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Abstract

In this work, we present results of the application of wavelet transform to planetary nebulae

images, using the OV-WAV program. The purpose of our study is to put into evidence still

undetected structures. We obtained images for 15 planetary nebula from the HST archives.

The selection criteria were (i) angular diameters between 5” and 30”, in order to fit into

one CCD chip; and (ii) the filters used in the observations: Hα and [NII] 6583 Å (both in

narrowband). Structures, like knots, filaments, etc., were detected in most nebulae. In two

of them, we put in evidence a shell that was not detected in the original images. We used as

well the wavelet transform to put in evidence electronic temperature fluctuations in images

of 4 planetary nebulae from our sample (NGC6210, NGC6818, NGC6543 e NGC7009). To

do this, we investigated the [0III] narrowband filters images ratio (F437N and F502N)

λ4363/λ5007 Å. We put in evidence this fluctuations in the 4 nebulae studied, we noted

that the winds interaction regions showed the most interesting results.

Keywords: Planetary Nebulae, Structures, Microstructures, Wavelets, Electronic Tem-

perature, Temperature Fluctuations.
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Resumo

Neste trabalho aplicamos a transformada de wavelets, por meio do pacote de programas

OV-WAV, em imagens de nebulosas planetárias, com o intuito de colocar em evidência

estruturas ainda não detectadas. Para isso, dispusemos de imagens de 15 nebulosas pla-

netárias, selecionadas a partir do arquivo do HST. Para esta seleção, levamos em conta dois

critérios: (i) seus diâmetros angulares (entre 5” e 30”), uma vez que a imagem não poderia

ser muito pequena, o que dificultaria uma análise visual, nem muito grande, de maneira

a não permitir que a imagem coubesse em um único CCD; e (ii) os filtros utilizados nas

observações: Hα e [NII] 6583 Å (ambos em banda estreita). Estruturas, como nódulos,

filamentos, etc., foram detectadas na maior parte das nebulosas, em duas nebulosas, che-

gamos a detectar uma segunda casca que não era percept́ıvel na imagem original. Também

utilizamos a transformada de wavelets com o intuito de colocar em evidência estruturas de

variação de temperatura eletrônica em imagens de quatro nebulosas planetárias de nossa

amostra (NGC6210, NGC6818, NGC6543 e NGC7009), por meio da razão das imagens

nos filtros [0III] (F437N e F502N) λ4363/λ5007 Å (ambos, também, em banda estreita).

Colocamos em evidência, tais estruturas, nas quatro nebulosas estudadas, com destaque

às regiões de interação entre os ventos.

Palavras-Chave: Nebulosas Planetárias, Estruturas, Microestruturas, Wavelets, Tem-

peratura Eletrônica, Flutuações na Temperatura Eletrônica.
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3.31 Nebulosa planetária BD + 30◦3639 (Hα). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48
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3.35 Nebulosa planetária M3-35 (Hα). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51
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viii
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Caṕıtulo 1

Introdução

1.1 Introdução Geral

Neste trabalho, principiaremos com uma breve introdução histórica acerca das nebulo-

sas planetárias, passando desde os primeiros contatos com estes objetos até os primeiros

modelos que trataram de sua morfologia. A seguir, entraremos em detalhe a respeito da

interação da radiação, proveniente da estrela central, com o gás nebular que está a sua

volta.

No caṕıtulo 2, daremos ênfase à evolução da nebulosa, iniciando pela trajetória evo-

lutiva da estrela central e finalizando com a formação das estruturas de uma nebulosa

planetária. Ainda no caṕıtulo 2, trataremos de suas morfologias, onde abordaremos desde

microestruturas que uma nebulosa planetária pode apresentar até as mais diversas morfo-

logias que tais objetos podem assumir.

Já nos caṕıtulos 3 e 4 relataremos nossos resultados obtidos. Para a realização deste

trabalho, fizemos uma busca de imagens de nebulosas planetárias a partir do arquivo

do HST (http://archive.stsci.edu/hst/search.php), onde os critérios de seleção para essas

imagens foram: (1) o diâmetro angular deve estar entre 5”e 30”, pois é de nosso interesse

que a imagem da nebulosa esteja inserida em apenas um CCD, e que, por sua vez, não

seja demasiadamente pequena; (2) possuir (pelo menos) uma imagem em Hα (ou Hβ),

bem como imagens em filtros de banda estreita e de estágios de excitação diferentes ([NII],

[OIII]).

Nosso objetivo foi utilizar a transformada de wavelet como ferramenta de remoção de

rúıdo para duas finalidades:

(i) colocar em evidência estruturas de baixo brilho superficial, destacadamente micro-

estruturas (nódulos, filamentos, etc.). Para isso, fizemos uma busca extensiva por tais

estruturas fracas ainda não detectadas em uma amostra de 15 nebulosas planetárias e;
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(ii) sabendo que flutuações espaciais na temperatura eletrônica superiores às previs-

tas pelos modelos de fotoionização têm sido apontadas como as responsáveis pelas dis-

crepâncias nos valores da temperatura eletrônica, bem como das abundâncias qúımicas em

regiões HII, e em particular em nebulosas planetárias, quando métodos distintos de análise

são comparados, colocamos em evidência estruturas de variação de temperatura eletrônica

em imagens de quatro nebulosas planetárias de nossa amostra (NGC6210, NGC6818,

NGC6543 e NGC7009), por meio da razão das imagens nos filtros [0III] λ4363/λ5007

Å.

No caṕıtulo 3, trataremos de nossa análise morfológica, na qual realizamos uma busca

sistemática de estruturas de baixo brilho superficial, em particular, microestruturas que

podem ser melhor visualizadas em nossas imagens processadas pelas wavelets que nas

respectivas imagens originais.

Por fim, no caṕıtulo 4, trataremos de nossos resultados obtidos na procura pela signi-

ficância de regiões em apresentar variações na temperatura eletrônica (Te). No fim deste

trabalho temos dois apêndices, o primeiro é a respeito das wavelets, onde damos uma breve

descrição matemática das mesmas. Além disso, descrevemos o algoŕıtmo utilizado que é

baseado na transformada de wavelets. Por outro lado, o segundo apêndice mostra os his-

togramas (que representam as distribuições locais de temperatura) obtidos na busca por

flutuações em Te, os quais serão discutidos e explicados no caṕıtulo 4.

1.2 Introdução Histórica

Nebulosas planetárias, conforme será discutido de forma mais detalhada em secções ulteri-

ores, são envoltórios de gás dilúıdo em torno de estrelas evolúıdas. Estes envoltórios foram

formados à medida em que gases eram expelidos pela estrela (durante a fase AGB, do

inglês, Asymptotic Giant Branch). Elas foram pela primeira vez observadas por Charles

Messier em 1764. Messier estava fazendo um catalogo de objetos ”nebulares” com o in-

tuito de eliminar objetos que pudessem causar posśıveis confusões futuras. Essas confusões

poderiam surgir no momento em que ele, ou tantos outros à sua época, estivesse a procura

de novos cometas. No seu catálogo, a primeira nebulosa planetária vista foi catalogada

como sendo M27. No entanto, no final de seu trabalho de catalogação, já havia catalogado

quatro nebulosas planetárias, dentre outros objetos não estelares, como galáxias e aglo-

merados, por exemplo. Um fato curioso na história das nebulosas planetárias é a origem

de seu nome. Foi William Herschel quem propôs este nome, uma vez que, a aparência

esverdeada destes objetos lembrava a dos planetas recém descobertos (Urano e Netuno).

Com a continuação do trabalho de catalogação de objetos, feita por vários outros cien-
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tistas posteriores a Messier, tornou-se necessária a distinção entre os vários tipos de objetos

encontrados. No entanto, a distinção entre nebulosas planetárias e os outros objetos não

estelares só veio com o desenvolvimento de telescópios com melhor resolução, e logo após

com a técnica da espectroscopia. Segundo os registros históricos, a primeira pessoa a tomar

o espectro de uma nebulosa planetária (NGC6543) foi William Huggins em 1864. Com a

familiarização das caracteŕısticas espectrais destes objetos, notou-se que o espectro das ne-

bulosas planetárias são dominados por linhas de emissão, ao invés de cont́ınuo, como ocorre

com estrelas. Por sua vez, no que tange à morfologia, caracteŕısticas peculiares às nebulo-

sas planetárias começaram a ser verificadas. Por exemplo, notaram que diferentemente de

galáxias, que são constitúıdas de muitas estrelas, as nebulosas planetárias tinham somente

uma estrela em seu centro (quando se conseguia observá-la), além de possuir interessantes

caracteŕısticas morfológicas (como cascas, halos, etc.).

