 06 de dezembro
de 1998 e 23 de abril de 2000. As informa¸c˜oes referentes `as datas de observa¸c˜ao e o tempo de
exposi¸c˜ao est˜ao reunidas na tabela 2.6.
Para an´alise e aquisi¸c˜ao dos dados espectrais foi utilizado o conjunto de softwares do
IRAF
8
desenvolvido e mantido pelo National Optical Astronomy Observatory (NOAO).
Primeiramente, os espectros foram divididos em intervalos com aproximadamente 100
angstrons, para cada uma das noites de observa¸c˜ao. Nesta tarefa foi utilizada a rotina scopy
do IRAF. Os espectros selecionados foram normalizados utilizando o pacote continuum. As
medidas realizadas foram: largura equivalente, ﬂuxo, largura a meia altura dos perﬁs de linha,
utilizando a rotina splot, e velocidade de bordo. Para medi-las, as linhas foram ajustadas e,
dependo do caso, utilizando um perﬁl gaussiano, lorentziano e por integra¸c˜ao num´erica pixel
por pixel da linha. Foi utilizada a fun¸c˜ao deblending do splot para fazer a separa¸c˜ao das linhas
sobrepostas.
Decidimos agrupar as observa¸c˜oes em temporadas calculando um perﬁl m´edio para cada
uma das miss˜oes. Na tabela 2.7 est˜ao reunidos todos esses conjuntos, al´em das observa¸c˜oes
isoladas, que ser˜ao usadas para descrever os perﬁs de linha de Hα e Hβ na se¸c˜ao 2.2.2. A terceira
coluna desta tabela ´e o valor m´edio de dias julianos modiﬁcados das datas correspondentes.
O espectro de HD 87643 ´e bastante vari´avel e ´e dominado pelas linhas permitidas e
proibidas do Fe II. A ﬁgura 2.2 mostra uma regi˜ao do espectro de HD 87643 proveniente da
nossa observa¸c˜ao do dia 06 de dezembro de 1998 e que ilustra v´arios perﬁs. As linhas do dubleto
8
Em inglˆes: Image Reduction and Analysis Facility
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Tabela 2.6: Descri¸c˜ao das nossas observa¸c˜oes.
Data Data Juliana Modiﬁcada Tempo de Exposi¸c˜ao (s)
51153.250 120
06/12/1998 51153.253 120
51153.257 120
09/12/1998 51156.319 360
24/12/1998 51171.158 390
25/12/1998 51172.263 900
26/12/1998 51173.198 480
27/12/1998 51174.209 360
28/12/1998
51175.206 400
51175.354 360
30/12/1998 51177.294 360
01/03/1999 51238.175 600
02/03/1999 51239.183 600
51244.029 900
07/03/1999 51244.077 900
51244.131 900
08/03/1999
51245.002 900
51245.051 900
51245.100 900
51245.154 600
10/03/1999
51247.166 900
51247.357 900
21/04/1999 51289.039 900
23/06/1999 51352.024 900
21/02/2000 51595.003 900
23/02/2000 51597.250 1200
21/04/2000 51655.007 900
23/04/2000 51656.963 900
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Tabela 2.7: M´edias para observa¸c˜oes para cada uma das temporadas.
Temporada Dias Observados MJD M´edio
1 06 e 09/12/1998 51154.020
2 24 a 28 e 30/12/1998 51174.097
3 01, 02, 07, 08 e 10/03/1999 51244.038
- 21/04/1999 51289.039
- 23/06/1999 51352.024
4 21 e 23/02/2000 51596.126
5 21 e 23/04/2000 51655.985
do [O I] em 6300 e 6363
˚
A s˜ao bastante estreitas, onde as larguras a meia altura s˜ao (gfwhm
9
)
iguais a 43.78 e 57.94 km/s, respectivamente. As linhas do Fe II s˜ao menos estreitas que as do
[O I]. Por exemplo, os valores medidos para gfwhm das linhas do Fe II 6317 e Fe II 6456 s˜ao
96.09 e 77.8 km/s, respectivamente. A ﬁgura 2.2 tamb´em mostra uma DIB em absor¸c˜ao com
comprimento de onda central em 6284
˚
A. Oudmaijer et al. (1998) [38] fazem uma descri¸c˜ao
das linhas nessa mesma regi˜ao mas em abril de 1997. Os valores obtidos por esses autores para
fwhm do [O I] s˜ao da ordem de 40 km/s e a maioria das linhas do Fe II tˆem fwhm entre 100 e
150 km/s.
Duas regi˜oes do espectro de HD 87643 foram selecionadas para exempliﬁcar a mudan¸ca
nos perﬁs de linha entre os dias 6 de dezembro de 1998 e 21 de abril de 2000. Na ﬁgura 2.3
s˜ao destacadas as linhas do [Fe II] 5158, Fe II 5169, Fe II 5197, Fe II 7712 e Fe II 7776. Por
exemplo, o ﬂuxo normalizado do Fe II 5169 passou de aproximadamente 3 unidades no dia 06 de
dezembro de 1998 para aproximadamente 1 unidade normalizada em 23 de junho de 1999. As
linhas do [Fe II] 5158.0 e do [Fe II] 5158.83 est˜ao sobrepostas e apresentam um comportamento
mais constante porque as linhas proibidas s˜ao formadas numa regi˜ao do envolt´orio circunstelar
mais externa `a estrela, onde as condi¸c˜oes f´ısicas n˜ao est˜ao sujeitas a mudan¸cas signiﬁcativas. Na
linha do Fe II 5197 ´e destacado o surgimento de duas emiss˜oes no dia 23 de junho. Tamb´em a
evolu¸c˜ao dos perﬁs ao longo da nossa amostra de observa¸c˜oes revelam que algumas componentes
9
Em inglˆes: gaussian full width half maximum
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Figura 2.2: Regi˜ao espectral de HD 87643 observada em 06 de dezembro de 1998.
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Figura 2.3: Duas regi˜oes espectrais do espectro de HD 87643.




CAP
´
ITULO 2. OBSERVAC¸
˜
OES E MEDIDAS 37
aparecem em determinadas datas como, por exemplo, no perﬁl do O I 7712, uma componente
se sobrepˆos na asa violeta no dia 01 de mar¸co de 1999 mas no dia 21 de fevereiro de 2000
ela n˜ao estava mais presente. Nota-se tamb´em que as linhas do Fe II 5169 e do O I 7712
apresentam o mesmo padr˜ao de varia¸c˜ao. A linha do Fe II 7776 exibe um comportamento
bastante diferenciado pois ela aparece em emiss˜ao no dia 06 de dezembro de 1998 mas nas trˆes
observa¸c˜oes posteriores elas apresentam absor¸c˜oes fortes e mudam de intensidade at´e reaparecer
em emiss˜ao no dia 21 de fevereiro de 2000.
Na tabela 2.8 s˜ao descritas informa¸c˜oes sobre algumas linhas espectrais das nossas
observa¸c˜oes. As trˆes primeiras colunas identiﬁcam o comprimento de onda de laborat´orio,
o ´ıon e o n´umero do multipleto, respectivamente. A quarta coluna informa qual ´e a forma
apresentada pela linha: em emiss˜ao, absor¸c˜ao ou P-Cygni. As tabelas com as informa¸c˜oes
sobre largura equivalente, ﬂuxo, largura a meia altura e velocidade de bordo obtidos dos nossos
espectros de HD 87643 est˜ao no anexo A.
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Tabela 2.8: Identiﬁca¸c˜ao de algumas linhas no espectro de HD 87643.
λ
lab
(
˚
A)
´
Ion Multipleto Perﬁl
4101.73 Hδ - P-Cygni
4233.17 Fe II 27 emiss˜ao
4861.32 Hβ - P-Cygni
4923.92 Fe II 42 emiss˜ao
5158.03 [Fe II] 18F emiss˜ao
5158.81 [Fe II] 18F emiss˜ao
5169.0 Fe II 49 emiss˜ao
5197.57 Fe II 49 emiss˜ao
5234.62 Fe II 49 emiss˜ao
5316.61 Fe II 49 emiss˜ao
5780.65 DIB - absor¸c˜ao
5797.16 DIB - absor¸c˜ao
5889.953 Na I D
1
- absor¸c˜ao
5895.56 Na I D
2
- absor¸c˜ao
6281.07 DIB - absor¸c˜ao
6284.47 DIB - absor¸c˜ao
6300.31 [O I] D
1
1F emiss˜ao
6317.98 Fe II - emiss˜ao
6363.79 [O I] D
2
1F emiss˜ao
6432.68 Fe II 40 emiss˜ao
6456.37 Fe II 74 emiss˜ao
6562.80 Hα - P-Cygni
7462.38 Fe II - emiss˜ao
7698.98 K I - absor¸c˜ao
7711.8 Fe II 73 emiss˜ao
7771.96 O I 27 emiss˜ao
7776.53 Fe II 27 emiss˜ao
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2.2.2 Perﬁs de Hα e Hβ
As linhas da s´erie de Balmer Hα, Hβ, Hγ, e Hδ apresentam perﬁl P-Cygni e sofrem grandes
varia¸c˜oes em diversas escalas de tempo. Os perﬁs de absor¸c˜ao dessas linhas do H apresentam
pequenas emiss˜oes e componentes em absor¸c˜ao discretas. Nas componentes em emiss˜ao s˜ao
detetadas mudan¸cas consider´aveis, como aumento na intensidade, alargamento das asas e a
forma¸c˜ao e varia¸c˜ao das intensidades dos picos em emiss˜ao azul e vermelho s˜ao veriﬁcadas.
Na ﬁgura 2.4 s˜ao mostradas as linhas Hα e Hβ para a nossa campanha observacional
(tabela 2.7). Atrav´es da imagem ampliada da sobreposi¸c˜ao das componentes em absor¸c˜ao de
Hα e Hβ (ﬁgura 2.5), ´e constatado que esses perﬁs tˆem uma estrutura altamente complexa e
vari´avel, indicando n˜ao homogeneidade do envolt´orio. A ﬁgura 2.6 exibe a regi˜ao de absor¸c˜ao
ampliada. Particulamente, no perﬁl de absor¸c˜ao de Hβ, observam-se absor¸c˜oes discretas na
dire¸c˜ao do observador, como as altera¸c˜oes sobre a linha 4847.9 do Fe II. Uma outra componente
se adiciona a parte de absor¸c˜ao de Hβ em 4836
˚
A e suspeitamos que seja uma emiss˜ao do Fe
II 4836.3. Ainda nesta ﬁgura, para Hα, observa-se a presen¸ca de uma linha bastante vari´avel
do Fe II em 6517
˚
A. Nas ﬁguras 2.7 e 2.8 s˜ao observados que a diferen¸ca entre as intensidades
m´aximas dos picos em emiss˜ao para o azul e para o vermelho de Hα e Hβ atinge o menor
valor no dia 23 de junho de 1999. A separa¸c˜ao entre os picos azul e vermelho n˜ao se mant´em
constante e ser´a discutido na se¸c˜ao 4.1. Mudan¸cas apreci´aveis na velocidade de bordo tˆem sido
observadas mas preferimos deixar essa discuss˜ao tamb´em para a se¸c˜ao 4.1.
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Figura 2.4: Perﬁs observados das linhas Hα e Hβ.
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Figura 2.5: Sobreposi¸c˜ao das componentes em absor¸c˜ao de Hα e Hβ.
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Figura 2.6: Amplia¸c˜ao das componentes em emiss˜ao de Hα e Hβ.




[image: alt]CAP
´
ITULO 2. OBSERVAC¸
˜
OES E MEDIDAS 43
Figura 2.7: Amplia¸c˜ao da regi˜ao de emiss˜ao de Hα e Hβ.
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Figura 2.8: Sobreposi¸c˜ao da regi˜ao pr´oxima aos picos em emiss˜ao das linhas Hα e Hβ.




[image: alt]CAP
´
ITULO 2. OBSERVAC¸
˜
OES E MEDIDAS 45
2.3 Excesso de Cor e Distˆancia
Um grande desaﬁo tem sido determinar a distˆancia de HD 87643. O intervalo de
luminosidade que ela tem sido classiﬁcada, implica que o objeto pode ocupar tanto uma
posi¸c˜ao no diagrama HR pertencente `as estrelas pr´e-sequˆencia principal, que s˜ao conhecidas
como Herbig AeB[e], como regi˜ao das supergigantes B[e]. Para este prop´osito, utilizaremos um
m´etodo que se baseia nas medidas das larguras equivalentes das linhas do dubleto de s´odio para
calcular a distˆancia. Al´em do Na I, as componentes do K I permitem estimar o excesso de cor
interestelar, o qual tamb´em ser´a determinado por interm´edio das bandas interestelares difusas.
2.3.1 Linhas Na I e K I
As linhas do Dubleto de s´odio (Na I D
1
e Na I D
2
) apresentam trˆes componentes em
absor¸c˜ao (ﬁgura 2.9) e a linha do pot´assio (K I) duas componentes em absor¸c˜ao (ﬁgura 2.10).
Utilizando os valores dos comprimentos de onda centrais obtidos em laborat´orio (λ
c
) e os
valores medidos do nosso espectro (λ
obs
), determinamos as velocidades Doppler para as trˆes
componentes atrav´es da seguinte equa¸c˜ao
V = c
λ
obs
− λ
c
λ
obs
(2.3)
onde c ´e a velocidade da luz no v´acuo.
As larguras equivalentes para cada componente do Na I e K I foram determinadas com um
ajuste gaussiano. A ﬁgura 2.11 exempliﬁca o ajuste para duas componentes do Na I D
1
.
Bowers e Deeming (1984) [59] derivaram uma rela¸c˜ao entre a largura equivalente (W ) e a
profundidade ´otica central (τ
0
). Para o caso da raz˜ao entre o g´as e poeira constante, τ
0
∝ E
B−V
,
Munari e Zwitter (1997) [60] utilizaram a seguinte equa¸c˜ao
W = α
∞