Após esses estudos primordiais não houve acréscimos significativos na compreensão

destes, até então, novos objetos celestes. Uma exceção a essa falta de novidades acerca

das nebulosas planetárias foi a idéia de que elas obtém sua energia de alguma estrela em

suas vizinhanças, como fora sugerido por Herschel em 1791. Somente com Hubble em 1922

utilizando dados dos telescópios do Monte Wilson (1.5 e 2.5 metros) novas idéias surgiram

a respeito destes objetos. Por outro lado, no que se refere à compreensão dos espectros das

nebulosas planetárias, somente com o advento da mecânica quântica (entre as décadas de

20 e 40) pudemos ter uma idéia mais detalhada acerca dos fenômenos responsáveis pelas

linhas de emissão. Devido às baixas densidades encontradas no meio interestelar, como

em nebulosas planetárias, muitas linhas de emissão não eram conhecidas em laboratório

(e até hoje não se consegue reproduzir muitas delas). Por exemplo, o oxigênio duas vezes

ionizado O++ emite em λλ4959, 5007 Å (o qual confere a cor esverdeada às nebulosas

e que fez Herschel chamá-las de nebulosas planetárias), ao ser observado foi associado

a um hipotético elemento nebulium em 1918 por W. H. Wright, em referência ao fato

similar que acontecera ao hélio, porém daquela vez com o Sol em 1868 quando Eduard

Frankland deu o nome do deus grego do Sol ao elemento responsável pela emissão de linhas

desconhecidas observadas durante o eclipse solar daquele ano. Também podemos destacar

que diferentemente de nebulosas difusas, ou regiões HII, que são regiões de gás interestelar,

no qual as estrelas excitantes são do tipo espectral O ou B, nebulosas planetárias são

objetos isolados. Além disso, apresentam estruturas marcantes e excitadas, em geral, por

uma única estrela central. Suas densidades t́ıpicas são de ∼ 104 cm−3 e suas massas

t́ıpicas estão em torno de 0.2 massa solar. Como veremos adiante, estas estrelas centrais

são estrelas velhas (diga-se, estrelas de baixa massa ou de massa intermediária, evolúıdas)

com temperaturas superficiais entre 20000 e 200000 K.
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1.3 Estruturas das Nebulosas Planetárias

Desde sua descoberta, as nebulosas planetárias representaram um desafio quanto à com-

preensão tanto do conhecimento dos processos responsáveis por suas linhas de emissão

quanto de suas morfologias.

Diversas propostas no intuito de descrever a formação das estruturas das nebulosas

planetárias foram apresentadas. Entretanto, conforme será tratado mais adiante, ainda há

falhas mesmo nas mais recentes teorias (ou modelos) que tentam reproduzir a formação,

bem como a evolução, destas estruturas. Shklovsky, em 1956, sugeriu que as nebulosas

planetárias estão em um estágio anterior às anãs brancas e que descendem das gigantes

vermelhas. Ele fez isso observando que os gases em torno da estrela central de uma nebulosa

planetária poderiam ser comparados às camadas externas de uma gigante vermelha, e que

atingiriam a fase de nebulosa após terem sido expelidos em algum momento, e que a fase

de anã branca surgiria no momento em que os gases expelidos se dissipassem no meio

interestelar. Entretanto, ao verificar uma relação evolutiva entre as gigantes vermelhas e

as anãs brancas por meio das nebulosas planetárias, Shklovsky percebeu que o peŕıodo em

que uma estrela passa pela fase de nebulosa planetária deve ser muito pequeno, devido às

poucas nebulosas planetárias conhecidas.

Além disso, já tinha-se verificado a expansão destes objetos ao se observar um alarga-

mento ou até mesmo um desdobramento em suas linhas de emissão (Perrine 1929), o que

levou a determinação de sua velocidade de expansão. Por outro lado, com a determinação

da velocidade de expansão é posśıvel encontrar a idade dinâmica da nebulosa. Para isso,

conhecendo-se a distância de uma dada nebulosa planetária (por paralaxe, por exemplo)

pode-se determinar suas dimensões. Desta forma, por exemplo, adotando-se um tamanho

de 0.3 pc para uma nebulosa planetária e uma velocidade de expansão de 30 km s−1 (va-

lores estes, dentro do observado) pode-se estimar suas idades como sendo da ordem de 104

anos.

Em 1966, Abell e Goldreich usaram a velocidade de expansão de uma nebulosa pla-

netária e a velocidade de escape (na superf́ıcie) de uma gigante vermelha para comprovar

que nebulosas planetárias são materiais que foram ejetados durante o peŕıodo em que a

estrela central estava na fase de gigante vermelha. Além disso, Abell e Goldreich de-

monstraram que a taxa de formação de nebulosas planetárias deve ser de três por ano.

Para chegar a essa conclusão eles levaram em conta o número de nebulosas planetárias da

Galáxia, que fora estimado por Shklovsky como sendo de 60000, (comparando a densidade

local com o modelo de distribuição galáctica das nebulosas planetárias, este obtido com

estrelas que possuem, aproximadamente, as mesmas caracteŕısticas geométricas das pri-

meiras, neste caso gigantes vermelhas) e um tempo de vida médio (tempo na fase nebulosa
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planetária) de 20000 anos. Mais ainda, eles foram os primeiros a demonstrar a importância

das nebulosas planetárias no contexto da evolução estelar, ao verificarem (i) que estas são

um estágio posterior às gigantes vermelhas e que (ii) todas, ou praticamente todas, as es-

trelas de baixa massa e de massa intermediária passarão por esta fase em algum momento

de suas vidas. Também, demonstraram que a taxa de formação de nebulosas planetárias é

igual à taxa de estrelas que deixam a seqüência principal.

Até antes de 1978, as tentativas em explicar a formação das nebulosas planetárias

assumiam que existiram vários peŕıodos em que a matéria estelar era expelida de forma

repentina durante a fase AGB. Apesar de serem atraentes no que se refere à forma com a

qual explicavam a formação das nebulosas planetárias, não obtiveram muito sucesso, uma

vez que dentre outras coisas, falharam na explicação quantitativa de relacionar matéria

ejetada durante a fase AGB com a massa de uma nebulosa planetária. Ou seja, não

conseguiram explicar, por exemplo, como uma nebulosa planetária de ∼ 0.2 M� é formada

a partir de um envoltório de, às vezes, várias massas solares.

Por outro lado, mesmo que a matéria fosse ejetada repentinamente, como vinha sendo

sugerido, haveria o problema de que boa parte da matéria poderia ser atráıda de volta em

direção à estrela central, devido a efeitos puramente gravitacionais. Isto indicava que era

necessário levar em conta outros fatores que auxiliassem na cont́ınua expulsão das camadas

que formam o que conhecemos como nebulosas planetárias, bem como em formas de se

exercer pressão nestas camadas para que continuassem a se dissipar no meio interestelar.

Uma importante descoberta para a compreensão da formação de uma nebulosa pla-

netária ocorreu quando Gehrz e Woolf (1971), por meio de observações no infravermelho,

e Solomon et al. (1971), no milimétrico, verificaram uma acentuada perda de massa em

estrelas AGB intensificada em relação ao vento de gigantes vermelhas (fase anterior). Estas

observações mostraram que as taxas de perda de massa de uma AGB são da ordem de 10−5

M� por ano, uma intensificação do vento da AGB inesperada. Isto os levou a concluir que

durante a fase de uma AGB (∼ 106 anos) uma estrela pode chegar a perder várias massas

solares, o que difere do observado que indica uma massa para as nebulosas planetárias da

ordem de 0.2 massa solar.

1.3.1 O Modelo dos Ventos Interagentes

Em 1978, Kwok et al. apresentaram seu modelo dos ventos interagentes. Diferentemente

do que supuseram anteriormente outros pesquisadores, Kwok argumentou que a formação

das nebulosas planetárias poderia ter sido não por súbitas ejeções de massa da AGB,

mas sim pelo rearranjamento de material ejetado no decorrer da evolução estelar. Neste

modelo, como citado antes, assume-se que a perda de massa das AGBs continuam por um
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bom tempo ao invés de ser subitamente expelida. Na verdade, o processo de perda ocorre

até que a maior parte do envelope de hidrogênio (na estrela) tenha sido esgotado e, por

conseqüência seu núcleo tenha sido exposto. Com isto a queima nuclear irá gradualmente

remover a fina camada de hidrogênio restante e a estrela evoluirá para o lado azul do

diagrama HR, ou seja, sua temperatura será substancialmente elevada.

Quando a estrela central atinge temperaturas altas o suficiente, as camadas da nebulosa

planetária sofrem um novo ”empurrão” devido ao novo processo de perda de massa que a

estrela central está passando. Este processo é iniciado sobre o mecanismo de pressão de

radiação sobre linhas de ressonância. Por outro lado, convém salientar que como o raio da

estrela diminuiu sensivelmente, a velocidade de escape na superf́ıcie da estrela tornou-se

substancialmente alta (devido aos processos de perda de massa e à compressão gravitacional

causada pelo desbalanceamento entre pressão gravitacional e pressão radiativa oriunda

da fusão nuclear). Será este vento rápido quem irá ”arrastar” consigo o remanescente

do vento da AGB, comprimindo-o e criando um anel de alta densidade (∼ 103 cm−3).

Como este anel sofrerá compressão dos dois lados, internamente devido ao vento rápido e

externamente devido ao fato que ao ser acelerado este irá interagir com o lento material (e

de baixa densidade, ∼ 102 cm−2) que fora expelido durante a fase AGB, desenvolver-se-á

uma estrutura bem definida (a casca) conforme nos mostram as observações das nebulosas

planetárias.

Uma vez que a velocidade do vento da estrela central é altamente supersônica, inevi-

tavelmente existirão choques. Estes choques poderão criar altas temperaturas (∼ 103 K)

nas regiões pós-choque, caso os mecanismos de resfriamento não sejam eficientes.

Nota-se que haverá duas regiões de choque, uma vez que há três componentes neste

modelo: (i) o vento lento (∼ 10 km s−1); (ii) o vento rápido (∼ 2000 km s−1); (iii) a casca

que está sendo varrida (∼ 25 km s−1). A frente de choque externa se propaga no vento

lento e a frente de choque interna na direção da estrela central. Devido à alta velocidade

do vento da estrela central (o vento rápido), a região pós-choque interna terá temperaturas

elevadas (∼ 107 K). Esta região interna, pós-choque, é comumente chamada de ”bolha

quente” (de baix́ıssima densidade). Na caṕıtulo 2, na secção referente à morfologia das

nebulosas planetárias, entraremos em maiores detalhes sobre este modelo.

No entanto, este modelo falha em explicar fenômenos como os FLIERs (do inglês, Fast

Low Ionization Emission Regions, Balick et al., 1993) e os LIS (Low Ionization Structures,

Gonçalves et al. 2001). Estes são objetos de pequena escala espacial (microestruturas) que

apresentam um baixo estado de ionização. Todavia, ele já consegue explicar a formação das

nebulosas bipolares que são tratadas em modelos em que outros fenômenos, como campos

magnéticos que ajudam a ”moldar” a nebulosa, ou toróides equatoriais que convergem os
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gases da nebulosa na direção dos pólos, são acrescidos ao modelo original (Balick, 1993).

Entretanto, nebulosas com simetria pontual também não se tem conseguido explicar pelo

modelo dos ventos interagentes simples, onde dentre os fenômenos descritos acima teria

que se acrescentar uma precessão à nebulosa planetária. Ainda no caṕıtulo 2, daremos

uma maior atenção a estas microestruturas.

1.4 Interação da Radiação Com o Gás Nebular

Nestes próximos tópicos serão abordados de forma rápida, os principais fenômenos de in-

teração entre a radiação eletromagnética e o gás nebular. Pois, como sabemos, as nebulosas

planetárias são objetos gasosos que estão a todo momento sendo bombardeados por fótons

energéticos (na faixa do UV, que são capazes de ionizar o hidrogênio) vindos de uma fonte

luminosa não muito distante, a estrela central quente. Estes tpicos que seguem procuram

seguir a abordagem tratada em Kwok (2000).

1.4.1 Fotoionização

As nebulosas planetárias por possúırem uma estrela central muito quente (liberam fótons

muito energéticos) apresentam fenômenos de fotoionização e recombinação. Para uma

discussão acerca dos mecanismos que regem a fotoionização e a recombinação em uma

nebulosa planetária, usaremos o modelo mais simples. Este é o modelo estático clássico de

uma nebulosa planetária, onde se considera apenas duas componentes, uma estrela central,

como sendo a fonte energética para estes mecanismos e uma distribuição uniforme e esférica

de gás ao redor da estrela central.

Ao ser fotoionizada (hidrogênio) a nebulosa terá elétrons livres, por outro lado, como

13.6 eV são necessários para ionizar o hidrogênio a partir do estado fundamental, boa parte

destes elétrons terá energia cinética o suficiente para excitar colisionalmente átomos mais

pesados (carbono, oxigênio, nitrogênio, etc.), uma vez que estes átomos têm seus primeiros

estados excitados a alguns elétrons-Volts acima do estado fundamental. Também, devido

à sua estrutura eletrônica mais complexa, estes átomos, por meio de emissões espontâneas,

serão os responsáveis pela enorme quantidade de linhas de emissão, caracteŕısticas do

espectro das nebulosas planetárias.

Para o hidrogênio, como foi comentado acima, o primeiro estado excitado é de 10.2 eV

acima do estado fundamental. Isto corresponde a uma temperatura de excitação de 105 K, a

qual está muito acima das temperaturas cinéticas t́ıpicas de nebulosas planetárias, ∼ 104 K.

Desta forma, excitações por colisão não exercem um papel preponderante na fotoionização

do hidrogênio, dada a baixa densidade deste meio nebular. Isto faz com que as taxas
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de ionização ou excitação devidas às colisões sejam despreźıveis quando comparadas às

taxas de desexcitação espontânea. Dadas estas condições, os elétrons que venham a ser

excitados por colisão irão permanecer por muito pouco tempo nestes estados excitados,

decaindo praticamente de forma instantânea, ao estado fundamental.

Isto leva a concluir que a população de um ńıvel excitado do hidrogênio é determinada,

basicamente, não por efeitos colisionais, mas sim pela recombinação entre prótons e elétrons

livres, tendo como conseqüência uma posterior cascata dos elétrons ao estado fundamental,

via emissão espontânea (em condições de gás nebular).

Mecanismos de Fotoionização

Ao átomo de hidrogênio associam-se números quânticos que designam o estado em

que se encontra seu elétron. São eles, o número quântico principal n, que vai de 1 até

∞, o número quântico do momento angular orbital (` < n), e o número quântico de

spin dos elétrons (s = ±1/2). Todos eles combinados descrevem o elétron como uma

impressão digital que caracteriza indistingüivelmente o estado energético que um elétron

pode assumir, quando este está em uma dada configuração eletrônica. Por uma questão

de simplicidade, associam-se as letras s, p, d, f ... para representar, respectivamente, ` =

0, 1, 2, 3...

Uma vez que a única força nesse sistema (próton e elétron) é a força eletromagnética,

que é central, todos os estados do momento angular orbital do mesmo número quântico

principal são degenerados. Sendo assim, a energia do elétron neste sistema será uma função

somente de n, e será dada pela fórmula de Bohr:

En = hRH

(
1− 1

n2

)
, (1.1)

onde

RH =
2π2e4m′

e

h3
(1.2)

é a constante de Rydberg para o hidrogênio e m′
e é a massa reduzida do elétron.
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Agora, para uma compreensão dos fenômenos de fotoionização, considere que o elétron

está inicialmente em um ńıvel n` e um fóton é absorvido pelo átomo, o elétron pode ser

excitado para um ńıvel mais alto n′`′, ou para um estado livre, supondo que o fóton tenha

energia o suficiente para isso (excitar ou ionizar). É a este último processo que chamamos

fotoionização (ou ligado-livre).

A cada estado do átomo de hidrogênio, associamos uma freqüência νn dada por:

νn =
RH

n2
, (1.3)

que depende somente do número quântico principal n. Esta freqüência nos dá o limite

inferior para o qual qualquer fóton incidente com freqüência inferior a esta não conseguirá

”liberar” o elétron do átomo, ou seja, fotoionizá-lo. Em particular, a freqüência mı́nima

exigida para ”arrancar” um elétron do ńıvel fundamental do hidrogênio para um estado

livre é conhecido como limite de Lyman (ν1 = 3.3× 1015 Hz). Evidentemente, na maioria

dos casos em que houve fotoionização a energia do fóton incidente não é exatamente igual

ao limite imposto para o ńıvel em que estava o elétron antes de ser liberado, e sim pode

haver um excesso de energia, este excesso será transmitido para o elétron livre na forma

de energia cinética:

1

2
mev

2 = hν − hνn. (1.4)

Por razões históricas, a secção de choque ligado-livre para ı́ons hidrogênicos costuma

ser expressa por meio de algumas constantes f́ısicas multiplicadas por um fator de correção,

conhecido como fator de Gaunt [gbf (n, `)], que costuma variar entre 0.5 e 1.0:

aν(n`) =
32

3
√

3

π2e6

ch3

RZZ
4

n5ν3
gbf (n, `), (1.5)

onde, RZ é a constante de Rydberg para o tal ı́on de carga nuclear Z.

Agora, podemos ter uma idéia a respeito do caminho médio para um fóton no limite

de Lyman

l ∼
(

1

n1saν1(1s)

)
, (1.6)
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∼ 5× 10−2

n1s/cm−3
pc , (1.7)

onde n1s é a densidade do número de átomos de hidrogênio do meio no estado funda-

mental. Se assumirmos que a maioria dos átomos de hidrogênio está no estado fundamental

(n1s = nH), um fóton do cont́ınuo de Lyman irá percorrer cerca de 5 × 10−5 pc antes de

ser absorvido por um átomo de hidrogênio em uma nebulosa com densidade da ordem de

nH ∼ 103cm−3. Uma vez que essas distâncias são muito pequenas comparadas aos tama-

nhos usuais das nebulosas planetárias (∼ 0.1 pc), os fótons do cont́ınuo de Lyman terão

uma grande probabilidade de ficarem presos dentro de uma nebulosa densa.