n=1
(−1)
(n−1)
(β E
B−V
)
n
n!
√
n
(2.4)
onde E
B−V
´e a excesso de cor entre as bandas B e V. Os coeﬁcientes α e β foram determinados
por esses autores com base nas medidas das larguras equivalentes das linhas interestelares
Na I D
2
e K I com uma componente, para um conjunto de 32 estrelas O e B com E
B−V
no
intervalo entre 0.06 e 1.57, ou seja
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Figura 2.9: Linhas do Dubleto de s´odio no espectro de HD 87643.
Na I D
2
: α = 0.354 ± 0.01
˚
A β = 11.0 ± 1.0
K I: α β = 0.277 ± 0.01
˚
A β = 0.3 ± 0.2
(2.5)
O excesso de cor interestelar foi calculado para cada componente do dubleto Na I D
2
e do
K I por interm´edio das equa¸c˜oes 2.4 e 2.5. Nas tabelas 2.9 e 2.10 est˜ao reunidas as medidas
para a largura equivalente e os valores calculados para as velocidades e excessos de cor das
respectivas componentes.
Adicionando a contribui¸c˜ao do excesso de cor obtido para cada componente do Na I D
2
e do K I concluimos que o excesso de cor interestelar total ´e 0.331 e 0.38, respectivamente.
Estimamos a distˆancia de HD 87643 a partir das linhas do dubleto de s´odio. Da rela¸c˜ao
estat´ıstica de Allen (1973) [49], temos:
D = 2W (Na I) kpc (2.6)
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Figura 2.10: Linhas do K I 7699 no espectro de HD 87643.
Tabela 2.9: Linhas Na I D
1
(5895.923
˚
A) e Na I D
2
(5889.953
˚
A).
Na I D
1
Na I D
2
Componente λ
obs.
W
λ
V λ
obs.
W
λ
V E
B−V
(
˚
A) (
˚
A) (km s
−1
) (
˚
A) (
˚
A) (km s
−1
)
1. 5895.56 0.22 -18.51 5889.58 0.27 -18.88 0.095
2. 5896.08 0.32 7.93 5890.12 0.4 8.6 0.182
3. 5896.44 0.14 26.24 5890.45 0.16 25.39 0.054
onde W(Na I) ´e a largura equivalente total, em
˚
A, das componentes do dubleto de s´odio.
Portanto consultando a tabela 2.9, obtivemos d = 3.02 kpc, para W total de 1.51
˚
A. Este valor
est´a de acordo com a distˆancia calculada por Lopes et al. (1992) [48], onde foi usado este mesmo
m´etodo, que ´e de 2.9 kpc. Entretanto, esses c´alculos devem ser examinados com cuidado, porque
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Figura 2.11: Ajuste gaussiano para duas componentes do Na I D
1
.
Tabela 2.10: Linhas do K I 7699
˚
A
Componente λ
obs.
W
λ
V E
B−V
(
˚
A) (
˚
A) (km s
−1
)
1. 7698.48 0.035 -19.51 0.13
2. 7699.14 0.0718 6.27 0.25
nossas observa¸c˜oes mostram trˆes componentes do dubleto de s´odio, sendo aquela deslocada mais
para azul provavelmente de origem circunstelar. Esses autores n˜ao observaram com resolu¸c˜ao
suﬁciente para separar as componentes, da´ı a coincidˆencia de valores para a largura equivalente.
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Figura 2.12: Dibs em 5780.65 e 5797.16
˚
A observadas no dia 6 de dezembro de 1998.
2.3.2 DIBs
S˜ao observadas algumas bandas interestelares difusas (DIBs) no espectro de HD 87643. Na
ﬁgura 2.12 s˜ao exibidas duas DIBs observadas no dia 06 de dezembro de 1998 em 5780.65 e
5797.16
˚
A. Na tabela 2.11 s˜ao listadas essas DIBs com as suas respectivas larguras equivalentes.
Uma outra maneira de obter o excesso de cor ´e baseada na calibra¸c˜ao entre a largura
equivalente das DIBs e E
B−V
fornecida por Jenniskens e D´esert (1994) [61]. A rela¸c˜ao entre
essas duas grandezas ´e informada na terceira coluna da tabela 2.11. Os excessos de cor para
cada uma das DIBs s˜ao fornecidas pela quarta coluna desta tabela.
Os valores estimados para E
B−V
por meio das Dibs s˜ao superiores aos resultados encontrados
das linhas interestelares do s´odio e do pot´assio (0.33 e 0.38, respectivamente).
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Tabela 2.11: Dibs em 5780.65 e 5797.16
˚
A observadas no dia 06 de dezembro de 1998.
λ
obs
W
λ
W
λ
/E
B−V
E
B−V
(
˚
A) (
˚
A) (
˚
A)
−1
5780.65 0.31 0.579 0.54
5797.16 0.12 0.132 0.75
2.3.3 Corre¸c˜oes para a SED
Primeiramente, vamos estimar o avermelhamento provocado pelo meio interestelar
atrav´es da seguinte equa¸c˜ao:
R =
A
V
E
B−V
(2.7)
onde para R foi adotado o valor padr˜ao de 3.1. Devido as incertezas nas medidas das DIBs,
vamos adotar para o excesso de cor o valor de 0.35, que corresponde ao valor m´edio de E
B−V
obtido das linhas do Na I D
2
e do K I (subse¸c˜ao 2.3.1). Logo, o avermelhamento interestelar
estimado ´e de 1.085.
A profundidade ´otica na banda V ´e obtida atrav´es da seguinte equa¸c˜ao
τ
V
= 1.086 A
V
(2.8)
Portanto, para o valor estimado para A
V
, a profundidade ´otica para o meio interestelar
encontrado ´e 1.18.
´
E preciso considerar os efeitos das extin¸c˜oes interestelar e circunstelar al´em da dilui¸c˜ao do
ﬂuxo com a distˆancia `a Terra da distribui¸c˜ao espectral de energia de HD 87643.
Para fazer a corre¸c˜ao para o avermelhamento do ﬂuxo observado em cada comprimento
de onda, F
λ
0
, foi utilizada a seguinte equa¸c˜ao (Malfait et al., 1998) [62]:
F
λ
= 10
A
λ
/2.5
F
λ
0
(2.9)
Para estimar o valor do avermelhamento em cada comprimento de onda, A
λ
, vamos usar a curva
de extin¸c˜ao m´edia dada por Savage e Mathis (1979) [63] para os dados entre os comprimentos
de onda 0.34 e 3.4 µm. Para as observa¸c˜oes do IRAS a curva de extin¸c˜ao m´edia adotada ´e a de
Cardelli et al. (1989) [64]. A tabela 2.12 cont´em informa¸c˜oes fotom´etricas que foram adotadas
para as bandas citadas. Na terceira coluna desta tabela s˜ao expostos os valores correspondentes
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para a excesso de cor entre um comprimento de onda λ e a banda V normalizado para E(B −V )
e a quarta coluna fornece os valores da extin¸c˜ao total, A
λ
, normalizado para E(B − V ), que ´e
dado por
A
λ
E(B − V )
=
E(λ − V )
E(B − V )
+ R (2.10)
sendo A
V
a extin¸c˜ao na banda V e R = A
V
/E(B −V ). Para corrigirmos os dados provenientes
das observa¸c˜oes do sat´elite ISO, utilizamos os valores para a curva de extin¸c˜ao m´edia de Savage
e Mathis (1979) [63] e Cardelli et al. (1989) [64]. Para todos esses autores foi adotados o valor
para R de 3.1
10
.
Note que para resolver a equa¸c˜ao anterior ´e preciso conhecer E(B − V ). Dessa forma,
usamos o valor de E(B −V ) = 0.35 (calculado na se¸c˜ao 2.3) e R = 3.1, para obter a corre¸c˜ao
para a extin¸c˜ao interestelar da SED de HD 87643, conforme ilustra a ﬁgura 2.13.
Uma outra corre¸c˜ao que ´e necess´aria acrescentar se deve ao fato de que o ﬂuxo que
chega do objeto ao observador ´e diluido com a distˆancia da fonte. Ou seja, a energia que ´e a
liberada pela estrela por segundo ´e:
L

= 4πR
2

F
λ
0
(2.11)
onde R

e F
λ
0
s˜ao o raio estelar e o ﬂuxo radiativo emitido da estrela, respectivamente. Por´em,
o ﬂuxo que alcan¸ca a atmosfera est´a relacionada por:
L

= 4πd
2
f (2.12)
onde d ´e a distˆancia da fonte at´e `a atmosfera da Terra e f ´e o ﬂuxo a essa distˆancia. Igualando
as duas equa¸c˜oes anteriores, obt´em-se o ﬂuxo observado, isto ´e
f = F
λ
0
(R

/d)
2
(2.13)
10
dispon´ıvel para consulta na homepage: http://astro.u-strasbg.fr/∼/koppen/nebula/ExtCurv.html.
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Tabela 2.12: Dados fotom´etricos para a corre¸c˜ao do avermelhamento.
Banda λ(µm) E(λ − B)/E(B − V ) A
λ
/E(B − V )
IRAS 100 -3.19 0.09
IRAS 60 -3.18 0.03
IRAS 25 -3.17 0.02
IRAS 12.5 -3.10 0.01
L 3.4 -2.94 0.16
K 2.2 -2.72 0.38
J 1.25 -2.23 0.87
I 0.9 -1.6 1.50
R 0.7 -0.78 2.32
V 0.55 0 3.10
B 0.44 1 4.10
0.40 1.3 4.40
0.34 1.8 4.90
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Figura 2.13: Distribui¸c˜ao espectral de energia e a SED corrigida para a extin¸c˜ao interestelar. A
SED desavermelhada consiste dos s´ımbolos que est˜ao preenchidos




Cap´ıtulo 3
C´odigos
3.1 Introdu¸c˜ao
As estrelas que apresentam o fenˆomeno B[e] est˜ao envolvidas por um envolt´orio
circunstelar, que consiste de um vento e poeira. A identiﬁca¸c˜ao de linhas fotosf´ericas espectrais
em determinadas estrelas B[e], que permitiriam conhecer o tipo espectral, n˜ao tem sido poss´ıvel.
Em virtude disso, a determina¸c˜ao de seus parˆametros e localiza¸c˜ao no diagrama HR desse tipo
de estrelas tˆem sido um desaﬁo e a utiliza¸c˜ao de m´etodos num´ericos que simulem os processos
existentes no ambiente circunstelar tem sido necess´aria para separar a contribui¸c˜ao do cont´ınuo
produzido nesse meio do cont´ınuo estelar.
As estrelas com vento estelar ionizado emitem um excesso de radia¸c˜ao na regi˜ao
do infravermelho e de r´adio. Este excesso ´e devido `a emiss˜ao livre-livre (free-free) ou
Bremsstrahlung e ligado-livre (bound-free) do vento, e quando h´a um envolt´orio circunstelar
com poeira deve ser adicionado a contribui¸c˜ao da emiss˜ao t´ermica devido ao aquecimento dos
gr˜aos. Este justamente ´e o caso das estrelas B[e] que apresentam um excesso no infravermelho
decorrente dos gr˜aos e do g´as.
Os c´odigos utilizados para analisar a emiss˜ao de radia¸c˜ao no envolt´orio circunstelar e
reproduzir a SED para HD 87643 e as linhas Hα e Hβ foram:
1. O c´odigo de fotoioniza¸c˜ao Cloudy
2. O c´odigo Dusty para fazer um diagn´ostico baseado nos gr˜aos de poeira
54
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3. O c´odigo SEI
1
(Lamers et al., 1987)[65] que calcula perﬁs te´oricos de linhas ressonantes
utilizando a Aproxima¸c˜ao de Sobolev.
3.2 Cloudy
O c´odigo de fotoioniza¸c˜ao Cloudy (Ferland, 2004) [66] calcula as condi¸c˜oes f´ısicas dentro
de um meio (nuvem) estando ou n˜ao exposto a um campo de radia¸c˜ao externo. A hip´otese
que ´e considerada ´e que os processos atˆomicos tiveram tempo o suﬁciente para alcan¸carem o
estado estacion´ario. A densidade das esp´ecies ou de um n´ıvel i ´e dado pela seguinte equa¸c˜ao
de equil´ıbrio:
∂n
i
∂t
=

j#i
n
j
R
ji
+ Source − n
i


j#i
R
ij
+ Sink

= 0 (3.1)
onde R
ij
´e a taxa pela qual uma esp´ecie j passa para i , em s
−1
, Source ´e a taxa por unidade de
volume, em cm
−3
s
−1
, que novos ´atomos surgem para i e Sink ´e a taxa que eles s˜ao perdidos,
em s
−1
. Al´em desta equa¸c˜ao, as equa¸c˜oes de conserva¸c˜ao de energia e de carga, especiﬁcam
completamente o problema. A transferˆencia radiativa da linha e do cont´ınuo s˜ao resolvidos
pelo m´etodo da probabilidade de escape. Partindo dessas hip´oteses, ´e poss´ıvel determinar o
grau de ioniza¸c˜ao, a densidade de part´ıculas, a temperatura cin´etica do g´as, o estado qu´ımico,
popula¸c˜oes dos n´ıveis dos ´atomos e o ﬂuxo emergente. Alguns dos comandos de entrada do
c´odigo s˜ao resumidos a seguir:
A intensidade pode ser especiﬁcada como ﬂuxo (energia ou f´oton) por unidade de ´area
da nuvem ou como luminosidade (energia ou f´oton) radiada pelo objeto central em um ˆangulo
s´olido de 4π esferorradianos. A forma do cont´ınuo incidente na nuvem deve ser especiﬁcada
como a emiss˜ao de um corpo negro, interpolado atrav´es de uma tabela de pontos, de modelos
de atmosferas estelares, leis de potˆencia ou como um campo de radia¸c˜ao transmitido atrav´es
de uma nuvem, preditos por c´alculos anteriores
Deve ser especiﬁcado o raio mais interno da nuvem que ´e deﬁnido como sendo a distˆancia
entre o centro do objeto central `a face mais interna da nuvem
A geometria da nuvem ´e esf´erica 1D ou plano paralela e esta ´ultima ocorre quando o
raio mais interno da nuvem ´e muito maior do que a sua espessura. A geometria pode ser aberta
1
Sobolev with exact integration
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ou fechada, em expans˜ao ou est´atica.
A composi¸c˜ao qu´ımica ´e deﬁnida pela abundˆancia dos elementos qu´ımicos com rela¸c˜ao
ao H. Por padr˜ao, a composi¸c˜ao qu´ımica ´e pr´oxima da solar e os gr˜aos n˜ao s˜ao inclu´ıdos.
Tamb´em ´e poss´ıvel especiﬁcar abundˆancias t´ıpicas de outros meios como por exemplo, o
interestelar e de uma regi˜ao H II. Gr˜aos de diferentes meios, composi¸c˜oes e tamanhos podem
ser inclu´ıdos.
O c´odigo divide a nuvem em camadas, ﬁnas o suﬁciente para que as condi¸c˜oes
f´ısicas sejam mantidas constantes. Em cada camada s˜ao resolvidas as equa¸c˜oes de equil´ıbrio
estat´ısticos para os ´ıons considerados. Para um determinado ´atomo, a equa¸c˜ao de equil´ıbio
estat´ıstico, incluindo os processos colisionais, ´e dado por (Ferland, 2004) [66]
∂b
n
∂t
=

l
P
∗
l
P
∗
n
b
l
A
n,l
g
n
g
l
η
n,l
γ
n,l
+

u
P
∗
u
P
∗
n
b
u
(A
u,n
P
u,n
+ A
u,n
η
u,n
γ
u,n
) +
+[α(rad) + α(ind)]/P
∗
n
− b
n


l
(A
n,l
P
n,l
+ A
n,l
η
n,l
γ
n,l
) +

u
A
u,n
g
u
g
n
η
u,n
γ
u,n
+ Γ
n

= 0
onde
η
ij
= J
ν
(i, j)/(2hν
3
/c
2
) = [exp(hν/kT
ex
− 1)]
−1
´e o n´umero de ocupa¸c˜ao do cont´ınuo na frequˆencia da transi¸c˜ao ν
ij
; T
ex
´e a temperatura de
excita¸c˜ao no cont´ınuo; J
ν
´e a intensidade no cont´ınuo para uma dada frequˆencia; P
u,n
´e a soma
das probabilidades de escape de espalhamento do f´oton; γ
n,l
´e a probabilidade do f´oton emitido
da estrela alcan¸car a camada; Γ
n
´e a taxa de fotoioniza¸c˜ao; α ´e a se¸c˜ao de fotoioniza¸c˜ao (cm
2
);
b
n
´e a raz˜ao entre a popula¸c˜ao no n´ıvel n e a popula¸c˜ao no mesmo n´ıvel em ETL
2
; A
u,l
´e a
probabilidade de decaimento; g’s s˜ao os pesos estat´ısticos.
As popula¸c˜oes dos n´ıveis s˜ao obtidas iterativamente juntamente com o temperatura
eletrˆonica para uma dada camada. No espectro emergente s˜ao fornecidos a intensidade total
das linhas e o cont´ınuo transmitido pela nuvem.
3.3 O C´odigo Dusty
Muitos objetos astronˆomicos s˜ao obscurecidos pelos gr˜aos de poeira que est˜ao ao seu redor
ou na linha de visada do observador. A radia¸c˜ao original ´e processada pelos gr˜aos atrav´es dos
2
Equil´ıbrio Termodinˆamico Local
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processos de espalhamento, absor¸c˜ao e reemiss˜ao e acabam por ocultar informa¸c˜oes sobre as
propriedades f´ısicas do objeto emissor. O c´odigo Dusty (Ivezic, 1999) [67] calcula o espectro
emergente do envolt´orio de poeira atrav´es da solu¸c˜ao de uma equa¸c˜ao integral para a densidade
de energia espectral. Os comandos de entrada que s˜ao especiﬁcados pelo c´odigo s˜ao resumidos
a seguir.
Para um campo de radia¸c˜ao externo e que se propaga com simetria esf´erica, o c´odigo
assume que a fonte est´a no centro da distribui¸c˜ao de densidade. Esta fonte pode ser especiﬁcada,
como um corpo negro (ou como uma combina¸c˜ao deles), por uma combina¸c˜ao de leis de potˆencia,
por modelos de atmosferas estelares, por um espectro estelar tabulado em arquivo de dados,
etc...
No caso esf´erico, a distribui¸c˜ao de densidade em uma dada distˆancia r, ´e especiﬁcado
em termos da distˆancia, r
1
, da fotosfera da estrela at´e o in´ıcio do envolt´orio circunstelar ,ou
seja
y =
r
r
1
(3.2)
A distribui¸c˜ao de densidade ´e descrita pelo perﬁl adimensional η(y), que o Dusty normaliza de
acordo com

ηdy = 1.
Pode ser adotada uma forma anal´ıtica para o perﬁl de densidade no meio na qual
ela decresce segundo y
−α
. Al´em do expoente α, tamb´em ´e especiﬁcado a extens˜ao do raio
mais externo do envolt´orio. O envolt´orio de poeira tamb´em pode ser separado em regi˜oes
cuja densidade decresce para valores diferentes de α. Outras op¸c˜oes s˜ao descrever η(y) como
uma combina¸c˜ao de leis de potˆencias, adotar uma distribui¸c˜ao de densidade decrescendo
exponencialmente ou usar uma aproxima¸c˜ao analitica para ventos radiativos.
´
E necess´ario especiﬁcar um grid de profundidades ´oticas, para um comprimento de
onda desejado, espa¸cadas linearmente ou em escala logar´ıtmica entre um valor m´ınimo (τ
min
)
e um valor m´aximo (τ
max
).
Os comandos que ser˜ao descritos a seguir est˜ao relacionados com as propriedades ´oticas
dos gr˜aos de poeira, que s˜ao a composi¸c˜ao qu´ımica, distribui¸c˜ao do tamanho dos gr˜aos e a
temperatura da poeira na camada mais interna
O Dusty cont´em dados para seis tipos comuns de gr˜aos (Ivezic´ı et al., 1999) [67]: silicatos
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“frio”e “aquecido”de Ossenkopﬀ (Ossenkopf e Mathis, 1992) [68], gr˜aos de silicatos e graﬁte
de Draine e Lee (1982) [69], carbono amorfo de Hanner (1988) [70] e e SiC de Pegourie (1988)
[71]. Para cada um desses tipos de gr˜aos ´e necess´ario especiﬁcar as respectivas abundˆancias
mas tamb´em ´e poss´ıvel escolher uma mistura padr˜ao para determinados tipos de meio, como o
interestelar.
O Dusty reconhece duas fun¸c˜oes para a distribui¸c˜ao dos gr˜aos: a fun¸c˜ao denominada
MRN (Mathis, Rumpl e Nordsieck, 1977) [72], que tem a seguinte forma:
n(a) ∝ a
−q
com a
min
≤ a ≤ a
max
,
sendo a o raio do gr˜ao e q, o expoente que informa como decresce os gr˜aos. E a fun¸c˜ao MRN
modiﬁcada:
n(a) ∝ a
−q
e
−a/a
0
com a ≥ a
min
onde a
0
´e o comprimento de onda caracter´ıstico em mil´ımetros. Portanto, s˜ao especiﬁcados o
raio m´ınimo e o raio m´aximo dos gr˜aos, o tipo de lei: MRN ou MRN modiﬁcada e os expoente
q e a
o
.
Tamb´em deve ser fornecido como parˆametro de entrada a temperatura dos gr˜aos de
poeira na parte interna do envolt´orio.
No arquivo de sa´ıda s˜ao fornecidas informa¸c˜oes como o ﬂuxo bolom´etrico, raio da fonte
central, o raio mais interno do envolt´orio de poeira, a temperatura da poeira na borda mais
externa do envolt´orio e o tamanho angular da distribui¸c˜ao dos gr˜aos. Al´em disso, tamb´em ´e
fornecida uma descri¸c˜ao detalhada do espectro, como os espectros incidente e emergente na
regi˜ao de poeira.
3.4 Aproxima¸c˜ao de Sobolev e o C´odigo SEI
O entendimento da estrutura dos ventos estelares e a taxa de perda de massa das estrelas
pode ser alacan¸cado por interm´edio da an´alise dos perﬁs de linha. A densidade de coluna dos
´atomos observados e a sua distribui¸c˜ao em fun¸c˜ao da velocidade podem ser obtidos mediante a
compara¸c˜ao dos perﬁs calculados com os te´oricos.
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Um f´oton emitido pela estrela s´o pode ser absorvido em uma regi˜ao do vento que o veja
dentro dos limites de frequˆencias da transi¸c˜ao da linha. Por´em, quando essa regi˜ao de intera¸c˜ao
´e suﬁcientemente estreita, a fun¸c˜ao perﬁl da linha pode ser aproximada por uma fun¸c˜ao delta
(Sobolev, 1960). Esta situa¸c˜ao ocorre quando o gradiente de velocidade no vento, dv/dr, ´e
maior do que v
t
/l, onde v
t
´e a soma das velocidades t´ermica e de turbulˆencia dos ´ıons e l ´e
o comprimento caracter´ıstico no vento pelo qual a densidade ou ioniza¸c˜ao ´e alterada. Nesta
aproxima¸c˜ao de Sobolev, a equa¸c˜ao de transferˆencia radiativa ´e simpliﬁcada pois s´o depende
das condi¸c˜oes locais no ponto onde a absor¸c˜ao ocorrer.
O m´etodo SEI (Lamers et al., 1987) [65] calcula perﬁs de linhas formados em um
envolt´orio circunstelar simetricamente esf´erico e em expans˜ao. A fun¸c˜ao fonte ´e calculada
considerando a aproxima¸c˜ao de Sobolev e a equa¸c˜ao de transferˆencia ´e resolvida por uma
integra¸c˜ao exata. Este m´etodo tˆem a grande vantagem de ser simples e eﬁciˆente e permite o
ajuste dos perﬁs calculados com os observ´aveis de forma iterativa. A seguir ser˜ao descritos as
principais hip´oteses consideradas e os c´alculos que o programa realiza.
Figura 3.1: Sistema de coordenadas adotado. Todas as distˆancias, x, p e z, est˜ao normalizadas para
R

=1.
No m´etodo SEI o envolt´orio tem uma geometria esf´erica, sim´etrica e est´a em expans˜ao.
O sistema de coordenadas adotado ´e representado na ﬁgura 3.1. As coordenadas s˜ao: a distˆancia
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da estrela x, o parˆametro de impacto para a linha de visada p, a distˆancia ao longo da linha de
visada z. Todas as distˆancias s˜ao normalizadas para o raio da estrela. O ˆangulo µ ´e o ˆangulo
formado entre a linha de visada e `a dire¸c˜ao radial.
A velocidade ´e normalizada para a velocidade terminal (v
∞
), que ´e a velocidade m´axima do
vento, logo
w = v/v
∞
(3.3)
´
E adotada a lei de velocidade padr˜ao do tipo CAK (Castor, Abbott e Klein, 1975 [16])
parametrizada, isto ´e
w = w
0
+ (1 − w
0
)(1 − 1/x)
β
(3.4)
onde w
0
´e a velocidade inicial normalizada do vento, x ´e a distˆancia da estrela, em unidades de
raios estelares, e β ´e o parˆametro que nos indica qu˜ao acelerado ´e o vento. A ﬁgura 3.2 ilustra
a varia¸c˜ao da velocidade do vento de acordo com a equa¸c˜ao 3.4 para diferentes valores de beta.
Figura 3.2: A varia¸c˜ao da velocidade no vento estelar com a distˆancia para alguns valores do parˆametro
β. A lei de velocidade que est´a sendo usada ´e dada pela equa¸c˜ao 3.4 e os valores para β est˜ao indicados
em cada um dos gr´aﬁcos.
A profundidade ´otica (τ ) ´e deﬁnida como a profundidade ´optica total do envolt´orio
para um f´oton deslocando-se radialmente na frequˆencia que ele ´e absorvido em um raio r. Al´em
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de considerar a dependˆencia de τ
rad
com a densidade dos ´ıons e do gradiente de velocidade, ´e
preciso levar em conta a esperada mudan¸ca do equil´ıbrio de ioniza¸c˜ao no envolt´orio. Para isso,
´e necess´ario parametrizar τ
rad
para acomodar a poss´ıvel mudan¸ca de equil´ıbrio no envolt´orio,
ou seja (Lamers et al., 1987) [65]:
τ(w) = T
tot
(w/w
1
)
α
1
(1 − (w/w
1
)
1/γ
)
α
2
para w ≤ w
1
τ(w) = 0 para w > w
1
(3.5)
onde w
0
= w (x = 1), w
1
= 1 (para v = v
∞
) e α
1
, α
2
, γ e T
tot
s˜ao parˆametros livres. A
profundidade ´otica total (T
tot
) ´e (Lamers et al., 1987) [65]:
T
tot
=

w1
w
0
τ(w) (3.6)
onde τ (w) ´e dada pela equa¸c˜ao 3.5.
Para um ´atomo de dois n´ıveis, a fun¸c˜ao fonte ´e dada por (Lamers et al., 1987) [65]
S
ν
(x) =
β
c
(x)I

ν
+ B
ν
(x)
β + 
(3.7)
onde I

ν
´e a intensidade fotosf´erica na frequˆencia ν, β ´e a probabilidade de escape para o f´oton,
B
ν
´e a fun¸c˜ao de Planck no vento e β
c
´e a probabilidade de penetra¸c˜ao para os f´otons do
cont´ınuo,  = C
ul
/A
ul
´e a raz˜ao entre as desexcita¸c˜oes colisional e radiativa,  ´e proporcional `a
densidade e ´e dado por:
 = 
0
w
0
x
2
w(x)
(3.8)
onde 
0
tamb´em ´e um parˆametro livre.
A probabilidade de escape para os f´otons da linha ´e
β(τ
0
, σ) =

1
0

1 + σµ
2
τ
0

1 − exp

−
τ
0
1 + σµ
2

dµ (3.9)
e a probabilidade de penetra¸c˜ao para os f´otons do cont´ınuo ´e
β
c
(τ
0
, σ, z) =
1
2

1
µ
c

1 + σµ
2
τ
0

1 − exp

−
τ
0
1 + σµ
2

dµ (3.10)
onde
σ =
x
w
dw
dx
− 1, (3.11)
µ
c
= (1 − z
2
)
1/2
(Castor, 1970) [73] e τ
0
´e dado pela equa¸c˜ao 3.5.
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A dependˆencia do termo colisional do vento pode ser introduzida dentro da fun¸c˜ao de
Planck no vento para simular ventos coronais ou ventos frios. Este termo ´e importante para o
caso em que os termos colisionais s˜ao importantes ( ≥ 0), ou seja
B
ν
/I
c
= (B
ν
/I
c
)
0
exp(−a
t
(w − w
0
)) (3.12)
onde (B
ν
/I
c
) ´e a fun¸c˜ao de Planck normalizada ao cont´ınuo da estrela. (B
ν
/I
c
)
0
para x = 1 e
o parˆametro a
t
, que descreve a varia¸c˜ao de temperatura no vento, s˜ao os parˆametros livres.
A solu¸c˜ao da equa¸c˜ao de transferˆencia fornece a intensidade recebida por um observador
na linha de visada p
I
ν
=

−z
∗
z=−∞
S
ν
(z

)e
−τ
ν(z

)
dτ
ν
(z

) + I
∗
ν
e
−τ
ν(z
∗
)
, p < 1 (3.13)
I
ν
=

z=∞
z=−∞
S
ν
(z

)e
−τ
ν(z

)
dτ
ν
(z

), p ≥ 1 (3.14)
onde a equa¸c˜ao 3.13 descreve a intensidade na frente do disco estelar enquanto a equa¸c˜ao 3.14
as demais regi˜oes. I
∗
ν
´e a intensidade da radia¸c˜ao fotosf´erica e S
ν
´e dado pela equa¸c˜ao 4.17.
A profundidade ´otica τ
ν
(z

) ´e (Castor, 1970) [73]
τ
ν
(z

) =

z

−∞
τ
0
(x)Φ(z)/(1 + σ µ
2
)dz (3.15)
onde τ
0
(x) ´e dado pela equa¸c˜ao 3.5 e a integra¸c˜ao deve ser feita ao longo de uma linha de
visada com p constante. A fun¸c˜ao perﬁl Φ (z) ´e determinada pela turbulˆencia local no vento.
Expressando φ em termos da velocidade normalizada w, temos
φ(∆ω) = π
−1/2
ω
−1
D
exp[−(∆ω/ω
D
)
2
], (3.16)
e
ω
2
D
= ω
2
T
+ ω
2
t
(3.17)
com ω
T
= v
turb
/v
∞
e ω
t
= v
t´ermica
/v
∞
, onde ω
D
´e a velocidade Doopler da linha normalizada
para a velocidade terminal, v
turb
´e a velocidade de turbulˆencia e v
t´ermica
´e a velocidade t´ermica.
Por sua vez, Φ
ν
(z) ´e deﬁnido por
Φ
ν
(z) = ψ

∆ω = µw(x) −
ν − ν
0
ν
0
c
v
∞

dw
z
dz
(3.18)
onde z e x s˜ao acoplados pela condi¸c˜ao de p constante.
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F
ν
=

∞
0
[I
ν
(p)/I
c
]2 p dp] (3.19)
onde os valores para a intensidade espec´ıﬁca I
ν
(p) s˜ao fornecidos pelas equa¸c˜oes 3.13 e 3.14.
Este programa pode ser usado para ajustar perﬁs te´oricos aos perﬁs observados. O
programa pode ser dividido basicamente em quatro partes:
1. A primeira parte ´e destinada `a leitura dos parˆametros de entrada e sele¸c˜ao das distˆancias
radiais onde ser˜ao calculadas a fun¸c˜ao fonte e profundidades ´oticas de Sobolev bem como
as linhas de visada ao longo das quais ser´a calculada a intensidade. Tamb´em ´e calculado
o perﬁl do alargamento Doppler e a sua integral (a fun¸c˜ao erro), necess´arios para a
integra¸c˜ao exata da profundidade ´otica na regi˜ao de integra¸c˜ao.
2. Calcula a fun¸c˜ao fonte e a profundidade ´otica pelo m´etodo da probabilidade de escape.
3. Para cada frequˆencia, a equa¸c˜ao de transfeˆrencia radiativa ´e resolvida em todas as linhas
de visada.
4. Calcula o ﬂuxo pela integra¸c˜ao sobre as diferentes linhas de visada usando o m´etodo da
quadratura de Gauss-Legendre, o que resulta em uma tabela de comprimentos de onda,
do ﬂuxo fotosf´erico, e das componentes do ﬂuxo na ´area do vento que est´a na frente da
estrela (tubo F da ﬁgura 3.3 ) e na regi˜ao externa `a parte frontal do disco estelar (o halo
da ﬁgura 3.3). O ﬂuxo total ´e a soma das contribui¸c˜oes dessas duas regi˜oes do envolt´orio
circunstelar.
A ﬁgura 3.4 mostra o esquema usado na integra¸c˜ao num´erica ao longo de uma linha de
visada.
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Figura 3.3: Regi˜oes de integra¸c˜ao para o vento estelar.
Figura 3.4: Esquema usado para a integra¸c˜ao da intensidade emergente I
υ
ao longo de uma linha
de visada com parˆametro de impacto p. Os pontos usados para a integra¸c˜ao num´erica de τ e I s˜ao
mostradas pelos circulos escuros. W
prof
= µ w(x) ´e a velocidade ou frequˆencia do perﬁl para o qual o
ﬂuxo ´e calculado.
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An´alises e Discuss˜ao
Este cap´ıtulo ´e dividido em trˆes partes: em primeiro lugar apresentamos algumas
considera¸c˜oes sobre as varia¸c˜oes observadas nos perﬁs da s´erie de Balmer do Hidrogˆenio; em
segundo lugar, procuramos reproduzir a SED observada de HD 87643, com o uso dos c´odigos
Cloudy e Dusty, e por ´ultimo, procuramos ajustar perﬁs, segundo o m´etodo SEI modiﬁcado,
para as linhas do Hidrogˆenio.
4.1 Variabilidade
´
E poss´ıvel observar varia¸c˜oes no perﬁl de linha noite ap´os noite no espectro de HD 87643.
A ﬁgura 4.1 ilustra a varia¸c˜ao temporal das larguras equivalentes das componentes em emiss˜ao
e absor¸c˜ao das linhas com perﬁl P-Cygni Hα, Hβ e da linha em emiss˜ao do Fe II 5169 para
todas as nossas observa¸c˜oes. A varia¸c˜ao da largura equivalente total para Hα e Hβ pode ser
observada na ﬁgura 4.2. Nestas ﬁguras, as datas das observa¸c˜oes (fornecidas pela tabela 2.6)
s˜ao expressas em dias julianos modiﬁcados (MJD
1
). A vantagem deste sistema de contagem ´e
que o Dia Juliano (JD
2
) come¸ca ao meio-dia e dura at´e o meio-dia seguinte, de modo que todo
o per´ıodo noturno ﬁca convenientemente inserido em um ´unico dia.
O dia inicial de contagem adotado ´e 1
◦
de janeiro de 4712 a.C. A data juliana modiﬁcada
´e uma forma abreviada da data juliana e corresponde ao n´umero de dias julianos decorridos a
1
Em inglˆes: Modiﬁed Julian Day
2
Em inglˆes: Julian Day
65
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Figura 4.1: Varia¸c˜ao da largura equivalente do perﬁl em emiss˜ao e em absor¸c˜ao.
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Figura 4.2: Largura equivalente total das linhas.
partir do ano de 1858
3
(JD=2.400.000) ou seja:
MJD = JD − 2.400.000 (4.1)
Em geral, o comportamento de Hα e Hβ ´e o mesmo para as componentes em emiss˜ao,
absor¸c˜ao e para o perﬁl P-Cygni. As larguras equivalentes diferem um pouco para MJD de
51250 para o perﬁl de emiss˜ao (a exemplo do Fe II 5169) e do perﬁl P-Cygni mas a maior
diferen¸ca foi observada para a componente em absor¸c˜ao entre MJD de 51250 e 51350.
Tamb´em as velocidades de bordo de ambas as linhas seguem o mesmo padr˜ao de
variabilidade (ﬁgura 4.3), com exce¸c˜ao das observa¸c˜oes efetuadas em torno de MJD = 51250,
quando apresentam comportamentos opostos, `a semelhan¸ca das larguras equivalentes das
componentes. Podem ser notadas que o m´odulo das diferen¸cas entre os valores m´aximo e o
m´ınimo das velocidades de bordo para Hα e Hβ s˜ao de 458 e 487 km s
−1
, respectivamente.
Os valores m´aximos das velocidades de bordo alcan¸cados por essas linhas (Hα e Hβ: -2042
e -1962 km s
−1
, respectivamente), s˜ao muito altos, n˜ao somente tomando como parˆametro as
3
Mais precisamente 12 horas ap´os o meio-dia de 16 de novembro de 1858, no fuso hor´ario universal
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Figura 4.3: Varia¸c˜ao da velocidade de bordo.
informa¸c˜oes publicadas para a estrela HD 87643 mas tamb´em para as estrelas B[e] como uma
classe. A exemplo das larguras equivalentes das componentes em emiss˜ao e dos perﬁs P-Cygni,
as observa¸c˜oes para MJD de aproximadamente 51250 tamb´em apresentam um comportamento
diferenciado para a velocidade de bordo de Hα e Hβ.
Analisamos o comportamento dos perﬁs de Hα e Hβ atrav´es da varia¸c˜ao temporal
da intensidade m´axima normalizada dos picos azul e vermelho (parte superior e inferior
da ﬁgura 4.4, respectivamente), da velocidade do bordo azul da emiss˜ao e da intensidade
m´ınima normalizada da componente em absor¸c˜ao (parte superior e inferior da ﬁgura 4.5,
respectivamente). A intensidade para o pico azul n˜ao foi identiﬁcada na primeira e segunda
temporada para Hα e primeira, segunda e quarta temporada para Hβ para ambas as linhas.
A velocidade m´ınima do lado azul da emiss˜ao foi bem menor em Hβ do que em Hα
(aproximadamente -451 e -770 km/s, respectivamente). A profundidade m´axima da componente
em absor¸c˜ao de Hα foi transladada por 0.1 unidade normalizada. Em geral, o comportamento
de Hα e Hβ ´e o mesmo, com exce¸c˜ao das datas com MJD entre 51244 e 51289 e de 51600 a