1.4.2 Recombinação

Conforme citado anteriormente, a energia dos elétrons livres dependem da energia dos

fótons incidentes, uma vez que a energia adicional àquela responsável pela fotoionização é

transferida ao elétron removido. Entretanto, como as secções de choque colisionais elétron-

elétron são elevadas para os elétrons mais energéticos, estes tendem a se termalizar rapida-

mente. Por outro lado, átomos mais complexos (como, carbono, oxigênio, nitrogênio, etc.),

por terem seus primeiros estados mais energéticos um pouco acima do estado fundamental,

facilmente se excitam por colisões mútuas. Após esta excitação segue-se uma desexcitação

por emissão de linhas colisionais. Desta forma, como a energia da colisão foi transformada

em energia radiativa, verifica-se um resfriamento no meio nebular devido a estes átomos

mais complexos. Sendo assim, devido a este resfriamento a tempertatura eletrônica nas

nebulosas planetárias abaixa até valores ∼ 104 K.

Agora, podemos estimar a escala de tempo para a recombinação:

tr =
1

neαA

, (1.8)

onde, ne é a densidade eletrônica e αA é o coeficiente de recombinação somado para

todos os ńıveis e que para o hidrogênio, αA = 4.18× 10−13 cm3 s−1. O que nos dá

∼ 7.6× 104

(ne/cm−3)
, (1.9)

onde este tempo é dado em anos.
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Para nebulosas planetárias jovens a escala de tempo para recombinação é pequena

devido à alta densidade do meio (muitas colisões), por outro lado, ele pode ser comparável

à escala de tempo dinâmico para nebulosas mais evolúıdas, quando a nebulosa já está bem

dispersa no meio interestelar.

Pode-se mostrar que o hidrogênio está inteiramente ionizado até uma certa distância da

estrela central, onde a partir desta distância praticamente todo o hidrogênio está neutro. É

importante chamar a atenção neste ponto que esta transição de fase entre região ionizada e

região não ionizada ocorre em uma faixa muito estreita da nebulosa. Em outras palavras,

dentro desta região ionizada rs, ne = np +nH+
e

+2nH++
e
, e fora desta região rs, np = ne = 0.

(Isto já levando em conta o hélio que daria uma diferença de 10 a 20 % nos resultados.)

1.4.3 Linhas de Recombinação

Linhas de recombinação aparecem quando em um átomo que sofreu recombinação (isto

é, um elétron livre foi capturado pelo átomo) o elétron que foi capturado em ńıveis mais

energéticos irá ”descer” via cascata a ńıveis menos energéticos, emitindo fótons. Em am-

bientes de baixas densidades esse é, basicamente, o único processo que pode ser levado em

conta para átomos hidrogênicos.

Seguindo este racioćınio, para cada ńıvel n podemos escrever uma equação de equiĺıbrio

que apresente:

(i) captura direta de elétrons livres;

(ii) cascatas de ńıveis mais energéticos que n para o ńıvel n (”chegadas”);

(iii) cascatas para ńıveis menos energéticos que n (”sáıdas”).

Ou seja,

∞∑
i=n+1

∑
`′
ni`′Ai`′,n` + npneαn`(Te) = nn`

n−1∑
j=1

∑
`′′
An`,j`′′ . (1.10)

Este tratamento que demos até agora é chamado ”caso A”, o qual assume que todos

os fótons emitidos na nebulosa escaparão sem qualquer absorção no caminho e sem causar

transições a ńıveis mais elevados nos átomos, uma vez que não haverá interação entre eles.

Entretanto, a secção de choque para um fóton em Lyα é da ordem de 10−13 cm2, o

que nos dá um livre caminho médio (1/[nHaν ]) extremamente curto. Isto vem nos dizer

que este fóton se deslocará por um curto peŕıodo até interagir com algum átomo em seu

caminho, isto é, a nebulosa é opticamente espessa a ele.
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Uma vez que para série de Lyman a nebulosa é opticamente espessa, a população de

cada ńıvel dos átomos de hidrogênio será afetada pela absorção estimulada. Precisaremos,

então de um melhor tratamento para os cálculos de transferência radiativa para determi-

nar a distribuição de população. Levando em conta que para toda a série de Lyman a

nebulosa é opticamente espessa, então o efeito resultante é que cada fóton desta série será

eventualmente convertido em fótons de séries mais baixas do hidrogênio mais um fóton

Lyα.

Tomemos como exemplo o fóton em Lyβ. Após ser emitido, este será reabsorvido por

algum hidrogênio em seu caminho. O átomo, após um curto peŕıodo, sofrerá uma cascata

para o ńıvel n = 2 (emitindo um fóton Hβ) e então para o ńıvel n = 1 emitindo um fóton

em Lyα. O que chama a atenção para este efeito é que o resultado será equivalente a total

ausência do estado n = 1. Isto pode ser levado em conta, pois, podemos pensar na cascata

até o ńıvel n = 2 mais a emissão de um fóton em Lyα, com o racioćınio independente do

ńıvel n = 1. O fóton Lyα será espalhado de átomo para átomo até escapar da nebulosa

ou ser absorvido pela poeira. A esta situação damos o nome de ”caso B”.

Desta forma, podemos generalizar a equação de equiĺıbrio estat́ıstico para os casos A

ou B:

∞∑
i=n+1

∑
`′
ni`′Ai`′,n` + npneαn`(Te) = nn`

n−1∑
j=1ou2

∑
`′′
An`,j`′′ , (1.11)

onde o somatório do lado direito da equação começa a partir de 1 para o caso A e 2

para o caso B.

1.4.4 Transições Permitidas e Transições Proibidas

Em nebulosas planetárias, linhas de emissão surgem, por exemplo, quando os elétrons

ligados aos átomos ou ı́ons sofrem colisões com um elétron livre. Esta energia (da colisão

ou da interação) pode ser suficiente para fazer com que o elétron ligado pule de seu ńıvel

atual para um outro. Com isso, este elétron pode decair, emitindo um fóton com uma dada

freqüência (comprimento de onda), a linha de emissão. Desta forma, as linhas de emissão

devido aos fótons emitidos como resultado de excitações colisionais são chamados de linhas

colisionalmente excitadas, e aquelas emitidas por recombinação, linhas de recombinação.

Linhas colisionalmente excitadas são mais comuns em átomos mais complexos, uma vez

que, diferentemente do hidrogênio e do hélio que possuem um intervalo energético muito

grande entre o primeiro estado excitado e o estado fundamental, átomos mais pesados

com sua estrutura eletrônica bem mais complexa possuem estados com menor intervalo
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energético entre eles e o estado fundamental, facilitando a excitação por colisão. Como em

nebulosas planetárias as densidades de part́ıcula e de radiação são baixas, o tempo entre

colisões pode ser grande o suficiente para que venha a permitir que o elétron excitado (pela

colisão) venha a decair. Estas linhas são também chamadas de linhas proibidas, uma vez

que são de dif́ıcil reprodução em laboratório, dadas as dificuldades em se reproduzir as

baixas densidades do meio nebular.

Evidentemente, no interior de átomos os elétrons não podem ”saltar” de um ńıvel a

outro aleatoriamente e a sua própria vontade, regras de seleção precisam ser respeitadas.

No caso do acoplamento LS as regras são ditadas por:

∆L = ±1, ou 0 (1.12)

∆S = 0, (1.13)

∆J = 0,±1, exceto para J = 0 → 0. (1.14)

Entretanto, transições que violam estas regras de seleção podem existir. Estas transições

ocorrem como transições de quadrupolo elétrico ou dipolo magnético, mas seus coeficien-

tes de emissão espontânea (Aij) são muito pequenos comparados àqueles das transições de

dipolo elétrico permitidas.

Muitas das linhas mais destacadas no espectro de nebulosas planetárias são proibidas.

Estas linhas, para uma diferenciação das linhas permitidas, são indicadas por colchetes,

por exemplo, [OIII] 4363 Å indica a linha proibida do oxigênio de comprimento de onda

4363 Angstroms.

1.4.5 Linhas Colisionalmente Excitadas

Um ponto que devemos chamar a atenção aqui é o fato de que nem todas as linhas de

emissão oriundas de colisões são proibidas. Podemos citar algumas linhas colisionais que,

no entanto, não são proibidas, como por exemplo, CII, CIV , NV , etc., no UV próximo.