[image: alt]CAP
´
ITULO 4. AN
´
ALISES E DISCUSS
˜
AO 69
51655, onde as velocidades no bordo azul da emiss˜ao tˆem comportamentos opostos.
Figura 4.4: Varia¸c˜ao da intensidade m´axima das emiss˜oes dos picos azul (ﬁgura superior) e vermelho
(ﬁgura inferior) para Hα e Hβ.
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Figura 4.5: Figura superior: varia¸c˜ao da velocidade do bordo azul da emiss˜ao. Figura inferior:
varia¸c˜ao da profundidade m´axima para o perﬁl em emiss˜ao.
Informa¸c˜oes sobre a dinˆamica do envolt´orio s˜ao obtidas ao analisarmos a separa¸c˜ao entre
os picos em emiss˜ao azul e vermelho e a absor¸c˜ao central observadas nos perﬁs. Determinamos
o comprimento de onda central dos picos em emiss˜ao ajustando uma gaussiana com a rotina
splot do IRAF e medimos o valor da separa¸c˜ao entre os picos do perﬁl em emiss˜ao (∆λ) e a




[image: alt]CAP
´
ITULO 4. AN
´
ALISES E DISCUSS
˜
AO 71
velocidade no m´ınimo da absor¸c˜ao central para as linhas Hα e Hβ (tabelas 4.1 e 4.2) para as
temporadas. As ﬁguras 4.6 e 4.7 ilustram essas medidas na escala de velocidades.
Tabela 4.1: Varia¸c˜ao da velocidade para as emiss˜oes dos picos azul e vermelho, de separa¸c˜ao entre os
picos e da absor¸c˜ao central para Hα para um conjunto de observa¸c˜oes.
Temporada Emiss˜ao (km/s)
Hα Azul Vermelho Separa¸c˜ao (km/s) Absor¸c˜ao Central (km/s)
1 - 33.8 - -
2 - 32.43 - -
3 -186.83 34.72 221.55 -139.14
21/04/1999 -174.04 30.15 204.19 -99.77
23/06/1999 -161.25 47.51 208.76 -70.21
4 -119.23 52.53 171.76 -80.26
5 -123.79 61.67 185.46 -45.7
Tabela 4.2: Varia¸c˜ao da velocidade para as emiss˜oes dos picos azul e vermelho, de separa¸c˜ao entre os
picos e do absor¸c˜ao central para Hβ.
Temporada Emiss˜ao (km/s)
Hβ Azul Vermelho Separa¸c˜ao (km/s) Absor¸c˜ao Central (km/s)
1 - 40.7 - -
2 - 30.22 - -
3 -104.84 62.9 167.738 -48.04
21/04/1999 -116.55 59.2 175.755 -53.16
23/06/1999 -119.7 67.9 187.595 -28.12
4 - 52.42 - -
5 -102.99 56.73 159.721 -45.7
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Figura 4.6: Espectros de Hα e Hβ na escala de velocidade no referencial heliocˆentrico.
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Figura 4.7: Espectros de Hα e Hβ na escala de velocidade no referencial heliocˆentrico.
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4.2 Cloudy
Inicialmente procuramos utilizar o c´odigo de fotoioniza¸c˜ao Cloudy, descrito no cap´ıtulo 3,
para reproduzir a SED observada de HD 87643. Como subproduto, obtivemos a fra¸c˜ao de
´atomos neutros do Hidrogˆenio na base do vento (parˆametro que necessitamos para ajustar os
perﬁs de Hα e Hβ). A seguir s˜ao descritos como foram selecionados os valores adotados para
os parˆametros usados nas simula¸c˜oes.
A escolha dos parˆametros foi baseada nos dados publicados na literatura para HD 87643
e aqueles que s˜ao usuais para as estrelas que apresentam o fenˆomeno B[e]. Os limites inferior
e superior que foram adotados para a luminosidade s˜ao de 4.2 e 4.9 log L
∗
/L

, de acordo com
o que foi sugerido por Lamers et al. (1998) [29]. Para a temperatura efetiva (T
ef
) escolhemos
um intervalo adequado para uma estrela supergigante B[e], ou seja entre 15000 e 25000 K.
Os valores para o raio da estrela foram determinados atrav´es da seguinte equa¸c˜ao,
R =

L
4 π σ T
4
ef
(4.2)
sendo σ = 5.67 × 10
−5
erg cm
−2
K
−4
s
−1
, e a gravidade superﬁcial foi calculada pela seguinte
equa¸c˜ao
g = GM/R
2
(4.3)
onde G=6.67×10
−8
dyn cm
−2
g
−1
e M = 34 M

(Lopes et al., 1992) [48].
Para a taxa de perda de massa investigamos valores entre 10
−5
e 10
−6
M

/ano.
´
E grande
a incerteza na determina¸c˜ao dessas taxas, mas esses valores s˜ao t´ıpicos para as estrelas B[e].
Lopes et al. (1992) [48] adotaram um valor de 1.2×10
−5
M

/ano, baseando-se na luminosidade
de Hβ e em um tratamento bastante aproximado para a probabilidade de escape do f´oton. Mc
Gregor et al. (1988b) [74] deduziram um valor de 3 ×10
−6
M

/ano examinando a luminosidade
de Brγ. Esses autores consideraram um vento com velocidade dependendo linearmente da
distˆancia enquanto Lopes et al. utilizaram uma lei tipo CAK.
Na simula¸c˜ao estamos considerando um vento em expans˜ao com simetria esf´erica e a
densidade volum´etrica do Hidrogˆenio varia com a distˆancia segundo a seguinte lei:
n(r) = n
0

r
0
r

α
(4.4)
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sendo n
0
a densidade num´erica total de Hidrogˆenio na base do vento e r
0
a distˆancia do centro
da estrela ao in´ıcio da nuvem, ou seja, essencialmente o raio estelar. Estimamos a densidade
inicial de H na base do vento atrav´es da equa¸c˜ao da continuidade, ou seja
n
0
=

˙
M
4π R
2
µ m
H
v
∞
w(R)

(4.5)
sendo R o raio da estrela; w(R) ´e a velocidade inicial do vento normalizada `a velocidade
terminal do vento, onde adotamos o valor normalizado usual de 0.01 (velocidade do som). Para
determinar o expoente α, observamos que
n(r) =

˙
M
4π r
2
µ m
H
v
∞
w(r)

(4.6)
sendo
˙
M a taxa de perda de massa, m
H
=1.66×10
−24
g a unidade de massa atˆomica; µ ´e o peso
molecular m´edio.
Al´em disso, adotamos a seguinte lei de velocidade parametrizada (Scuderi et al., 1992) [76]:
w(r) = w(R)

r
R

γ
(4.7)
Logo, substituindo a equa¸c˜oes 4.7 em 4.6, concluimos que α = 2 + γ
O intervalo inicial adotado para a temperatura dos gr˜aos (T
d
) quando existem, est´a
entre 500 e 1500 K, onde o limite inferior foi escolhido baseado no valor de T
d
para as estrelas
B[e] (Lamers et al., 1998) [29](valor que foi obtido atrav´es do ajuste de um corpo negro que
reproduz o excesso de cor no infravermelho) enquanto para o limite superior foi utilizada a
t´ıpica temperatura de condensa¸c˜ao.
Em resumo, a tabela 4.3 fornece os modelos com os seus respectivos parˆametros usados
nas simula¸c˜oes. Na ´ultima coluna desta tabela constam os valores calculados com o Cloudy
para a fra¸c˜ao de ´atomos de Hidrogˆenio neutros na base do vento (equa¸c˜ao 4.13).
Realizamos as simula¸c˜oes com o Cloudy dividindo o envolt´orio em duas grandes regi˜oes:
uma contendo somente o g´as e outra com g´as e poeira (a tabela 4.3 refere-se apenas `a primeira
regi˜ao). Rodamos o programa sem os gr˜aos at´e uma certa zona e o cont´ınuo emergente dessa
regi˜ao, ser´a o cont´ınuo incidente sobre a segunda regi˜ao onde introduzimos gr˜aos.
O crit´erio utilizado para demarcar a primeira regi˜ao foi o da temperatura do g´as atingir
4000 K e ter in´ıcio a recombina¸c˜ao de Hidrogˆenio. Ent˜ao escolhemos o in´ıcio da regi˜ao onde




[image: alt]CAP
´
ITULO 4. AN
´
ALISES E DISCUSS
˜
AO 76
Tabela 4.3: Limites para os parˆametros usados na simula¸c˜ao da SED com o Cloudy. Os s´ımbolos
citados aqui s˜ao explicados no texto.
Modelo T
ef
log L

R log R log g
˙
M log n
0
q
(K) (L

) (R

) (cm) (cm/s
2
) (M

/ano) (cm
−3
)
1 15000 4.2 18.63 12.11 3.43 1.00×10
−6
12.26 5.59×10
−4
2 15000 4.2 18.63 12.11 3.43 5.00×10
−6
12.95 2.14×10
−3
3 15000 4.2 18.63 12.11 3.43 1.00×10
−5
13.26 3.90×10
−3
4 15000 4.5 26.32 12.26 3.13 1.00×10
−6
11.96 2.32×10
−4
5 15000 4.5 26.32 12.26 3.13 5.00×10
−6
12.65 6.94×10
−3
6 15000 4.7 33.13 12.36 2.93 1.00×10
−6
11.76 1.28×10
−4
7 15000 4.7 33.13 12.36 2.93 5.00×10
−6
12.45 5.18×10
−4
8 15000 4.7 33.13 12.36 2.93 1.00×10
−5
12.76 9.52×10
−4
9 15000 4.9 41.71 12.46 2.73 1.00×10
−6
11.56 7.04×10
−5
10 15000 4.9 41.71 12.46 2.73 5.00×10
−6
12.25 2.94×10
−4
11 15000 4.9 41.71 12.46 2.73 1.00×10
−5
12.56 5.46×10
−4
12 17500 4.2 13.69 11.98 3.70 1.00×10
−6
12.52 1.04×10
−4
13 17500 4.2 13.69 11.98 3.70 5.00×10
−6
13.22 4.28×10
−4
14 17500 4.2 13.69 11.98 3.70 1.00×10
−5
13.52 8.03×10
−4
15 17500 4.5 19.34 12.13 3.40 1.00×10
−6
12.22 4.60×10
−5
16 17500 4.5 19.34 12.13 3.40 5.00×10
−6
12.92 1.86×10
−4
17 17500 4.5 19.34 12.13 3.40 1.00×10
−5
13.22 3.46×10
−4
18 17500 4.7 24.34 12.23 3.20 1.00×10
−6
12.02 2.68×10
−5
19 17500 4.7 24.34 12.23 3.20 5.00×10
−6
12.72 1.08×10
−4
20 17500 4.7 24.34 12.23 3.20 1.00×10
−5
13.02 2.00×10
−4
21 17500 4.9 30.65 12.33 3,00 1.00×10
−6
11.82 1.55×10
−5
22 17500 4.9 30.65 12.33 3,00 5.00×10
−6
12.52 6.31×10
−5
23 17500 4.9 30.65 12.33 3,00 1.00×10
−5
12.82 1.16×10
−4
24 25000 4.2 6.71 11.67 4.32 1.00×10
−6
13.14 1.88×10
−5
25 25000 4.9 15.02 12.02 3.62 1.00×10
−6
12.44 3.76×10
−6
26 25000 4.9 15.02 12.02 3.62 1.00×10
−5
13.44 3.28×10
−5
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existem gr˜aos tal que a temperatura atinja um valor em torno de 1500 K, e a densidade do
g´as ´e dilu´ıda em fun¸c˜ao da nossa distˆancia. Nessa segunda regi˜ao usa-se o expoente α =- 2
em 4.4 quando j´a era atingida a velocidade terminal. Os gr˜aos dispon´ıveis no Cloudy tˆem
as propriedades t´ıpicas daqueles do meio interestelar ((Draine e Lee, 1984) [69] e distribui¸c˜ao
MRN). Tamb´em h´a gr˜aos de diˆametros maiores (regi˜oes de forma¸c˜ao estelar em
´
Orion) e gr˜aos
de Nebulosas Planet´arias. N˜ao foi poss´ıvel reproduzir a SED observada. A ﬁgura 4.8 mostra um
resultado t´ıpico ao modelo 11 da tabela 4.3. O ﬂuxo fotosf´erico ´e o modelo de Kurucz, sendo γ
= 3.17 (1.77 + 2 (equa¸c˜ao 4.4)). A recombina¸c˜ao do Hidrogˆenio ocorre em r = 98 R
∗
. a regi˜ao
com gr˜aos tem in´ıcio nessa distˆancia e se extende at´e r ≈ 15000R
∗
ou 150 vezes a distˆancia
inicial dessa segunda regi˜ao, quando a temperatura atinge 50 K. Mesmo variando a densidade,
as abundˆancias e o tipo de gr˜aos (dentro das limita¸c˜oes contidas no c´odigo) basicamente n˜ao
houve mudan¸cas:n˜ao foi poss´ıvel reproduzir o ﬂuxo observado al´em de 10 µm. A queda r´apida
da temperatura calculada limita a extens˜ao do envolt´orio.
Figura 4.8: SED calculada com o c´odigo Cloudy.
Um ´ultimo mas fundamental resultado obtido com Cloudy ´e sobre o est´agio de ioniza¸c˜ao
do Fe. Conforme de Freitas Pacheco et al. (1982) [43], o envolt´orio de HD 87643 ´e mais frio
pois seu espectro UV ´e dominado por linhas do Fe II e alguns tra¸cos do Fe III. Efetivamente,
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para o modelo adotado nessa se¸c˜ao, 97,8 % dos ´atomos do Fe est˜ao ionizados apenas uma vez
(em r = 0.1R

), com o Fe III respondendo por apenas 2.2 %. Modelos com log L/L

< 4.9,
s´o tˆem a presen¸ca do Fe III imediatamente acima da fotosfera (considerando a mesma taxa de
perda de massa em todos os modelos).
4.3 Dusty
O c´odigo Dusty ´e um dos mais utilizados para modelagem de envolt´orios de poeira, incluindo
as estrelas B[e], que s˜ao exempliﬁcadas a seguir.
A distribui¸c˜ao de energia da estrela RY Sct (ﬁgura 4.9) apresenta a emiss˜ao devida aos
silicatos em torno de 10 µm semelhante com a que aparece na de HD 87643. Esta estrela, que
exibe algumas propriedades do grupo das B[e], foi modelada com um c´odigo de transferˆencia
radiativa em duas dimens˜oes do seu disco de poeira (Men’shchilkov e Miroshnichenko, 2006)
[77]. Esses autores ajustaram a SED observada com uma distribui¸c˜ao dos diˆametros dos gr˜aos
de poeira de carbon´aceos e de silicato dada por MRN mas com diˆametros m´ınimo e m´aximo
de 0.05 e 1 µm.
Figura 4.9: SED para RY Sct com o seu respectivo ajuste.
Um outro exemplo representativo de uma supergigante B[e] e analisada com o c´odigo




[image: alt]CAP
´
ITULO 4. AN
´
ALISES E DISCUSS
˜
AO 79
Dusty ´e da estrela CPD-57
◦
2874 (de Souza et al., 2006) [78]. Apesar de n˜ao apresentar a
emiss˜ao intensa caracter´ıstica em 10 µm como no exemplo anterior, a forma da sua SED se
assemelha com a de HD 87643 no que diz respeito ao excesso no infravermelho ap´os os 10 µm.
Nesse trabalho adotou-se um corpo negro como sendo o objeto central, gr˜aos de silicato com
diˆametro de 5 µm somente e uma lei padr˜ao para a densidade dos gr˜aos de poeira (∝ r
−2
). A
ﬁgura 4.10 ilustra as SEDs observada e desavermelhada modeladas obtidas por esses autores.
Mas frequentemente tem-se valores menores para o expoente dessa lei. Por exemplo, para o disco
de poeira da supergigante B[e] da Nuvem de Magalh˜aes R126 foi adotado o valor de p = −1.7
(Kraus et al. 2007) [79], que foi atribu´ıdo a um disco mais achatado. Para diversas estrelas
Herbig Ae e Be estudadas por Malfait et al. (1998) [62] foram assumidas uma distribui¸c˜ao de
poeira caindo mais lentamente com valores ainda mais baixos para p
Figura 4.10: A SED para CPD-57
◦
2874. As linhas s´olidas correspondem `as SEDs observada e
desavermelhada que foram modeladas com o c´odigo Dusty. A linha tracejada se trata do espectro
de corpo negro para o objeto central. Na ﬁgura tamb´em s˜ao indicadas os parˆametros para o ajuste
(Extra´ıdo de Domiciano de Souza et al. (2005) [78])
Dusty tamb´em foi utilizado por Ivezic et al. (1998) [80] para calcular a SED de
HD 87643. A ﬁgura 4.11 foi constru´ıda para comparar a SED calculada por esses autores com
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a SED observada. Os tipos de gr˜aos adotados por eles foram os t´ıpicos do meio interestelar
(Draine e Lee, 1984) [69], bem como distribui¸c˜ao de diˆametros do tipo MRN, corpo negro com
T
ef
= 10000 K, densidade de poeira decrescendo com p=1 para um envolt´orio com extens˜ao de
5000 vezes o valor do seu raio mais interno, temperatura T
1
dos gr˜aos de 1500 K e profundidade
´otica na banda V de 4.5. A SED obtida por esses autores n˜ao conseguiu reproduzir a SED
observada de HD 87643 por n´os constru´ıda e o valor de 10000 K que foi adotado para a
temperatura efetiva est´a abaixo do valor esperado para uma supergigante B[e].
Figura 4.11: Compara¸c˜ao da SED calculada por Ivezic et al. (1999) com o c´odigo Dusty com a SED
observada para HD 87643.
Assim, procuramos reconstru´ır a SED te´orica para HD 87643, seguindo a metodologia
seguinte (Dusty ainda n˜ao foi implantado dentro de um programa de ajuste).
Baseando-nos no trabalho de Ivezic et al., adotamos gr˜aos com as propriedades dos gr˜aos
interestelares (abundˆancias e opacidades), mas variamos a distribui¸c˜ao de diˆametros bem como
os limites m´aximo e m´ınimo desses diˆametros. Como no trabalho citado, adotamos inicialmente
como fotosfera do objeto central um corpo negro de T
ef
= 15000 K. A diﬁculdade em reproduzir
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a SED observada levou-nos a reduzir essa temperatura para 14000 K. Como um corpo negro
emite mais f´otons ultravioleta em compara¸c˜ao com uma fotosfera de mesma temperatura efetiva,
abandonamos essa aproxima¸c˜ao e adotamos o mesmo modelo para a fotosfera utilizado na se¸c˜ao
anterior. Com esse ﬂuxo fotosf´erico e demais parˆametos de Ivezic et al., calculamos a SED que
serviu de base para examinarmos as consequˆencias sobre o ﬂuxo emergente da varia¸c˜ao dos
diversos parˆametros:
• A temperatura dos gr˜aos (T
1
), no raio mais interno do envolt´orio de poeira, foi testada
no intervalo de 500 e 1800 K
• Sabemos que τ
ν
> 1 porque a fotosfera n˜ao ´e observada. Al´em disso, τ
ν
> 6 provoca um
d´eﬁcit para λ < 2µm
• O diˆametro m´aximo dos gr˜aos foi testado at´e 10 µm. Acredita-se que gr˜aos maiores s˜ao
formados no meio circunstelar devido a maior densidade dos gr˜aos (Elia et al., 2004) [81]
• Tendo em vista a importˆancia e poss´ıvel predominˆancia de gr˜aos maiores, al´em de
aumentar o diˆametro m´aximo variamos tamb´em o expoente q na lei MRN (q=3.3). Na
literatura com frequˆencia adota-se um valor ´unico para o diˆametro.
A ﬁgura 4.12 exibimos as SEDs que julgamos mais adequadas. A combina¸c˜ao de
T
1
=1500 K e τ
ν
entre 4 e 5 ´e fundamental para reproduzir o ﬂuxo observado para λ < 2µm.
Por outro lado, a emiss˜ao dos silicatos em 10µm (tanto na intensidade m´axima quanto na raz˜ao
entre os ﬂuxos na base da emiss˜ao) s´o foi conseguida favorecendo a presen¸ca de gr˜aos maiores
com q=-3.3. Com os gr˜aos considerados n˜ao foi poss´ıvel eliminar os excessos em torno de 3 e 40
µm. De fato, qualquer mudan¸ca nos ﬂuxos nessas regi˜oes signiﬁcou d´eﬁcit para λ < 2µm.
´
E de
se notar ainda nessas simula¸c˜oes, que ocorreu o mesmo j´a descrito na se¸c˜ao anterior: densidade
∝ r
−2
n˜ao reproduzem o excesso no infravermelho al´em de 9 µm. Valores adequados s´o foram
conseguidos com expoente p ≈ 1.2.
Um resultado interessante a partir desse ajuste ´e a extin¸c˜ao total A
V
. Se para essa
extin¸c˜ao utilizarmos o intervalo entre 4.7 e 5.2, conforme a ﬁgura 4.12, o valor m´edio para m
V
= 8.65 (tabela 2.1) e para M
V
= -6.2 (B4 I), temos por
M
V
= (m
V
− A
V
) + 5 − 5 log r, (4.8)
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Figura 4.12: SEDs calculadas para HD 87643 com o c´odigo Dusty.
os valores entre 850 e 1086 pc para a distˆancia de HD 87643, esses valores s˜ao menores que os
de Lopes et al. (1992) [48] e Oudmaijer et al. (1998) [38] (cap´ıtulo 1).
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4.4 Perﬁs de Linha Hα e Hβ
O c´odigo SEI foi adaptado para ajustar os seguintes parˆametros f´ısicos da estrela:
luminosidade, temperatura efetiva, perda de massa, velocidade terminal e a lei de varia¸c˜ao
das popula¸c˜oes dos n´ıveis atˆomicos envolvidos na transi¸c˜ao.
Foi ainda inclu´ıdo no programa SEI, como op¸c˜ao, a seguinte lei de velocidade (Scuderi
et al., 1992) [76]:
w = w
0
x
γ
(4.9)
sendo w e w
0
a velocidade e a velocidade inicial do vento, normalizadas para a velocidade
terminal, x ´e a distˆancia ao centro da estrela em unidades de raios estelares, e γ indica o
quanto o vento ´e acelerado. As integra¸c˜oes s˜ao realizadas at´e a distˆancia limite de x (limite) =
(1/w
0
)
γ
. Ap´os esse ponto, a velocidade ´e constante e a aproxima¸c˜ao de Sobolev n˜ao se aplica.
No c´odigo SEI a profundidade ´otica ´e parametrizada para considerar as mudan¸cas das
popula¸c˜oes dos n´ıveis do ´atomo de Hidrogˆenio no vento. Na nossa modiﬁca¸c˜ao do c´odigo SEI,
utilizamos diretamente a seguinte express˜ao para τ
0
(Lamers et al., 1987) [65]:
τ
0
(x) =
πe
2
mc
(gf)
lu

n
l
g
l
−
n
u
g
u

R
∗
v
∞
c
ν
0
x
w
. (4.10)
sendo f a for¸ca de oscilador da transi¸c˜ao, os subscritos l e u referem-se aos n´ıveis inferior e
superior, respectivamente; os n’s s˜ao as densidades volum´etricas; g’s os pesos estat´ısticos; ν
0
a
frequˆencia de laborat´orio da transi¸c˜ao.
Foi adotada a seguinte parametriza¸c˜ao para obter as respectivas popula¸c˜oes dos n´ıveis
envolvidos nas transi¸c˜oes em fun¸c˜ao da distˆancia:
n
i
(x) =
n
0
i
x
α
i
(4.11)
sendo x = R
∗
/r a distˆancia em unidades de raios estelares e n
0
i
= n
i
(R
∗
) a popula¸c˜ao de um
n´ıvel i de um ´atomo ou ´ıon na vizinhan¸ca da fotosfera estelar.
A densidade num´erica de Hidrogˆenio neutro na vizinhan¸ca da superf´ıcie estelar foi obtida
atrav´es da equa¸c˜ao da continuidade de massa, ou seja
n
i
=
˙
Mq
4π R
2
µ m
H
w
0
v
∞
(4.12)




[image: alt]CAP
´
ITULO 4. AN
´
ALISES E DISCUSS
˜
AO 84
sendo
q =

1 −
n
HII
n
H

(4.13)
a fra¸c˜ao de ´atomos neutros, n
H
a densidade volum´etrica total de Hidrogˆenio e n
HII
a densidade
volum´etrica de H ionizado e w
0
´e a velocidade inicial do vento normalizada. Nesse trabalho
adotamos a velocidade do som:
v
s
=

kT/µ m
H
(4.14)
o alargamento Doppler ´e proporcional a

v
2
D
+ µ
2
turb
(4.15)
sendo que v
D
=

2kT
µ m
H

1
2
´e a velocidade Doppler, k a constante de Boltzmann, T a temperatura
do el´etron e u
turb
a velocidade de microturbulˆencia, que n˜ao utilizamos (u
turb
=0). A velocidade
inicial ´e a velocidade do som (

kT/µ m
H
).
O pr´oximo passo foi obter a popula¸c˜ao do Hidrogˆenio na vizinhan¸ca da fotosfera estelar
para os n´ıveis envolvidos nas transi¸c˜oes. Utilizamos a equa¸c˜ao 4.12 e a equa¸c˜ao de Boltzmann,
que ´e dada por:
n
u
=
n
l
g
u
g
l
e
(∆E/kT )
(4.16)
Finalmente, com as popula¸c˜oes dos n´ıveis calculadas em cada posi¸c˜ao, pode-se calcular
a fun¸c˜ao fonte para as transi¸c˜oes de uma linha pela seguinte express˜ao (n˜ao consideramos o
cont´ınuo):
S
lu
=
2hν
3
c
2

n
l
/g
l
n
u
/g
u
− 1

−1
, (4.17)
al´em da profundidade ´otica τ
0
(equa¸c˜ao 4.9).
O programa SEI modiﬁcado foi utilizado como subrotina de um programa que faz
o ajuste por m´ınimos quadrados dos perﬁs calculados usando o algoritmo de Marquardt
(Bevington, 1969) [82], mas no nosso caso, a subrotina com a fun¸c˜ao anal´ıtica para ajustar, foi
substituida pelo c´odigo SEI modiﬁcado. Basicamente, a rotina que calcula o ajuste funciona
da seguinte maneira:
1) O valor inicial do χ
2
(a) ´e calculado para cada parˆametro a, que s˜ao o raio da estrela,
velocidade terminal do vento, perda de massa, fra¸c˜ao de ´atomos neutros, o expoente γ
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da lei de velocidade, e os expoentes α
l
e α
u
que descrevem a varia¸c˜ao das popula¸c˜oes do
n´ıvel inferior e superior da transi¸c˜ao.
2) Um fator λ, que controla a interpola¸c˜ao dos algoritmos entre dois extremos, assume um
valor inicial igual a 0.001.
3) δa , que ´e o incremento atribuido aos parˆametros de entrada, e χ
2
(a + δa) s˜ao calculados
para o valor inicial atribuido para o λ inicial.
4) Nesta etapa o programa efetua um teste onde se χ
2
(a + δa) > χ
2
(a), o valor de λ ´e
aumentado por fator 10 e o passo trˆes ´e repetido.
5) Caso o valor de χ
2
(a + δa) < χ
2
(a), o valor de λ decresce por um fator 10 e o valor incial
assumido para os parˆametros passa a ser a

= a + δa. O programa ent˜ao retorna ao passo
trˆes adotando este novo valor de a

.
6) Devido `a complexidade j´a mostrada dos perﬁs observados, para o ajuste, escolhemos os
perﬁs m´edios de Hα e Hβ observados no dia 06 de dezembro de 1998 (primeira temporada),
por serem mais simples (sem pico duplo).
Os passos para a escolha dos parˆametros para construir a grade de perﬁs e posterior ajuste,
foram os seguintes:
1. Para fazer uma estimativa do valor da fra¸c˜ao de ´atomos neutros para cada conjunto de
parˆametros (tabela 4.3), usamos o programa Cloudy.
2. Para cada um dos modelos, que foram constru´ıdos com os parˆametros dados pela tabela
4.3 e com os respectivos valores da fra¸c˜ao de ´atomos neutros calculados no passo 1, usamos
o programa SEI para produzir uma rede de perﬁs variando somente os parˆametros α
2
e α
4
e γ. Um parˆametro que requer aten¸c˜ao ´e a velocidade terminal. Obviamente h´a a restri¸c˜ao
de ser maior que a velocidade de bordo, e a raz˜ao entre as duas depende essencialmente
dos modelos adotados para o vento. Pacheco (1982, comunica¸c˜ao privada) estimou que
v
∞
= 1.2 v
bordo
, (4.18)
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para Hβ, utilizando uma lei de velocidade tipo CAK. Isso implica, no caso presente, em
v
∞
≈ 1900 km/s para o vento de HD 87643. Mas esse valor ´e menor que a velocidade de
bordo medida em Hα, raz˜ao porque nos ﬁxamos em valores em torno de 2000 km/s.
3. Para ajustar os perﬁs de Hα e Hβ, o primeiro passo foi construir uma rede de perﬁs
variando os parˆametros de entrada, e com o objetivo de ter um ou v´arios perﬁs iniciais
para o ajuste. Em princ´ıpio, uma vez ajustado o perﬁl para uma das transi¸c˜oes, o outro
perﬁl ser´a ajustado apenas por um parˆametro, que diz respeito `a popula¸c˜ao do n´ıvel
superior da transi¸c˜ao j´a que os demais parˆametros s˜ao comuns. Escolhemos Hβ como
primeiro perﬁl a ser ajustado. Em seguida, tentamos o ajuste partindo de um perﬁl
com uma intensidade m´axima semelhante ao perﬁl observado. Usamos o programa para
ajustar cada um desses modelos que foram constru´ıdos com base nas informa¸c˜oes da
tabela 4.3 e dos passos 1 e 2. Somente foram usados para o ajuste de Hβ a perda
de massa, γ, velocidade terminal, α
2
, α
4
; a luminosidade e a temperatura efetiva s˜ao
mantidas ﬁxas para cada modelo. O incremento para todos os parˆametros foi da ordem
de 10% do seu valor inicial e procuramos minimizar o valor do χ
2
em 15 intera¸c˜oes. Caso
n˜ao houvesse convergˆencia, reinici´avamos com novos incrementos, ou menor n´umero de
parˆametros. Um parˆametro quase sempre problem´atico foi a velocidade terminal pois
levava `a divergˆencia no valor do χ
2
, raz˜ao pela qual teve o seu valor ﬁxado. O programa
n˜ao forneceu resultados para alguns modelos, mesmo utilizando um n´umero menor de
parˆametros para o ajuste.
4.5 Resultados Obtidos
Em um primeiro passo, procuramos ajustar o perﬁl P-Cygni para Hβ, por´em n˜ao foi poss´ıvel
reproduzir uma linha intensa e estreita para a parte em emiss˜ao que ao mesmo tempo ajustasse
a parte em absor¸c˜ao. Conforme mostra a ﬁgura 4.13, a medida que a linha em emiss˜ao se
torna mais intensa, ela se torna mais larga e a absor¸c˜ao tende a desaparecer. Para gerar
esses dois perﬁs foi adotada uma lei de velocidade tipo β e os parˆametros usados foram os
seguintes: T
ef
= 15000 K, R = 18.63 R

,
˙
M = 1.5 × 10
−5
M

/ano, γ = 0.7, v
∞
= 1600 km/s,
q = 2.14 × 10
−3
, α2 = 2.5 e α3 = 4.3 e 4.4 (perﬁl 1 e 2, respectivamente).
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Figura 4.13: Tentativa do ajuste do perﬁl P-Cygni para Hβ.
A nossa pr´oxima tentativa foi trabalhar com a componente em absor¸c˜ao e em emiss˜ao
separadamente, relembrando que o c´odigo calcula separadamente o ﬂuxo proveniente do disco
estelar e o ﬂuxo proveniente do disco maior, deﬁnido pela extens˜ao do vento subtra´ıdo do
disco estelar. Para a parte em emiss˜ao, encontramos resultados satisfat´orios utilizando a lei de
velocidade parametrizada dada pela equa¸c˜ao 4.7.
A tabela 4.4 reune os parˆametros calculados pelo programa de ajuste para a componente
em emiss˜ao de Hβ para cada um dos modelos fornecidos pela tabela 4.3. O modelo 22 foi o
´unico para o qual o programa n˜ao forneceu resultado. O n´umero de parˆametros (N) que o
programa procurou ajustar ´e citado pela coluna 11 da tabela 4.4. Para N=3, o programa de
ajuste s´o funcionou para os parˆametros γ, α
2
e α
4
, sendo que os valores para a taxa de perda de
massa e para a fra¸c˜ao de ´atomos de Hidrogˆenios neutros foram mantidos ﬁxos nesses modelos,
enquanto para N=5 foram ajustados os cinco parˆametros: γ, α
2
e α
4
,
˙
M e q.
A maioria dos modelos foram ajustados para trˆes parˆametros com valores para χ
2
da
ordem de 10
−1
. A ﬁgura 4.14 (ﬁgura superior) mostra dois desses modelos calculados com
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o programa de ajuste. Os modelos 9, 15, 18 e 25 foram ajustados com cinco parˆametros e
forneceram menores valores para o χ
2
(da ordem de 10
−2
). A ﬁgura 4.14 (ﬁgura inferior)
mostra o perﬁl calculado para o modelo 9 que ´e praticamente idˆentico aos modelos 15, 18
e 25. Apesar desses quatro modelos apresentarem temperatura efetiva (15000 a 25000 K) e
luminosidade (4.5 a 4.9 log L/L