Por outro lado, as linhas colisionalmente excitadas são tão (ou mais) fortes que as linhas

de recombinação do hidrogênio. Entretanto, a abundância de átomos pesados, que são os

responsáveis por estas linhas, é bem menor que a abundância do hidrogênio. No entanto,
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para átomos pesados, os processos colisionais são várias ordens de grandeza mais rápidos

que os processos de recombinação, o que justifica o vigor destas linhas.

Também, estas linhas servem como um eficiente meio de resfriamento do meio nebular,

uma vez que os átomos (ou ı́ons) responsáveis por estas linhas absorvem energia cinética

do meio, através das colisões, e liberam boa parte desta energia para o meio exterior à

nebulosa, por meio de suas linhas de emissão. Este processo é o responsável em manter a

temperatura da nebulosa em torno de 104 K.

Para sabermos em que situação podem (ou não) ocorrer linhas proibidas em uma ne-

bulosa, podemos determinar uma certa densidade cŕıtica (nc), onde a partir dela (altas

densidades) os processos colisionais não terão papel fundamental no sistema.

Para que possamos determinar esta densidade cŕıtica, comecemos assumindo um sis-

tema de dois ńıveis e uma radiação de fundo despreźıvel, a equação de equiĺıbrio estat́ıstico

será

n2 (A21 + neC21) = n1neC12, (1.15)

onde A21 é o termo referente à desexcitação radiativa, e os termos C12 e C21 representam

as transições entre os ńıveis 1 e 2. Agora, temos como solução

n2

n1

=
neC12

A21

 1

1 + neC21

A21

 . (1.16)

Agora, podemos definir nossa densidade cŕıtica para o meio:

nc =
A21

C21

. (1.17)

Nesta densidade, as taxas de desexcitação colisional e de desexcitação radiativa são

iguais. Ou seja, em densidades maiores que esta densidade cŕıtica, a desexcitação coli-

sional começa a ter importância no sistema, de maneira que as linhas proibidas ficarão

gradualmente mais fracas à medida em que a densidade do meio aumenta. Nota-se, por-

tanto, que estas linhas proibidas só terão um papel preponderante na nebulosa quando a

densidade desta for baixa.

Comforme será visto a no caṕıtulo 5, a razão de linhas colisionalmente excitadas pode

ter uma grande aplicação no estudo das nebulosas planetárias, como exemplo, a deter-

minação de flutuações na temperatura eletrônica.
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Caṕıtulo 2

Evolução das Nebulosas Planetárias

Neste caṕıtulo, daremos ênfase a história evolutiva da estrela central da nebulosa planetária

(secções 2.1 e 2.2) e logo após, entraremos em uma descrição dos processos que levam

a formar uma nebulosa planetária (secção 2.3), principiando do modelo mais simples,

o modelo dos ventos interagentes de Kwok (1978) até os mais recentes. Desta forma,

entraremos na secção 2.4 em uma descrição breve das estruturas (e microestruturas) que

formam uma nebulosa planetária. E por fim, trataremos na secção 2.5 das morfologias que

uma nebulosa planetária pode apresentar.

2.1 Estrela Central

Como já é sabido, as nebulosas planetárias têm em seu centro uma estrela central que é

a fonte energética para os mecanismos de fotoionização. Entretanto, as estrelas centrais

também estão entre os responsáveis pelos mecanismos de modelamento de uma nebulosa

planetária, pois, seus ventos rápidos fornecem a pressão necessária para moldar os gases

que formam as nebulosas.

Devido ao fato das estrelas centrais terem altas temperaturas, estas emitem a maior

parte de seu fluxo na faixa do UV, ou seja, fótons com energia o suficiente para ionizar o

hidrogênio.

Uma vez que já era de conhecimento que a luminosidade de uma gigante vermelha de-

pendia somente da massa do núcleo, mas não da massa do envelope, pois, a queima ocorria

no núcleo durante esta fase, Paczyński (1971) sugeriu que os progenitores de nebulosas pla-

netárias deveriam ter luminosidades similares às das estrelas centrais das nebulosas. Por

outro lado, como as estrelas centrais das nebulosas planetárias têm luminosidades de ∼ 104

da luminosidade solar, as únicas candidatas para progenitoras destas estrelas centrais se-

riam as estrelas AGB com queima nuclear em duas camadas. Sabendo que a temperatura
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efetiva de uma estrela AGB muda muito pouco enquanto a estrela tiver um envelope de

hidrogênio, ele mostrou que uma AGB não evoluiria para o lado azul do diagrama H-R

(altas temperaturas) até que a massa do envelope de hidrogênio tenha ficado muito pe-

quena. Quando a queima nuclear de hidrogênio na fina camada acima do núcleo chegar ao

ponto em que a massa desta camada torna-se menor que 10−4 massa solar, esta camada

começa a entrar em dormência, e a luminosidade cai. Neste momento, a estrela caminha

na trajetória de resfriamento na direção das anãs brancas.

Isto vem nos dizer que essa pequena camada de hidrogênio será consumida muito ra-

pidamente por queima nuclear, e que portanto, a vida da nebulosa planetária será bem

curta. Nesse curto espaço de tempo, a massa do núcleo praticamente não sofrerá alterações

e a estrela central evoluirá com luminosidade constante até que a camada de hidrogênio

seja exaurida. Na próxima secção, daremos destaque à fase AGB.

2.2 Evolução Estelar e Fase AGB

A fase AGB (Asymptotic Giant Branch, do inglês) antecede a fase das nebulosas pla-

netárias. Entretanto, precisamos saber um pouco da história da evolução estelar de estrelas

progenitoras de nebulosas planetárias, para que possamos compreender melhor esta fase

AGB. Desta forma, para se ter um conhecimento acerca desta história evolutiva, precisa-

mos conhecer a massa estelar. Em verdade, as estrelas são classificadas em três tipos, de

acordo com sua massa:

(i) estrelas de baixa massa (até ∼ 1.4 M�), passam por uma abrupta transição entre

núcleo de hélio degenerado e núcleo de hélio não degenerado antes de iniciar a queima do

hélio nuclear;

(ii) estrelas de massa intermediária (∼ 1.4−2 a 8M�), apresentam trajetórias evolutivas

similares às de estrelas de baixa massa, entretanto as de massa intermediária queimam o

núcleo de hélio ainda em condições degeneradas;

(iii) estrelas de alta massa (M > 8 M�), desenvolvem um núcleo de carbono-oxigênio

e pode iniciar queima de carbono de forma não violenta. Estas estrelas terminam sua vida

como uma Supernova.

Os dois primeiros tipos contêm as estrelas progenitoras de nebulosas planetárias. Es-

trelas de baixa massa passam a maior parte de suas vidas queimando o hidrogênio contido

em seu interior, fase denominada seqüência principal. Nesta fase, a estrela é caracterizada

por: (i) um núcleo de hidrogênio em processo de fusão em hélio e (ii) suas camadas exte-

riores formadas também por hidrogênio, porém sem apresentar processos de fusão. Aqui,
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há um equiĺıbrio na estrela, a pressão gravitacional está contrabalanceada pela pressão de

radiação, mantendo a estrela estável. Nesta fase, a radiação emitida pela fusão no núcleo

chega à superf́ıcie por processos radiativos e a temperatura nuclear está entre ∼ 106 e 107

K.

Entretanto, quando o hidrogênio nuclear tiver se esgotado, isto é, quando o núcleo

estelar for constitúıdo de hélio ”inerte”, a estrela deixa a seqüência principal. Neste mo-

mento não há fusão nuclear, pois a temperatura não é alta o suficiente para iniciar a fusão

do hélio (∼ 108 K). Isto vem causar um desbalanceamento entre pressão gravitacional e

pressão de radiação. Devido à pressão gravitacional, o núcleo começa a se contrair e sua

temperatura aumenta. Este aumento na temperatura nuclear permite que uma camada de

hidrogênio, ligeiramente acima do núcleo, entre em fusão nuclear. Esta fusão ocorre a uma

taxa superior à da seqüência principal dada a elevação na temperatura. Neste momento,

a radiação chega à superf́ıcie por convecção e as camadas mais externas se expandem, e

portanto, esfriam-se. A estrela se encontra, agora, no ramo das gigantes vermelhas.

Por outro lado, no topo do ramo das gigantes vermelhas o núcleo se contrai de tal

maneira que atinge ∼ 108 K. Porém, como o núcleo está em uma configuração degenerada,

o aumento na temperatura não acarreta em um aumento na pressão. Neste momento,

estrelas de baixa massa passam por uma abrupta transição entre núcleo degenerado para

um núcleo não-degenerado, permitindo que a pressão aumente. Neste ponto, o hélio começa

a queimar (”flash” de hélio) e a estrela se encontra no ramo horizontal. Todavia, estrelas

de massa intermediária começam a queimar o hélio sem passar por esta transição abrupta,

queimando o hélio em condições degeneradas. Aqui neste ponto, a radiação volta a chegar

a superf́ıcie através de processos radiativos.

Quando o hélio nuclear estiver convertido em oxigênio e carbono a temperatura nuclear

é insuficiente para iniciar a queima destes. Novamente, o núcleo volta a se contrair, devido

à pressão gravitacional, e tem sua temperatura elevada. Este aumento na temperatura

nuclear permite que uma camada de hélio logo acima do núcleo de carbono e oxigênio

inicie o processo de fusão. Basicamente, a estrela agora é constitúıda de: (i) um núcleo

”inerte” de carbono-oxigênio; (ii) uma camada de hélio em fusão; (iii) uma camada de

hélio ”inerte” e (iv) uma camada de hidrogênio. Neste momento, a estrela se encontra no

ramo das AGB’s.

Neste ponto, a radiação chega à superf́ıcie por convecção. Também, quando a camada

de hélio logo acima do núcleo se esgota, começa a queima de hidrogênio em uma camada

acima da camada de hélio ”inerte”. Após o esgotamento desta camada de hidrogênio, volta

a surgir uma camada de hélio, acima do núcleo, em processo de fusão, e assim por diante.

Estes pulsos de transferência entre queima de hélio e queima de hidrogênio chamam-se
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pulsos térmicos.

As camadas mais externas da AGB é ejetada durante os últimos pulsos térmicos, dando

ińıcio a formação de uma nebulosa planetária.

Figura 2.1: Trajetória evolutiva para uma estrela de massa solar, M� (śıtio do Skyserver:

http://skyserver.nao.ac.jp/en/astro/stars/stars.asp).

2.2.1 Perda de massa em AGBs

Deutsch, 1956, constatou uma perda de massa de ∼ 3× 10−8M�/ano em gigantes verme-

lhas, no entanto, essa perda de massa se mostrava muito pequena para alterar a evolução

estelar de maneira significativa. Não obstante, constatou-se em meados da década de 70,

uma perda de massa durante a fase AGB. Para as estrelas no final da fase AGB observadas

naquela época, constatou-se uma perda de massa de até 10−5M�/ano.

O tempo de vida nesta fase é relativamente curto. Como não há queima nuclear na

estrela, apenas camadas de hélio ou hidrogênio que queimam a taxas elevadas, estas libe-

ram grande quantidade de energia que associada aos pulsos térmicos auxiliam na rápida

expulsão das camadas mais externas da estrela no final da fase AGB. Esta fase dura apenas
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∼ 106 anos. Por outro lado, o processo de perda de massa previne o núcleo de crescer e

atingir um tamanho necessário para iniciar a queima de carbono, e portanto, permite que

estrelas com massas iniciais de até 8 massas solares tornem-se anãs-brancas.

2.3 Formação das Nebulosas Planetárias

2.3.1 O modelo dos ventos interagentes

Conforme citado anteriormente, dentre as várias tentativas em se explicar os mecanismos

que formam as nebulosas planetárias, o primeiro a modelar de maneira simples, mas efici-

ente a formação de nebulosas planetárias foi o modelo dos ventos interagentes de Kwok et

al. (1978), figura 2.2. Neste modelo para a formação do que conhecemos como nebulosa

planetária são utilizadas três componentes:

(i) o vento lento (∼ 10 km s−1, formado por material que fora ejetado durante a fase

AGB);

(ii) o vento rápido (∼ 2000 km s−1, ejetado pela quente estrela central);

(iii) o material que está sendo comprimido pela interação com estes dois ventos, a

”casca” (∼ 25 km s−1).

Neste modelo assume-se que a casca é formada por colisões inelásticas entre os dois

ventos e que todo o excesso de energia do vento rápido é irradiado. Uma vez que a veloci-

dade dos ventos da estrela central de uma nebulosa planetária é maior que a velocidade do

som no meio, os choques gerados podem criar altas temperaturas nas regiões pós-choque,

caso os mecanismos de resfriamento não sejam eficientes.

Por outro lado, se parte da energia do vento rápido for transformada em energia térmica,

então a pressão térmica proverá aceleração adicional à casca.

A velocidade relativa entre o vento da AGB e a casca é moderada e a temperatura na

região pós-choque será baixa o suficiente para a existência de ı́ons metálicos para resfria-

mento via linhas proibidas. Ao mesmo tempo, a casca é empurrada pela pressão térmica

da bolha quente e impedida em seu movimento pelo remanescente do vento da AGB.

Uma vez que a velocidade do som na bolha quente é alta, a pressão em qualquer ponto

da bolha será equalizada rapidamente, de maneira que podemos assumir que o vento rápido

após o choque é isobárico. A densidade média na bolha pode ser dada por

ρbolha =
ṁt

4
3
π(VSt)3

, (2.1)
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Figura 2.2: Modelo dos ventos interagentes, adaptação da Figura 7 de S. Kwok (1994,

PASP, 106, 344).

onde ṁ é a taxa de perda de massa da fina camada de hidrogênio da estrela central, e

Vs é a velocidade do vento rápido. Substituindo por valores t́ıpicos observados, ṁ ∼ 10−8

massa solar, t ∼ 104, Vs ∼ 30 km s−1, pode-se chegar a

ρbolha ∼ 10−4 g cm−3 .

Também pode-se mostrar que a temperatura na bolha quente é dada por

Tbolha =
µ′mHv

2

9k
, (2.2)

onde, µ′ é o peso atômico médio por part́ıcula. Para µ′ ∼ 0.6 e v = 2000 km s−1, a

tempertatura da bolha quente será de 3× 107 K.

Resumindo, para se ter uma descrição completa dos fenômenos que envolvem as ne-

bulosas planetárias precisamos conhecer: (i) o modelo de evolução da estrela central, por

exemplo, os mecanismos de perda de massa durante a fase AGB; (ii) os ventos da estrela

central, que ajudam a modelar a nebulosa, bem como aceleram e comprimem o gás nebular
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e (iii) a estrutura de ionização da nebulosa, uma vez que, dentre outras coisas, mecanismos

de resfriamento nebular por meio de emissão de linhas (por colisões) tem sua importância

em manter a temperatura nebular não muito elevada (∼ 104 K).

2.3.2 O modelo dos três ventos

Diferenciando um pouco do modelo original de Kwok (1978), Schmidt-Voigt e Köppen

(1987), Marten e Schönberner (1991), Frank (1994) e Mellema (1994) assumem três fases

de perda de massa, com o intuito de diferenciar a contribuição do vento da gigante vermelha

do vento da AGB. São as três fases:

(i) um vento lento que tem flúıdo ao longo da maior parte da fase AGB é alterado para;

(ii) um vento lento, mas de altas taxas (denominado supervento) durando vários mi-

lhares de anos;

(iii) e um vento rápido que é iniciado vários milhares de anos após o término do su-

pervento. A interação destes três ventos resultam em uma estrutura dinâmica bem mais

complexa.

Neste modelo, além do choque que é dirigido ao supervento pela pressão térmica da

bolha quente e a descontinuidade de contato que separa a bolha quente do supervento,

também existe outro choque na interface supervento-vento da AGB, o qual Frank denomi-

nou ”choque de fronteira”. Este choque de fronteira será acelerado e poderá varrer material

suficiente do vento da AGB para formar uma nova casca. Isto pode levar à formação de

nebulosas planetárias com duas cascas.

Por outro lado, a existência destas múltiplas cascas podem também ser associadas

somente a efeitos puramente dinâmicos. Uma vez que, ionização em conjunto com o vento

(radiação com hidrodinâmica) levará a uma estrutura bi-anelar (duas cascas), onde a casca

mais externa será a menos brilhante (Perinotto et al., 2004 e referências lá contidas).

Em modelos mais atuais onde já se faz estudo dos efeitos da hidrodinâmica e da radiação

combinados, têm-se obtidos bons resultados para se explicar a formação das estruturas

de nebulosas planetárias (circulares ou eĺıpticas). Perinotto et al. (2004) apresentaram

um trabalho de modelamento de nebulosas planetárias no qual introduziram efeitos de

radiação, bem como, efeitos hidrodinâmicos. Eles mostraram a evolução no tempo das

estruturas de nebulosas planetárias (figura 2.3), utilizando como parâmetros iniciais (de

entrada) várias taxas de vento estelar (vento rápido da estrela central), diferentes taxas

de perda de massa durante a fase AGB (vento lento), além de terem verificado a evolução

das estruturas das nebulosas planetárias para estrelas centrais de várias massas. Neste

trabalho, considerando apenas efeitos hidrodinâmicos-radioativos, verificaram a presença
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de duas cascas.

Figura 2.3: Part́ıculas, linha tracejada; densidade eletrônica, linha pontilhada; brilho su-

perficial, linha espessa. Para dois estágios (idades) evolutivos: (a) t = 5037 anos, uma

nebulosa planetária com dupla-casca com um halo de baixo brilho; (b) t = 7992 anos,

devido a efeitos dissipativos, boa parte da casca está se fundindo ao halo (Perinotto et al.,

2004).