) bastante diferentes, os valores para a taxa de perda de
massa (da ordem de 10
−7
M

/ano) e γ (entre 0.99 e 1.17) est˜ao pr´oximos entre si. Os outros
dois modelos que apresentam χ
2
da ordem de 10
−2
s˜ao mostrados na ﬁgura 4.15, sendo que o
modelo 21 foi ajustado com trˆes parˆametros enquanto para o modelo 14, cuja taxa de perda
massa calculada ´e da ordem de 10
−4
M

/ano, o resultado obtido divergiu consideravelmente do
perﬁl observado.
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Tabela 4.4: Resultados obtidos para o ajuste do perﬁl em emiss˜ao de Hβ.
Modelo T
ef
(K) log L R
˙
M γ q α
2
α
4
χ
2
N
(K) L

R

(M

/ano)
1 15000 4.2 18.63 1.00 × 10
−6
0.76 5.59 × 10
−4
3.09 4.70 1.25 × 10
−1
3
2 15000 4.2 18.63 5.00 × 10
−6
0.53 2.14 × 10
−3
2.84 4.69 2.62 × 10
−1
3
3 15000 4.2 18.63 1.00 × 10
−5
0.53 3.90 × 10
−3
3.09 4.95 3.10 × 10
−1
3
4 15000 4.5 26.32 1.00 × 10
−6
1.13 2.32 × 10
−4
3.94 5.11 7.76 × 10
−2
3
5 15000 4.5 26.32 5.00 × 10
−6
0.55 6.94 × 10
−3
3.07 4.91 2.66 × 10
−1
3
6 15000 4.7 33.13 1.00 × 10
−6
1.15 1.28 × 10
−4
3.70 4.82 6.32 × 10
−2
3
7 15000 4.7 33.13 1.92 × 10
−6
0.83 1.98 × 10
−4
3.10 4.64 1.20 × 10
−1
5
8 15000 4.7 33.13 1.00 × 10
−5
0.58 9.52 × 10
−4
2.89 4.70 2.20 × 10
−1
3
9 15000 4.9 41.71 4.16 × 10
−7
1.10 2.92 × 10
−5
2.76 3.80 3.86 × 10
−2
5
10 15000 4.9 41.71 2.96 × 10
−6
0.83 1.74 × 10
−4
3.13 4.67 11.7 × 10
−1
5
11 15000 4.9 41.71 1.00 × 10
−5
0.62 5.46 × 10
−4
2.92 4.68 1.97 × 10
−1
3
12 17500 4.2 13.69 1.00 × 10
−6
0.86 1.04 × 10
−4
3.49 4.98 1.37 × 10
−1
3
13 17500 4.2 13.69 5.00 × 10
−6
0.51 4.28 × 10
−4
2.85 4.70 2.88 × 10
−1
3
14 17500 4.2 13.69 1.16 × 10
−4
0.34 9.32 × 10
−3
2.00 3.94 1.20 5
15 17500 4.5 19.34 1.74 × 10
−7
1.06 7.08 × 10
−6
2.70 3.74 3.88 × 10
−2
5
16 17500 4.5 19.34 5.00 × 10
−6
0.58 1.86 × 10
−4
2.85 4.66 2.30 × 10
−1
3
17 17500 4.5 19.34 1.00 × 10
−5
0.51 3.46 × 10
−4
2.87 4.73 2.87 × 10
−1
3
18 17500 4.7 24.34 6.79 × 10
−7
1.17 1.82 × 10
−5
3.58 4.63 3.89 × 10
−2
5
19 17500 4.7 24.34 5.00 × 10
−6
0.64 1.08 × 10
−4
2.96 4.70 1.96 × 10
−1
3
20 17500 4.7 24.34 1.00 × 10
−5
0.56 2.00 × 10
−4
2.83 4.67 2.66 × 10
−1
3
21 17500 4.9 30.65 1.00 × 10
−6
1.17 1.55 × 10
−5
3.57 4.62 5.51 × 10
−2
3
23 17500 4.9 30.65 1.00 × 10
−5
1.50 1.16 × 10
−4
5.81 7.31 1.40 × 10
−1
3
24 25000 4.2 6.71 1.00 ×10
−6
0.54 1.88 × 10
−5
2.81 4.60 2.80 × 10
−1
3
25 25000 4.9 15.02 1.37 × 10
−7
0.99 5.14 × 10
−7
2.67 3.67 3.78 × 10
−2
5
26 25000 4.9 15.02 1.00 × 10
−5
0.51 3.28 × 10
−5
3.07 4.89 3.50 × 10
−1
3




[image: alt]CAP
´
ITULO 4. AN
´
ALISES E DISCUSS
˜
AO 90
Figura 4.14: Modelos calculados com o m´etodo SEI modiﬁcado comparados com o perﬁl observado
para Hβ.
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Figura 4.15: Perﬁs calculados para Hβ.
A componente em absor¸c˜ao do perﬁl de Hβ foi calculada pelo programa utilizando a
parametriza¸c˜ao para a lei de velocidade tipo CAK (equa¸c˜ao 3.4), que forneceu os melhores
resultados, mas o ajuste foi conseguido para um n´umero menor de modelos. A tabela 4.5
apresenta esses resultados. Nota-se que a maioria dos modelos foram ajustados com os cinco
parˆametros e, com exce¸c˜ao do modelo 10, os valores para o χ
2
s˜ao da ordem de 10
−3
. A ﬁgura
4.16 mostra os perﬁs calculados para os modelos 1 e 4, que no geral s˜ao equivalentes. Para
a maioria dos modelos, os valores calculados para a taxa de perda de massa s˜ao da ordem de
10
−6
M

/ano e os valores de γ para a maioria dos modelos est˜ao entre 1.82 e 1.99.
A ﬁgura 4.17 ilustra a varia¸c˜ao da fun¸c˜ao fonte com a distˆancia do vento para as
componentes em absor¸c˜ao e emiss˜ao de Hβ para o modelo 10. A queda r´apida nos valores
da fun¸c˜ao fonte nos informa que as linhas da s´erie de Balmer s˜ao formadas essencialmente
pr´oximas das fotosferas (< 5R
∗
).
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Tabela 4.5: Resultados obtidos com o programa de ajuste para a parte de absor¸c˜ao de Hβ.
Modelo T
ef
log L R
˙
M γ q α
2
α
4
χ
2
N
(K) (L

) (R

) (M

/ano) 10
−3
1 15000 4.2 18.63 5.08 × 10
−7
1.99 1.47 × 10
−3
5.52 7.32 5.98 5
4 15000 4.5 26.32 1.24 × 10
−6
1.83 2.87 × 10
−4
3.95 6.18 9.08 5
6 15000 4.7 33.13 1.00 × 10
−6
1.17 1.28 × 10
−4
3.68 6.30 9.67 3
7 15000 4.7 33.13 7.87 × 10
−6
1.98 8.15 × 10
−4
5.48 7.28 6.04 5
10 15000 4.9 41.71 5.00 × 10
−6
1.89 2.94 × 10
−4
4.51 6.55 71.1 3
11 15000 4.9 41.71 1.00 × 10
−5
1.95 5.46 × 10
−4
5.27 7.13 5.82 3
12 10500 4.9 41.71 2.36 × 10
−6
1.96 2.45 × 10
−4
5.41 7.22 6.09 5
13 17500 4.2 13.69 2.63 × 10
−6
5.54 2.25 × 10
−4
3.77 5.93 9.04 5
16 17500 4.5 19.34 1.32 × 10
−6
1.82 5.385 × 10
−4
3.99 6.20 8.88 5
18 17500 4.7 24.34 1.44 × 10
−6
1.60 3.87 × 10
−5
3.86 6.18 9.68 5
19 17500 4.7 24.34 9.35 × 10
−6
1.97 2.02 × 10
−4
5.72 7.52 5.76 5
22 17500 4.9 30.65 5.00 × 10
−6
1.94 6.31 × 10
−5
4.66 6.51 7.67 3
23 17500 4.9 30.65 1.00 × 10
−5
1.96 1.16 × 10
−4
5.35 7.16 5.60 3
24 25000 4.2 6.71 7.49 ×10
−7
1.87 1.38 × 10
−5
4.93 6.80 7.14 5
25 25000 4.9 15.02 1.10 × 10
−6
1.82 4.17 × 10
−6
3.91 6.13 9.07 5
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Figura 4.16: Perﬁs calculados para os modelos 1 e 4 da componente em absor¸c˜ao de Hβ.
Agora vamos tratar do ajuste para as componentes em emiss˜ao e absor¸c˜ao para Hα.
´
E
esperado que somente um parˆametro seja ajustado, α
3
, uma vez que os outros parˆametros, que
s˜ao comuns ao objeto e vento, j´a foram obtidos do ajuste de Hβ (tabelas 4.4 e 4.5).
Come¸cando pelo perﬁl em emiss˜ao, vamos usar os valores dos parˆametros obtidos do
ajuste para Hβ da tabela 4.4 para tentar ajustar cada um dos modelos para Hα. O valor
inicial de α
3
para cada um desses modelos, que ser´a usado no programa de ajuste, foi obtido
produzindo um perﬁl com intensidade m´axima semelhante ao perﬁl observado. Em seguida, o
programa procurou ajustar α
3
para cada um dos modelos, sendo que para alguns deles n˜ao foi
obtido resultado.
A tabela 4.6 fornece os valores obtidos para α
3
, com os seus respectivos χ
2
, dos modelos
para os quais o programa convergiu para a componente em emiss˜ao de Hα.
A ﬁgura 4.18 mostra os perﬁs calculados para alguns dos modelos, onde n˜ao foi obtido um
resultado satisfat´orio para o ajuste da componente em emiss˜ao de Hα. Pela an´alise das tabelas
4.4 e 4.6 os modelos 4 e 6 apresentam perﬁs semelhantes pois os seus parˆametros calculados
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Tabela 4.6: Resultados obtidos do programa de ajuste para a componente em emiss˜ao de Hα.
Modelo α
2
α
3
χ
2
(×10
−1
)
1 3.09 1.03 5.28
3 3.09 3.85 3.97
4 3.94 4.58 2.18
5 3.07 3.90 3.89
6 3.70 4.28 2.53
9 2.76 0.79 5.60
11 2.92 1.03 5.46
12 3.49 3.18 4.19
14 2.00 5.45 1.34
16 2.85 1.50 6.12
18 3.58 3.26 5.16
19 2.96 4.36 1.96
21 3.57 3.17 3.43
23 5.81 6.14 2.91
24 2.81 5.42 1.90
26 3.07 2.14 6.33
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Figura 4.17: Varia¸c˜ao da fun¸c˜ao fonte em fun¸c˜ao da distˆancia para as componentes de Hβ (modelo
10)
s˜ao relativamente pr´oximos (exceto a luminosidade), assim como os modelos 3 e 5, ainda que
a diferen¸ca entre a taxa de perda de massa desses dois ´ultimos modelos seja aproximadamente
uma ordem de grandeza. O modelo 23 conseguiu reproduzir a intensidade m´axima da emiss˜ao
por´em as asas do perﬁl tornaram-se mais estreitas. O perﬁl calculado para o modelo 14 tamb´em
´e semelhante ao modelo 24 mas o perﬁl obtido para Hβ (ﬁgura 4.15), al´em da taxa de perda de
massa (da ordem de 10
−4
M

/ano), s˜ao inconsistentes. Entre os modelos calculados para Hα
que melhor ajustaram os perﬁs em emiss˜ao de Hβ (modelos 9, 15, 18 e 25), o programa forneceu
resultados somente para os modelos 9 e 18, por´em os valores calculados para os coeﬁcientes α
2
s˜ao maiores do que α
3
.
No que diz respeito `a componente de absor¸c˜ao de Hα foi adotado um procedimento
an´alogo ao que foi seguido para a parte em emiss˜ao. Procuramos ajustar todos os modelos que
foram avaliados pelo programa e produziram resultados para a componente de absor¸c˜ao de Hβ
(tabela 4.7). Apesar da maioria dos modelos apresentarem valores para o χ
2
da ordem de 10
−2
,
os resultados obtidos para os perﬁs calculados n˜ao foram satisfat´orios (ﬁgura 4.19).
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Figura 4.18: Tentativa do ajuste para a componente em emiss˜ao para Hα.
Obviamente, apenas pelo valor do χ
2
n˜ao podemos escolher o modelo mais adequado
(n˜ao h´a unicidade) mas h´a coerˆencia nos resultados das tabelas 4.4 e 4.5: nos modelos para os
perﬁs em absor¸c˜ao, as popula¸c˜oes dos n´ıveis envolvidos caem mais rapidamente do que no caso
dos perﬁs em emiss˜ao quando se tem a mesma taxa de perda de massa (modelo 11, por exemplo,
em que foram ajustados somente trˆes parˆametros). Se a taxa de perda de massa tamb´em ´e um
parˆametro livre (modelos 10 e 12), esse parˆametro ´e maior para o perﬁl de absor¸c˜ao, al´em do
vento ser pouco acelerado, com γ ≈ 2. Se temos aqui uma forte indica¸c˜ao de que o envolt´orio
n˜ao ´e homogˆeneo, isso n˜ao explica a impossibilidade de reproduzir o perﬁl de Hα. Como a
regi˜ao de forma¸c˜ao de Hα abrange uma regi˜ao maior que para Hβ, pode ser argumentado que
o vento ´e fortemente n˜ao homogˆeneo (adensamentos, por exemplo). Mas uma alternativa pode
ser simplesmente uma parametriza¸c˜ao insuﬁciente das popula¸c˜oes, o que n˜ao explica, pois a
introdu¸c˜ao de mais parˆametros tornaria o problema mais nebuloso.
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Tabela 4.7: Resultados obtidos do programa de ajuste para a componente em absor¸c˜ao de Hα.
Modelo α
2
α
3
χ
2
1 5.52 7.37 2.39 × 10
−2
4 3.95 6.05 7.62 × 10
−2
7 5.48 7.49 2.09 × 10
−2
10 4.51 6.61 4.74 × 10
−2
11 5.27 3.05 5.18 × 10
−1
12 5.41 7.42 2.08 × 10
−2
15 3.99 6.13 7.14 × 10
−2
18 3.86 6.04 1.20 × 10
−1
19 5.72 7.72 1.92 × 10
−2
22 4.66 7.20 1.30 × 10
−1
23 5.35 6.76 3.67 × 10
−2
24 4.93 6.92 2.85 × 10
−2
25 3.91 5.98 5.86 × 10
−2
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Figura 4.19: Tentativa do ajuste para a componente em absor¸c˜ao de Hα.