Nesta figura (fig. 2.3), mostra-se o comportamento das part́ıculas, da densidade eletrônica

e do brilho superficial, (linha tracejada, linha pontilhada e linha espessa, respectivamente)

em escala logaŕıtmica. Verifica-se que há uma região de baixa densidade, a bolha quente,

também nota-se um pico na densidade eletrônica logo após a bolha quente, a primeira

casca. Além destas caracteŕısticas bem marcadas neste gráfico, nota-se uma queda gra-

dual na densidade eletrônica seguida por um outro pico, a segunda casca que não está

unida à primeira. Neste modelo, o que também chama a atenção é a evolução destas es-

truturas com o tempo. Verifica-se que com o passar do tempo elas se deslocam em relação

à estrela central, mostrando uma expansão da nebulosa planetária. Por outro lado, nota-

se uma suavização destas estruturas, isto é, verifica-se uma dissipação à medida em que

se afastam da estrela central. Além disto, podemos notar que a segunda casca passa a

apresentar uma pico bem menor, isto é a segunda casca está se unindo à primeira.
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Estes modelos até agora comentados não tratam de certos tipos de nebulosas pla-

netárias, como as bipolares, as com simetria pontual, etc., bem como da reprodução de

jatos, por exemplo. Para solucionar isto, nebulosas que apresentam este comportamento

são tratadas em modelos a parte, que levam em consideração outros fatores no modela-

mento do gás nebular. Alguns modelos levam em conta interação magneto-hidrodinâmica

na evolução da nebulosa planetária. Garćıa-Segura e Lpez (2000) mostrou em seus mode-

los MHD (magneto-hidrodinâmicos) que jatos e outras estruturas podem ser formadas por

colimação magnética do vento da estrela pós-AGB.

Por outro lado (Guerrero, 2000), às nebulosas com simetria em forma de ”S” (simetria

pontual) são atribúıdas rotação com precessão do material colimado que está sendo ejetado.

Também instabilidades em um disco de acresção durante a fase de formação do envelope

ou colimação magnética, são citadas como posśıveis causadoras de tal morfologia.

2.4 Estruturas Secundárias das Nebulosas Planetárias

2.4.1 Halo

A ocorrência de halos em nebulosas planetárias está relacionada a uma fase anterior a

das nebulosas. Segundo modelos mais recentes, estes são oriundos de material ejetado

durante a fase AGB. Esta conclusão se deve ao fato de que foram encontrados em algumas

nebulosas planetárias eĺıpticas halos esféricos. Uma outra caracteŕıstica marcante entre os

halos e as outras estruturas das nebulosas planetárias é a diferença entre suas densidades

e suas velocidades de expansão.

Conforme já foi citado na secção sobre os ventos interagentes, o halo se desloca a uma

velocidade radial de ∼ 10 km s−1, enquanto que a casca se desloca na mesma direção,

porém a uma velocidade de ∼ 25 km s−1. Enquanto isso, a densidade do halo é de ∼ 10%

da densidade da casca. Isto vem levar ao racioćınio de que estes halos são mais velhos do

que as outras estruturas das nebulosas planetárias (excetuando-se a estrela central). E que

indica, portanto, diferentes etapas de ejeção de matéria para o halo e para a casca.

Desta forma, as nebulosas planetárias não têm informações sobre os detalhes das perdas

de massa prévias, durante a fase AGB (Corradi c et al., 2000), somente os halos têm esse

tipo de informação, pois trata-se de material que fora ejetado diretamente pela AGB em

um meio vácuo.

Chu et al. (1987) realizaram estudos morfológicos com estes halos e separaram-nos em

dois grupos: tipo I e tipo II. Halos do tipo I são halos com material filamentoso e de baixo

brilho e que estão separados da casca, enquanto que os halos do tipo II são aqueles com

estruturas brilhantes e amorfas, porém ligadas à casca. Estudos espectroscópicos de alta
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resolução mostraram que os halos do tipo I são praticamente estáticos, enquanto que halos

do tipo II estão se expandindo a velocidades similares àquelas da casca.

Nesta linha, Stanghellini e Pasquali (1995) classificaram os diversos tipos morfológicos

de halo como:

(i) halo destacado com múltiplas cascas, quando existe uma diferença mı́nima de brilho

superficial entre a parte interna e a parte externa do halo, e que portanto, percebe-se uma

certa descontinuidade entre o halo e a casca;

(ii) halo unido com múltiplas cascas, quando o brilho cai drasticamente de dentro para

fora da nebulosa planetária, de maneira a não se perceber uma descontinuidade entre o

halo e a casca;

(iii) halo irregular unido, quando o halo mostra irregularidades e alta elipsidade, também

sem se perceber uma descontinuidade.

Os halos unidos são explicados como sendo material que fora expelido continuamente

durante a fase AGB. Enquanto que, os halos destacados são explicados como sendo múltiplos

eventos de perda de massa durante a fase AGB, ou como o resultado de flashes da camada

de He durante a fase AGB caso a estrela central seja pobre em hidrogênio.

2.4.2 Microestruturas

Além das estruturas citadas anteriormente, as nebulosas planetárias podem apresentar

pequenas estruturas, em geral, de baixa ionização (conforme vimos anteriormente são os

LIS) que recebem, de maneira generalizada, o nome de microestruturas, figuras 2.4, 2.5 e

2.6. Diferentemente das estruturas de grande escala espacial que são observadas principal-

mente em Hα, estas microestruturas são melhor visualizadas em linhas de baixo estado de

excitação ([NII], [OII] e [SII], por exemplo).

a - FLIER’s

Certas microestruturas de baixa ionização e de altas velocidades (v ∼ 50 km s−1),

denominadas FLIERs (Fast Low Ionization Emission Regions, Balick et al. (1993)) são

encontradas aos pares e simetricamente opostas em muitas nebulosas planetárias.

b - Nós (ou nódulos) e Estruturas Filamentares

Os nódulos são, em geral, microestruturas ligeiramente esféricas que podem ser vistas
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no corpo de várias nebulosas planetárias. Em especial, há alguns denominados nódulos

cometários. Vistos contra o fundo de emissão da nebulosa planetária, estes nódulos são

escuros, mas acompanhados por um pico luminoso. Eles representam altas concentrações

de matéria (poeira, principalmente) que similarmente a cometas (dáı seu nome) possuem

caudas. Estas caudas que se arrastam do pico luminoso, esboçam linhas radiais que pas-

sam entre o pico luminoso e a estrela central. Estes picos luminosos são, provavelmente,

superf́ıcies fotoionizadas situadas sobre a face de um núcleo neutro. Para a formação da

estrutura em forma de cauda é necessária uma força radial no sentido de dentro para fora

da nebulosa, entretanto, pressão de radiação (como ocorre com os cometas no sistema

solar) parece não ser suficiente.

Em algumas nebulosas, como a NGC7293 (a nebulosa da Hélice), podem existir até

3500 nódulos, O’Dell e Burkert (1997). Suas densidades são, em média, 106 cm−3 e suas

massas são ∼ 3× 10−5 massa solar, cada nódulo.

Estes objetos são fotoevaporados pela radiação da estrela central e acelerados pelo

vento estelar. O tempo dinâmico para a ejeção deste material é ∼ 1000 anos.

Por outro lado, as estruturas filamentares têm como principal diferença dos nódulos o

fato de não terem um padrão esférico e sim filamentar (fino e esticado). No demais, segue

as caracteŕısticas dos nódulos.

Figura 2.4: Principais microestrutuas de uma nebulosa planetária (Gonçalves 2004, em

fase de impressão).

c - Estruturas Com Simetria Pontual

Algumas vezes jatos episódicos, rotacionais e bipolares (BRET, do inglês, bipolar, rota-

ting, episodic jets) podem ser encontrados em nebulosas planetárias. Devido à sua simetria
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bipolar e à rotação da nebulosa, verifica-se uma formação em forma de ”S”. As nebulosas

que apresentam tais estruturas dizemos que apresentam simetria pontual.

Jatos (figuras 2.4, 2.5 e 2.6) são caracterizados por uma ejeção de um nódulo de massa

a altas velocidades.

Figura 2.5: Nódulos se deslocando a velocidades superiores a velocidade de expansão da

nebulosa (adaptação de Corradi c et al., 2000).

Esta situação (classificação morfológica de nebulosas e de suas microestruturas) às

vezes é associada com a situação vivida por astrônomos no ińıcio do século XX, quando

estes se deparavam com os problemas de classificação morfológica de galáxias. No que

tange à uma explicação dessas estruturas, alguns acreditam que as diferentes morfologias

das nebulosas planetárias são uma questão somente de ângulo de visada, isto é, depende

da posição da nebulosa em relação ao observador. Este ponto de vista foi sugerido por

Khromov e Kohoutek (1968), segundo eles, a estrutura de uma nebulosa planetária é uma

estrutura tridimensional simples e unificada, onde as várias estruturas observadas seriam

oriundas do ângulo com o qual se observa a nebulosa. Enquanto isso, outros argumentam

que as diferentes morfologias das nebulosas planetárias são devidas ao estágio evolutivo na

qual a nebulosa se encontra (Balick, 1987, por exemplo).