Cap´ıtulo 5
Conclus˜oes e Perspectivas
HD 87643 ´e uma das B[e] que ainda desaﬁam nossa compreens˜ao para melhor classiﬁca-
la. Neste trabalho procuramos analisar a forma¸c˜ao dos perﬁs de Hα e Hβ, bem como
de sua Distribui¸c˜ao espectral de energia, primeiramente com um envolt´orio homogˆeneo e
simetricamente esf´erico em torno de uma estrela com T
ef
∼ 15000 K e log L/L

> 4.2. Isso
n˜ao foi poss´ıvel, e a reprodu¸c˜ao dos perﬁs citados s´o foi alcan¸cada para Hβ e em certa medida,
considerando duas regi˜oes distintas: regi˜oes com leis diferentes para a expans˜ao do vento e
tamb´em com taxas diferentes de perda de massa. Apesar do tratamento aproximado, obtivemos
resultados coerentes com o modelo proposto por Zickgraf et al. (1985) [33] para R126: uma
varia¸c˜ao da regi˜ao equatorial (mais densa e lenta) e para a regi˜ao polar (menos densa e r´apida).
Se a varia¸c˜ao entre as duas regi˜oes ´e brusca ou suave, ´e uma quest˜ao em aberto e depende
dos modelos.
´
E importante notar que o mais fundamental nessas taxas de perda de massa ´e
a raz˜ao entre elas e n˜ao seus valores individualmente: ap´os mais de uma d´ecada de esfor¸cos,
determinar a taxa de perda de massa de objetos massivos ainda ´e sujeito a grandes incertezas
(Vink, 2008)[83].
Nossas observa¸c˜oes mostram HD 87643 como um objeto bem mais complexo do que j´a
era conhecido, com perﬁs da s´erie de Balmer mostrando variabilidade em diferentes escalas de
tempo: as ﬁguras 2.4 a 2.8 mostram a varia¸c˜ao entre as temporadas e a ﬁgura 5.1 exempliﬁca
varia¸c˜oes em curto per´ıodo (aproximadamente quatro horas).
Al´em disso, os perﬁs em emiss˜ao tˆem uma componente larga e outra estreita e h´a uma
absor¸c˜ao central tamb´em vari´avel, especialmente do lado azul (ﬁguras 4.6 e 4.7). Temos aqui
99
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Figura 5.1: Observa¸c˜oes do dia 06 de dezembro de 1998 para HD 87643
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a observa¸c˜ao do efeito da rota¸c˜ao, efeito fundamental para os dois modelos propostos para
o vento circunstelar das estrelas B[e] (Lamers e Cassinelli, 1999) [84]: ventos bi-est´aveis e o
modelo de compress˜ao do vento. Entretanto, esses modelos dependem tamb´em do ﬂuxo de
f´otons de continuo de Lyman, raz˜ao pela qual s˜ao aplicados essencialmente para B[e] “early-
type”, com T
ef
> 21000 K. Uma observa¸c˜ao crucial ´e que a hip´otese de T
ef
∼ 15000 K tem
sua origem e justiﬁcativa maior no espectro IUE (no qual predomina o Fe II). Como o presente
trabalho n˜ao contradiz esse valor da temperatura, HD 87643 esta justamente na regi˜ao onde
parece haver um segundo salto de estabilidade (log T
ef
= 4.176 K) (ﬁgura 5.2). Esses saltos de
estabilidade signiﬁcam mudan¸cas bruscas na estrutura dos ventos. Na temperatura atribuida `a
HD 87643 considera-se que o mecanismo respons´avel pela mudan¸ca seja a recombina¸c˜ao do Fe
III para o Fe II. Contudo, as observa¸c˜oes que temos at´e a presente data n˜ao apontam para uma
maior presen¸ca do Fe III. Mais observa¸c˜oes no UV al´em de fotometria s˜ao essenciais. Ainda
sobre modelos para o envolt´orio, a presen¸ca de uma regi˜ao tipo disco com rota¸c˜ao parcialmente
Kepleriana ´e um argumento poderoso a favor do modelo de disco viscoso em expans˜ao (Lee
et al., 1991) [12]: o disco ´e formado pela mat´eria ejetada ao longo do equador da estrela com
transferˆencia de momento angular. Esse disco, irradiado pela radia¸c˜ao estelar formaria um
vento. Mas aqui tamb´em temos contradi¸c˜oes: se a raz˜ao v
∞
/v
esc
varia entre 0.7 e 1.3, para
v
∞
≈ 2000 km/s ter´ıamos ≈ 1540 km/s e 2860 km/s para a velocidade de escape. Valores
absurdos pois, para M/M

= 34 temos v
esc
≈ 560 km/s. Mesmo utilizando um valor menor,
M/M

= 20, ainda temos v
esc
≈ 800 km/s
Para prosseguir com a an´alise de HD 87643, precisamos tomar duas linhas de a¸c˜ao:
a observacional e a de modelagem. A prioridade ´e certamente compreender melhor, e mesmo
quantiﬁcar, a variabilidade dos perﬁs observados (e n˜ao apenas para o Hidrogˆenio), atrav´es, por
exemplo, do m´etodo TVS (temporal variance spectrum) (Prinja et al. 2002 [85]; Fullerton et al.
1996 [86]), que informa a varia¸c˜ao temporal do espectro em fun¸c˜ao do comprimento de onda.
Markova et al. (2005) [87] adaptaram a t´ecnica de Fullerton et al. para levar em considera¸c˜ao
o efeito da contribui¸c˜ao do vento estelar para a emiss˜ao.
Em um ambiente obviamente complexo como o envolt´orio circunstelar de HD 87643 ´e
fundamental analisar as linhas de outros elementos, especialmente Fe e O. Em outras palavras,
os espectros FEROS fornecem uma quantidade de informa¸c˜oes ainda n˜ao aproveitadas: linhas
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Figura 5.2: A raz˜ao V
∞
/v
esc
como fun¸c˜ao de T
ef
formadas em regi˜oes diversas daquelas respons´aveis por Hα e Hβ, e com mecanismos diferentes
de forma¸c˜ao. Por exemplo, temos a forma¸c˜ao de linhas do Fe II por ﬂuorescˆencia dos f´otons
Lyman-α e ﬂuorescˆencia Lyman-β para OI 8466.
Quanto `a quest˜ao de reproduzir perﬁs observados, h´a uma vasta literatura sobre Hα
para estrelas mais quentes (tipo Of, Wolf-Rayet), mas para as estrelas B[e] isso n˜ao existe,
apesar de muitos trabalhos sobre a ﬁs´ıca da forma¸c˜ao de seus ventos. Precisamos generalizar
mais os c´odigos para um diagn´ostico mais r´apido (onde a aproxima¸c˜ao de Sobolev ´e v´alida).
O primeiro passo seria modiﬁcar o c´odigo SEI para um ambiente 2D, como por exemplo Stee
e Araujo (1994) [88] o ﬁzeram para estrelas Be.
´
E de se notar nesse trabalho e naqueles
citados para estrelas mais quentes (Petrenz e Puls, 1996) [89], a ausˆencia de perﬁs P-Cygni e
a baixa intensidade em rela¸c˜ao ao continuo da emiss˜ao em Hα, contr´ario ao observado para
HD 87643, embora Stee e Araujo s´o tenham sintetizado perﬁs para
˙
M ≈ 10
−8
− 10
−9
M

/ano.
Outra poss´ıvel implementa¸c˜ao a ser feita ´e a de incluir a opacidade do cont´ınuo na resolu¸c˜ao da
equa¸c˜ao de transferˆencia: Kraus et al. (2008) [90] sustentam que esse fator pode ser importante
quando o vento estelar ´e menos acelerado (β > 1), o que leva a rediscutir a origem dos excessos
de cor e, portanto, do avermelhamento circunstelar. Um passo adicional e mais ambicioso,
para diminuir a parametriza¸c˜ao do problema, seria adaptar o c´odigo Cloudy, por exemplo, para
incluir as condi¸c˜oes do ambiente que estamos interessados (ventos origin´arios de estrelas de
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maior massa) e com o tratamento de transferˆencia radiativa adequado: atualmente, esse c´odigo
calcula corretamente a acelera¸c˜ao radiativa e usa a aproxima¸c˜ao de Sobolev apenas em ventos
oticamente ﬁnos (densidades volum´etricas menores que 10
4
cm
3
). Uma grade de modelos pode
simular ambientes n˜ao-homogˆeneos.
No que diz respeito `a distribui¸c˜ao espectral de energia, ´e preciso adaptar o c´odigo Dusty
a um c´odigo de ajuste, e que permita explorar outros tipos de gr˜aos com opacidades diferentes
(Elia et al., 2004) [81]. Como o c´odigo Cloudy passa por uma melhor implementa¸c˜ao nessa ´area,
e com as devidas adapta¸c˜oes, n˜ao se pode descartar seu uso para compreender o envolt´orio de
HD 87643 considerando que esse c´odigo tem a capacidade de prever a intensidade de linhas da
s´erie de Brackett, por exemplo (McGregor et al., 1988b) [74]. Para o Fe, em particular, h´a a
op¸c˜ao de utilizar um modelo de ´atomo de 317 n´ıveis com energia de excita¸c˜ao de at´e 12 eV
(mas que tem um custo alto em tempo de execu¸c˜ao).
Quanto ao aspecto observacional propriamente dito, HD 87643 ´e uma candidata
perfeita para todo tipo de monitoramento: fotom´etrico, polarim´etrico, espectrosc´opico e
interferom´etrico (AMBER/VLTI).
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Tabela A.1: Varia¸c˜ao da velocidade de bordo para as linhas Hα e Hβ em fun¸c˜ao do tempo
v
bordo
Data MJD Hα Hβ
06/12/98 51153.250 -1916.540 -1691.87
06/12/98 51153.253 -1866.340 -1703.41
06/12/98 51153.257 -1880.310 -1704.82
09/12/98 51156.319 -2007.530 -1952.55
24/12/98 51171.159 -2042.930 -1701.37
25/12/98 51172.263 -1987.865 -1726.72
26/12/98 51173.198 -1983.410 -1776.91
27/12/98 51174.209 -2009.000 -1962.84
28/12/98 51175.206 -2021.650 -1711.49
28/12/98 51175.354 -2018.680 -1700.63
30/12/98 51177.294 -1930.970 -1733.25
01/03/99 51238.175 -1863.500 -1710.13
02/03/99 51239.183 -1888.900 -1650.56
07/03/99 51244.029 -1937.690 -1715.99
07/03/99 51244.077 -1910.650 -1705.63
07/03/99 51244.131 -1920.280 -1705.13
08/03/99 51245.002 -1953.680 -1720.3
08/03/99 51245.051 -1935.630 -1732.45
08/03/99 51245.100 -1942.390 -1713.64
08/03/99 51245.154 -1923.390 -1727.52
10/03/99 51247.166 -1821.340 -1728.32
10/03/99 51247.357 -1826.000 -1719.13
21/04/99 51289.039 -1910.510 -1725.73
23/06/99 51352.024 -1621.540 -1541.46
21/02/00 51595.003 -1588.010 -1475.85
23/02/00 51597.250 -1675.9 -1520.93
21/04/00 51655.007 -1800.37 -1657.59
23/04/00 51656.963 -1706.64 -1542.33
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Figura A.1: Espectro do Fe II 4233 do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.2: Medidas da linha em emiss˜ao da linha do Fe II 4233.17.
Data λ
c
(
˚
A) W (
˚
A) Fluxo GFWHM (
˚
A)
06/12/98 4083.55 1.96 1.97 5.32
06/12/98 4083.88 2.51 2.46 5.08
06/12/98 4084.1 2.33 2.33 5.03
09/12/98 4084.14 2.51 2.51 5.77
24/12/98 4084.18 1.5 1.5 5.19
25/12/98 4083.89 2.14 2.16 4.93
25/12/98 4084.15 2.48 2.48 5.66
26/12/98 4084.06 2.12 2.12 5.39
27/12/98 4084.36 1.76 1.76 5.97
28/12/98 4084.4 1.8 1.81 6
28/12/98 4084.22 1.59 1.58 5.85
28/12/98 4084.26 1.89 1.9 5.22
28/12/98 4084.3 1.8 1.8 4.94
30/12/98 4084.64 2.06 2.06 3.76
01/03/99 4083.16 2.04 2.04 4.37
02/03/99 4085.05 1.71 1.71 6.91
07/03/99 4086.76 0.83 0.8 4.97
07/03/99 4084.26 1.24 1.24 5.66
07/03/99 4083.39 1.23 1.24 4.9
08/03/99 4083.17 0.81 1.13 4.6
08/03/99 4083.32 1.03 1.03 5.83
08/03/99 4083.85 1.12 1.12 6.33
08/03/99 4084.04 1.15 1.15 6.78
10/03/99 4084.13 1.1 1.1 6.04
10/03/99 4084.35 1.23 1.23 7.35
21/04/99 4086.82 2.06 2.06 7.33
23/06/99 4086.03 2.03 2.04 7.4
21/02/00 4088.88 2.65 2.64 7.2
23/02/00 4087.71 3.21 3.22 7.75
21/04/00 4090.02 6.08 6.08 9.42
23/04/00 4090 6.33 6.35 8.99 9.65
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Figura A.2: Espectro do Fe II 4923.92 do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.3: Medidas da linha em emiss˜ao Fe II 4923.92.
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo GFWHM (
˚
A)
06/12/98 4923.87 5.04 5.01 1.92
06/12/98 4923.87 5.32 5.31 1.95
01/03/99 4923.82 4.49 4.51 2.97
23/02/00 4923.93 5.02 5.04 2.59
23/04/00 4923.88 5.67 5.7 2.78
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Figura A.3: Espectro de H δ do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.4: Medidas da componente em emiss ˜ao do perﬁl P-Cygni de Hδ.
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo
06/12/1998 4101.78 5.14 5.17
06/12/1998 4101.85 4.13 4.12
06/12/1998 44101.8 4.08 4.07
09/12/1998 4101.68 4.9 4.86
24/12/1998 4101.29 5.8 5.77
25/12/1998 4101.21 5.17 5.13
25/12/1998 4101.32 4.51 4.4
26/12/1998 4101.37 4.23 4.23
27/12/1998 4101.34 4.39 4.35
28/12/1998 4101.37 4.79 4.8
28/12/1998 4101.4 5.2 5.17
28/12/1998 4101.36 4.96 4.94
28/12/1998 4101.37 5.07 5.06
30/12/1998 4101.32 6.18 6.16
01/03/1999 4101.17 5.4 5.15
02/03/1999 4101.16 4.96 4.98
07/03/1999 4101.29 4.52 4.51
07/03/1999 4101.06 4.65 4.64
07/03/1999 4101.27 4.43 4.46
08/03/1999 4101.21 5.14 0.01
08/03/1999 4101.25 4.3 4.32
08/03/1999 4101.28 4.25 4.25
08/03/1999 4101.27 4.27 4.25
10/03/1999 4101.02 4.08 4.08
10/03/1999 4101.01 4.48 4.46
21/04/1999 4101.71 2.86 2.86
23/06/1999 4101.67 2.91 2.9
21/02/2000 4102.86 4.78 4.78
23/02/2000 4102.42 4.13 4.13
21/04/2000 4102.3 2.98 2.99
23/04/2000 4102.18 3.25 3.24
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Tabela A.5: Medidas da componente em absor¸c˜ao do perﬁl P-Cygni de Hδ.
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo GFWHM (
˚
A)
06/12/1998 4083.55 1.96 1.97 5.32
06/12/1998 4083.88 2.51 2.46 5.08
06/12/1998 4084.1 2.33 2.33 5.03
09/12/1998 4084.14 2.51 2.51 5.77
24/12/1998 4084.18 1.5 1.5 5.19
25/12/1998 4083.89 2.14 2.16 4.93
25/12/1998 4084.15 2.48 2.48 5.66
26/12/1998 4084.06 2.12 2.12 5.39
27/12/1998 4084.36 1.76 1.76 5.97
28/12/1998 4084.4 1.8 1.81 6
28/12/1998 4084.22 1.59 1.58 5.85
28/12/1998 4084.26 1.89 1.9 5.22
28/12/1998 4084.3 1.8 1.8 4.94
30/12/1998 4084.64 2.06 2.06 3.76
01/03/1999 4083.16 2.04 2.04 4.37
02/03/1999 4085.05 1.71 1.71 6.91
07/03/1999 4086.76 0.83 0.8 4.97
07/03/1999 4084.26 1.24 1.24 5.66
07/03/1999 4083.39 1.23 1.24 4.9
08/03/1999 4083.17 0.81 1.1 4.6
08/03/1999 4083.32 1.03 1.03 5.83
08/03/1999 4083.85 1.12 1.12 6.33
08/03/1999 4084.04 1.15 1.15 6.78
10/03/1999 4084.13 1.1 1.1 6.04
10/03/1999 4084.35 1.23 1.23 7.35
21/04/1999 4086.82 2.06 2.06 7.33
23/06/1999 4086.03 2.03 2.04 7.4
21/02/2000 4088.88 2.65 2.64 7.2
23/02/2000 4087.71 3.21 3.22 7.75
21/04/2000 4090.02 6.08 6.08 9.42
23/04/2000 4090 6.33 6.35 8.99
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Figura A.4: Espectro de Hβ do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.6: Medidas da componente em absor¸c˜ao do perﬁl P-Cygni de Hβ.
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo
06/12/1998 4840.13 5.84 5.85
06/12/1998 4840.15 6 6
06/12/1998 4840.23 5.95 5.96
09/12/1998 4840.19 6.94 6.95
24/12/1998 4840.29 5.15 5.14
25/12/1998 4840.18 5.93 5.94
25/12/1998 4840.21 6.06 6.08
26/12/1998 4839.92 6.54 6.55
27/12/1998 4839.81 6.66 6.67
28/12/1998 4840.32 5.08 5.09
28/12/1998 4840.35 5.21 5.22
28/12/1998 4840.31 5.27 5.28
28/12/1998 4840.37 5.18 5.18
30/12/1998 4840.53 5.45 5.47
01/03/1999 4839.67 3.87 3.88
02/03/1999 4840.63 3.61 3.61
07/03/1999 4839.79 3.07 3.07
07/03/1999 4839.73 2.97 2.98
07/03/199 9 4839.71 3.06 3.08
08/03/1999 4839.14 2.91 2.92
08/03/1999 4839.56 3.23 3.24
08/03/1999 4839.53 3.03 3.03
08/03/1999 4839.6 3.06 3.06
10/03/1999 4839.83 3.71 3.71
10/03/1999 4839.78 3.58 3.58
21/04/1999 4840.08 3.46 3.46
23/06/1999 4842.83 3.35 3.36
21/02/2000 4844.28 4.39 4.4
23/02/2000 4843.54 5.94 5.95
21/04/2000 4844.88 7.64 7.64
23/04/2000 4845.29 8.26 8.25
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Tabela A.7: Medidas da componente em emiss˜ao do perﬁl P-Cygni de Hβ.
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo GFWHM (
˚
A)
06/12/1998 4861.68 40.94 41 3.97
06/12/1998 4861.54 33.43 33.68 3.81
06/12/1998 4861.51 34.58 34.22 3.83
09/12/1998 4861.35 34.22 34.42 3.79
24/12/1998 4861.07 -35.03 35.06 4.66
25/12/1998 4860.93 34.97 35.32 4.67
25/12/1998 4860.93 34.1 34.12 4.66
26/12/1998 4860.96 32.93 33.16 4.66
27/12/1998 4860.98 32.92 32.89 4.75
28/12/1998 4860.91 37.57 37.82 4.82
28/12/1998 4860.89 34.97 35.07 4.81
28/12/1998 4860.95 38.23 38.37 4.79
28/12/1998 4860.89 36.37 36.39 4.8
30/12/1998 4861.04 41.11 41.12 4.85
01/03/1999 4861.03 28.08 28.32 5.6
02/03/1999 4861.01 34.03 34.14 5.81
07/03/1999 4861.14 33.2 33.27 5.45
07/03/1999 4861.12 33.51 33.65 5.45
07/03/1999 4861.11 33.39 33.28 5.43
08/03/1999 4860.87 32.64 32.98 5.44
08/03/1999 4861.16 30.31 30.41 5.44
08/03/1999 4861.09 31.79 31.84 5.44
08/03/1999 4861.1 31.8 32.1 5.42
10/03/1999 4861.09 26.69 26.8 5.54
10/03/1999 4861.05 30.08 29.89 5.6
21/04/1999 4860.92 43.43 43.52 4.83
23/06/1999 4860.93 29.23 29.33 6.1
21/02/2000 4862.03 33.8 33.86 5.44
23/02/2000 4861.81 27.96 28 5.52
21/04/2000 4862.02 27.84 27.94 5.16
23/04/2000 4861.87 25.74 25.79 5.15
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Figura A.5: Espectro do Fe II 5169.0 do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.8: Medidas do perﬁl de emiss˜ao do Fe II 5169.0
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo
06/12/1998 5169.06 7.67 7.67
06/12/1998 5169.06 7.59 7.61
06/12/1998 5169.09 8.35 8.36
09/12/1998 5169.05 8.51 8.52
24/12/1998 5168.97 -8.34 8.35
25/12/1998 5168.95 8.33 8.33
25/12/1998 5168.95 8.22 8.23
26/12/1998 5168.99 7.57 7.57
27/12/1998 5168.98 8.46 8.48
28/12/1998 5168.95 8.46 8.45
28/12/1998 5168.95 8.19 8.19
28/12/1998 5168.94 7.93 7.95
28/12/1998 5168.94 7.83 7.83
30/12/1998 5168.99 8.37 7.93
01/03/1999 5168.97 5.62 5.64
02/03/1999 5168.98 5.28 527
07/03/1999 5168.94 5.42 5.41
07/03/1999 5168.94 5.86 5.86
07/03/199 9 5168.98 5.4 5.2
08/03/1999 5168.72 5.33 5.33
08/03/1999 5168.89 5.43 5.44
08/03/1999 5168.96 5.44 5.45
08/03/1999 5168.93 5.52 5.53
10/03/1999 5168.94 5.16 5.16
10/03/1999 5168.93 5.13 5.15
21/04/1999 5169.03 7.96 7.95
23/06/1999 5168.96 5.65 5.66
21/02/2000 5169.34 7.06 7.06
23/02/2000 5169.31 6.83 6.83
21/04/2000 5169.3 7.35 7.34
23/04/2000 5169.23 8.08 8.09
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Figura A.6: Espectro do Fe II 5234.62 do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.9: Medidas do perﬁl de emiss˜ao do Fe II 5234.62
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo GFWHM (
˚
A)
06/12/1998 5234.7 3.06 3.06 1.57
06/12/1998 5234.68 3.07 3.07 1.57
06/12/1998 5234.66 3.59 3.6 1.44
09/12/1998 5234.71 3.65 3.66 1.45
24/12/1998 5234.73 3.82 3.82 1.49
25/12/1998 5234.61 3.54 3.54 1.56
25/12/1998 5234.65 3.47 3.47 1.56
26/12/1998 5234.61 3.13 3.13 1.5
27/12/1998 5234.71 3.51 3.32 1.63
28/12/1998 5234.68 3.64 3.42 1.54
28/12/1998 5234.69 3.8 3.8 1.56
28/12/1998 5234.63 3.59 3.6 1.53
28/12/1998 5234.65 3.43 3.44 1.55
30/12/1998 5234.63 4.07 3.48 1.55
01/03/1999 5234.56 3 3.56 1.62
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Figura A.7: Espectro do Fe II 5316.61 do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.10: Medidas do perﬁl de emiss˜ao do Fe II 5316.61
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo GFWHM (
˚
A)
06/12/1998 5316.56 4.56 4.55 1.58
06/12/1998 5316.57 4.12 4.13 1.58
06/12/1998 5316.56 4.57 4.57 1.62
09/12/1998 5316.59 4.86 4.89 1.69
24/12/1998 5316.51 4.99 4.99 1.72
25/12/1998 5316.51 4.34 4.36 1.69
25/12/1998 5316.5 4.3 4.32 1.63
26/12/1998 5316.51 4.35 4.37 1.51
27/12/1998 5316.52 4.76 4.78 1.63
28/12/1998 5316.52 4.8 4.82 1.65
28/12/1998 5316.52 4.59 4.6 1.64
28/12/1998 5316.52 4.63 4.62 1.64
28/12/1998 5316.52 4.81 4.86 1.64
30/12/1998 5316.51 5.36 5.38 1.55
01/03/1999 5316.48 4.21 4.22 1.69
02/03/1999 5316.46 3.97 3.97 1.75
07/03/1999 5316.45 4.4 4.4 1.67
07/03/1999 5316.47 4.45 4.45 1.76
07/03/1999 5316.45 4.59 4.61 1.75
08/03/1999 5316.15 4.37 4.4 1.85
08/03/1999 5316.4 4.34 4.45 1.93
08/03/1999 5316.41 4.47 4.49 1.82
08/03/1999 5316.4 4.34 4.36 1.89
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Figura A.8: Espectro do Fe II 6432.68 do dia 06 de dezembro de 1998
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Tabela A.11: Medidas do perﬁl de emiss˜ao do Fe II 6432.68.
Data λ
c
(
˚
A) W (
˚
A) Fluxo
06/12/1998 6432.37 1.1865 1.16
06/12/1998 6432.2 1.1499 1.15
06/12/1998 6432.42 0.8768 0.88
09/12/1998 6432.37 1.1951 1.12
24/12/1998 6432.3 1.2054 1.21
25/12/1998 6432.34 1.2383 1.25
25/12/1998 6432.34 1.1995 1.2
26/12/1998 6432.32 1.1548 1.16
27/12/1998 6432.34 1.0693 1.07
28/12/1998 6432.61 1.1668 1.12
28/12/1998 6432.29 1.2040 1.2
28/12/1998 6432.32 1.2152 1.22
28/12/1998 6432.32 1.2147 1.22
30/12/1998 6432.32 1.2998 1.3
01/03/1999 6432.32 1.1990 1.2
02/03/1999 6432.3 1.2125 1.21
07/03/1999 6432.31 1.1247 1.12
07/03/1999 6432.26 1.2707 1.27
07/03/199 6432.28 1.1340 1.13
08/03/1999 6431.99 1.2280 1.23
08/03/1999 6432.32 1.1507 1.15
08/03/1999 6432.29 1.1150 1.12
08/03/1999 6432.3 1.1190 1.12
10/03/1999 6432.32 1.2007 1.2
10/03/1999 6432.29 1.1956 1.2
21/04/1999 6432.46 1.4782 1.48
23/06/1999 6432.29 1.1993 1.2
21/02/2000 6432.43 1.4111 1.41
23/02/2000 6432.37 1.4236 1.42
21/04/2000 6432.34 1.3320 1.33
23/04/2000 6432.3 1.5278 1.53
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Figura A.9: Espectro do Fe II 6456.37 do dia 06 de dezembro de 1998
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Tabela A.12: Medidas do perﬁl de emiss˜ao do Fe II 6456.37.
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo GFWHM (
˚
A)
06/12/1998 6456.23 2.16 2.16 1.52
06/12/1998 6456.25 1.94 1.94 1.43
06/12/1998 6456.26 1.95 1.95 1.43
09/12/1998 6456.3 2.25 2.25 1.73
24/12/1998 6456.16 2.2 2.2 1.66
25/12/1998 6459.19 2.13 2.13 1.66
25/12/1998 6456.18 2.19 2.2 1.66
26/12/1998 6456.17 2.01 2 1.63
27/12/1998 6456.2 2.02 2.02 1.56
28/12/1998 6456.19 2.15 2.15 1.59
28/12/1998 6456.19 2.25 2.25 1.6
28/12/1998 6456.17 2.15 2.15 1.64
28/12/1998 6456.17 2.25 2.25 1.65
30/12/1998 6456.17 2.38 2.49 1.66
01/03/1999 6456.07 2.47 2.46 1.68
02/03/1999 6456.1 2.17 2.17 1.55
07/03/1999 6456.03 2.38 2.15 2.29
07/03/1999 6456.18 2.5 2.5 2.33
07/03/199 6456.15 2.2 2.2 2.42
08/03/1999 6455.79 2.26 2.26 2.62
08/03/1999 6456.11 2.33 2.33 2.76
08/03/1999 6456.11 2.13 2.13 2.55
08/03/1999 6456.1 2.14 2.14 2.56
10/03/1999 6456.08 2.16 2.16 2
10/03/1999 6456.04 2.03 2.03 1.83
21/04/1999 6456.25 2.68 2.68 2.07
23/06/1999 6455.9 2.21 2.21 2.1
21/02/2000 6456.26 2.6 2.6 1.84
23/02/2000 6456.27 2.49 2.49 1.77
21/04/2000 6456.21 2.43 2.42 1.64
23/04/2000 6456.21 2.66 2.67 1.72
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Figura A.10: Espectro do Hα do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.13: Medidas da componente em absor¸c˜ao do perﬁl P-Cygni para Hα.
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo
06/12/1998 6532.83 9.63 9.62
06/12/1998 6532.76 9.67 9.68
06/12/1998 6532.79 9.6 9.63
09/12/1998 6532.27 11.21 11.23
24/12/1998 6533.5 8.89 8.91
25/12/1998 6533.25 9.43 9.43
25/12/1998 6533.25 9.65 9.67
26/12/1998 6532.96 10.47 10.47
27/12/1998 6532.28 11.37 11.38
28/12/1998 6532.5 10.36 10.37
28/12/1998 6532.53 10.38 10.39
28/12/1998 6532.66 10.11 10.12
28/12/1998 6532.68 10.18 10.19
30/12/1998 6532.66 9.46 9.5
01/03/1999 6532.55 4.74 4.74
02/03/1999 6532.7 4.47 4.47
07/03/1999 6531.87 5.07 5.07
07/03/1999 6531.85 5.05 5.06
07/03/1999 6531.88 5.11 5.12
08/03/1999 6531.36 5.27 5.27
08/03/1999 6531.65 5.21 5.21
08/03/1999 6531.6 5.27 5.28
08/03/1999 6531.56 5.28 5.28
10/03/1999 6532.31 4.95 4.96
10/03/1999 6532.26 5.15 5.15
21/04/1999 6532.68 7.82 7.84
23/06/1999 6535.46 4.26 4.26
21/02/2000 6537.89 5.75 5.75
23/02/2000 6537.11 6.99 7
21/04/2000 6535.85 8.38 8.38
23/04/2000 6536.54 8.45 8.45
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Tabela A.14: Medidas da componente em emiss˜ao do perﬁl P-Cygni para Hα.
Data λ
c
(
˚
A) W (
˚
A) Fluxo
06/12/1998 6563.1 273.08 274.13
06/12/1998 6563.12 273.93 274.06
06/12/1998 6563.09 276.23 276.42
09/12/1998 6563 271.73 272.22
24/12/1998 6562.59 231.89 232.91
25/12/1998 6562.63 240.98 240.98
25/12/1998 6562.56 233.87 234.46
26/12/1998 6562.55 226.53 226.99
27/12/1998 6562.62 232.26 232.06
28/12/1998 6562.63 241.53 242.41
28/12/1998 6562.68 245.05 245.43
28/12/1998 6562.62 241.03 240.18
28/12/1998 6562.62 240.74 240.01
30/12/1998 6562.74 272.95 273.99
01/03/1999 6562.75 202.6 203.8
02/03/1999 6562.75 200.33 201.03
07/03/1999 6562.82 200.72 201.37
07/03/1999 6562.83 200.52 201.32
07/03/1999 6562.82 200.23 200.94
08/03/1999 6562.49 193.19 193.57
08/03/1999 6562.87 194.84 195.69
08/03/1999 6562.88 197.87 198.19
08/03/1999 6562.82 196.71 196.76
10/03/1999 6562.89 195.03 195.1
10/03/1999 6562.86 187.99 188.2
21/04/1999 6562.72 255.89 256.67
23/06/1999 6562.58 173.15 173.57
21/02/2000 6563.71 219.55 220.3
23/02/2000 6563.44 202.76 203.05
21/04/2000 6563.85 208.32 208.46
23/04/2000 6563.82 205.51 207.46
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Figura A.11: Espectro do Fe II 7462 do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.15: Medidas do perﬁl de emiss˜ao do Fe II 7462.38
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo
06/12/1998 7462.14 0.7 0.15
06/12/1998 7432.2 0.82 0.12
06/12/1998 7462.16 0.78 0.026
09/12/1998 7462.31 0.74 0.01
24/12/1998 7432.32 1.01 0.01
25/12/1998 7462.31 0.84 0.02
25/12/1998 0.85 0.85 0.03
26/12/1998 7462.38 0.8 0.01
27/12/1998 7462.32 0.79 0.01
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Figura A.12: Espectro do Fe II 7711.8 do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.16: Medidas do perﬁl de emiss˜ao do Fe II 7711.8.
Data λ
c
(
˚
A) W (
˚
A) Fluxo GFWHM (
˚
A)
06/12/1998 7711.52 2.2183 2.22 2.24
06/12/1998 7771.4 1.8482 1.85 2.11
06/12/1998 7711.57 1.9381 1.93 2.21
09/12/1998 7711.64 2.0035 2.01 2.15
24/12/1998 7711.52 1.7845 1.79 2.17
25/12/1998 7711.48 1.8368 1.84 2.03
25/12/1998 7711.56 2.0659 2.07 2.02
26/12/1998 7711.61 1.6824 1.68 2.04
27/12/1998 7711.48 1.6771 1.68 2
28/12/1998 7711.55 1.8149 1.82 2.1
28/12/1998 7711.5 1.7372 1.74 2.13
28/12/1998 7711.48 1.7929 1.79 2.14
28/12/1998 7711.44 1.9258 1.93 2.04
30/12/1998 7711.42 2.1246 2.12 2.02
01/03/1999 7711.22 3.0826 3.08 2.1
02/03/1999 7711.34 1.9668 1.97 4.72
07/03/1999 7711.36 1.9931 1.99 2.9
07/03/1999 7711.37 1.8147 1.82 2.76
07/03/199 7711.31 1.8970 1.9 2.81
08/03/1999 7710.95 1.7796 1.78 2.99
08/03/1999 7711.29 1.9183 1.92 2.97
08/03/1999 7711.31 1.8094 1.81 2.87
08/03/1999 7711.24 1.8311 1.82 2.89
10/03/1999 7711.31 1.9223 1.92 2.92
10/03/1999 7711.2 1.7571 1.76 2.93
21/04/1999 7711.33 2.2820 2.3 2.05
23/06/1999 7711.18 1.6974 1.7 2.22
21/02/2000 7711.67 2.1209 2.12 2.53
23/02/2000 7711.6 2.0604 2.07 2.22
21/04/2000 7711.7 1.9207 1.92 2.04
23/04/2000 7711.71 1.9906 1.99 1.82
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Figura A.13: Espectro do O I 7771.96 do dia 06 de dezembro de 1998.
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Tabela A.17: Medidas da linha em emiss˜ao O I 7771.96
Data λ
c
(
˚
A) W(
˚
A) Fluxo GFWHM (
˚
A)
06/12/1998 7773.87 2.42 2.59 5.65
06/12/1998 7775.63 2.84 2.84 5.61
06/12/1998 7773.9 1.83 1.76 5.59
09/12/1998 7773.89 2.22 2.22 6.54
24/12/1998 7773.81 2.04 2.05 6.29
25/12/1998 7773.85 1.93 1.93 5.54
25/12/1998 7774.04 1.87 1.91 6.54
26/12/1998 7774.28 1.56 1.54 5.55
27/12/1998 7773.94 1.79 1.95 5.92
28/12/1998 7773.99 1.82 1.83 5.82
28/12/1998 7773.97 1.86 1.76 5.88
28/12/1998 7773.98 1.83 1.84 5.76
28/12/1998 7774 1.79 1.79 5.8
30/12/1998 7774.06 2.12 2.11 6.0
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