A seguir, temos uma imagem (figura 2.6) de uma nebulosa planetária (NGC7009, a

nebulosa de Saturno) onde se nota várias das estruturas citadas nesta secção.
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Figura 2.6: Várias estruturas e microestruturas na nebulosa NGC7009 (adaptação de

Balick et al., 1998).

2.5 Tipos Morfológicos de Nebulosas Planetárias

Conforme citado em caṕıtulos anteriores, há diversos modelos que tentam reproduzir as

mais diversas caracteŕısticas morfológicas encontradas em nebulosas planetárias. Seguindo

este caminho, houve várias tentativas de se criar um catálogo em que se pudesse agrupar

todos os tipos morfológicos conhecidos.

2.5.1 Classificações Morfológicas

Há vários catálogos que tentam agrupar de maneira eficiente os diversos tipos morfológicos

de nebulosas planetárias. De acordo com os registros históricos, o primeiro catálgo neste

sentido foi o de Curtis (1918). Curtis agrupou sua amostra de 78 nebulosas planetárias

de acordo com sua aparência, em nebulosas planetárias: helicoidais, anelares, em forma

de disco, amorfas e por fim, estelares. Evidentemente este não foi o único catálogo a ser

apresentado, Perek e Kohoutek (1967) classificaram-nas em: estelares, em forma de disco,

irregulares, anelares e anômalas. Greig (1971), Westerlund e Henize (1967) classificaram-

nas em: eĺıpticas, com anéis, bipolares, ”interlocking”, peculiares e duvidosas. Já Balick

(1987) reduziu estas classificações para apenas os tipos morfológicos: circulares, eĺıpticas,

borboletas e bipolares (figura 2.7).

Uma caracteŕıstica bem marcante em muitas nebulosas planetárias é a bipolaridade,

ou seja, uma morfologia marcada por uma simetria axial na direção dos pólos. Um toróide

equatorial como sendo o responsável pelo direcionamento do gás, que está sendo varrido

pelo vento rápido da estrela central na direção dos pólos, foi sugerido por Khromov e

Kohoutek (1968) como um fato corriqueiro na maioria das nebulosas planetárias. Eles che-

garam a esta conclusão quando observaram duzentas e sessenta e três imagens de nebulosas
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planetárias do catálogo de Perek e Kohoutek. Eles admitiram que esta diversidade mor-

fológica observada em várias nebulosas planetárias poderia ser, em grande parte, explanada

por efeitos de projeção no ato da observação sob diferentes ângulos de visada. Também

neste sentido de correlacionar as diversas morfologias com outros fenômenos, Greig (1971)

correlacionou estas várias morfologias a outras caracteŕısticas das nebulosas, como por

exemplo, o tipo de estrela central e a excitação nebular.

No entanto, em 1993, Stanghellini et al. separaram as nebulosas planetárias nas se-

guintes classes: estelares, eĺıpticas, bipolares, com simetria pontual e irregulares. Neste

catálogo, eles definiram nebulosas bipolares como sendo as que possuem uma ”cintura”

(toróide).

Figura 2.7: Principais morfologias de nebulosas planetárias (Gonçalves 2004, seguindo a

classificação de Stanghelini et al. 1993).
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Caṕıtulo 3

Busca de Microestruturas Em

Imagens de NPs Processadas Com

Wavelets

No decorrer deste caṕıtulo vamos discorrer acerca de estruturas encontradas nas nebulo-

sas planetárias de nossa amostra, após a aplicação da transformada de wavelets em cada

uma destas imagens. Em muitos casos, várias estruturas foram reveladas, como por exem-

plo, nódulos, filamentos, halos, etc., e que não eram facilmente visualizadas nas imagens

originais. Em certos casos, não eram sequer vistas nas imagens originais.

Nesta amostra, temos imagens em Hα (λ 6563 Å) que serve como um importante indica-

dor de objetos de baixo brilho superficial, temos imagens em [NII] (λ 6584 Å) que funciona

como um bom indicador de estruturas de baixa ionização, devido ao baixo potencial de

ionização do nitrogênio, e em alguns poucos casos, temos imagens em [OIII].

Esta amostra é constitúıda de imagens de nebulosas planetárias oriundas do arquivo do

Hubble Space Telescope (http://archive.stsci.edu/hst/search.php) onde para sua obtenção

foram adotados os seguintes critérios:

(i) Possuir diâmetro angular entre 5”e 30”. Isto é devido ao fato de que imagens

menores que 5” seriam de dif́ıcil análise, enquanto que imagens maiores que 30”, poderiam

não caber em um único CCD do HST, e portanto, teriam que ser vistas através de mosaicos

que combinassem as várias imagens, o que dificultaria a análise das wavelets nas junções

destas imagens;

(ii) Ter dispońıveis em seu arquivo imagens, pelo menos, nos filtros de [NII] e Hα. Para

que tenhamos uma boa visualização de objetos de baixa ionização ([NII]) e de baixo brilho

superficial (Hα).
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No total, conseguimos 15 nebulosas planetárias que satisfizeram estes pré-requisitos.

Obtivemos as imagens:

Nebulosa Planetária F658N - [NII] F656N - Hα F502N - [OIII] PNG

Hen 2-402 X X 002.2-09.4

Hubble 4 X X 003.1+02.9

Hen 2-389 X X 007.8-04.4

M1-46 X X 016.4-01.9

M2-43 X X X 027.6+04.2

PC19 X 032.1+07.0

NGC6790 X X 037.8-06.3

Hen 2-447 X X X 057.9-01.5

BD+30◦3639 X X 064.7+05.5

M3-35 X X 071.6-02.3

PN G211.2-03.5 X X 211.2-03.5

Hen 2-1 X X 242.6-11.6

Hen 2-104 X 315.4+09.4

Hen 2-194 X X 350.9+04.4

M1-30 X X 355.9-04.2

Tabela 3.1: Nebulosas planetárias de nossa amostra, em ordem crescente de longitude

galáctica, com imagens nas linhas destacadas com um ”X”.

Onde, as nebulosas Hen 2-104 e PC19, foram as exceções ao critério (ii), uma vez que só

conseguimos filtros para [NII]. No entanto, achamos que poderiam nos dar bons resultados

quanto à busca por microestruturas, conforme será discutido na secção referente a cada

uma destas nebulosas. Todas estas imagens são da câmera WFPC1 (câmera planetária)

que apresenta uma resolução angular de 0.046”. A seguir faremos um relato detalhado do

que foi encontrado em cada imagem de nossa amostra.

3.1 Hen 2-402

Na imagem em Hα da nebulosa Hen 2-402 (fig. 3.1), notamos um anel toroidal (linhas 2

na fig. 3.1) que direciona o gás nebular na direção dos pólos (linhas 1, na fig. 3.1). Devido

às baixas densidades, não percebemos os lóbulos (que caracterizam a forma bipolar) em

cada pólo, no entanto, ainda é posśıvel a visualização de certos nódulos (caixas 4 e 5) que

estão escapando da nebulosa e se dissipando no meio interestelar, formando os tais lóbulos.

Também, nota-se uma certa simetrial pontual, dada a ligeira forma em ”S” desta nebulosa.

31



Figura 3.1: Nebulosa planetária Hen 2-402 (Hα).

No corpo da nebulosa também é posśıvel ver estruturas filamentosas destacadas na caixa

3.

Figura 3.2: Nebulosa planetária Hen 2-402 ([NII]).

A figura 3.2 mostra a comparação entre duas imagens, a da esquerda é a imagem da

nebulosa Hen 2-402 em [NII] processada pela transformada de wavelet, enquanto que a da

direita, é a imagem original da mesma nebulosa, no mesmo filtro. Nela, podemos observar

através das caixas 1, 2 e 3, nódulos e estruturas filamentosas que não são percept́ıveis na

imagem original por apresentarem um baixo brilho superficial. Por outro lado, observamos
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nesta imagem (destacado na caixa 2 e que tem sua contraparte na imagem original),

além dos ńodulos e filamentos já citados, estruturas que aparentam ser prolongamentos

do anel toroidal da nebulosa, observados no canto esquerdo inferior desta caixa. Nota-

se, um grande destaque dado às estruturas de baixo brilho superficial devido às wavelets,

uma vez que o rúıdo que ofusca tais objetos na imagem original foi removido. Apesar

de termos chamado a atenção para apenas certas regiões, estas microestruturas podem

ser observadas em outros pontos da nebulosa, que evitamos destacá-las sob o pretexto de

facilitar a visualização da imagem, ou seja, para não sobrecarregá-la com destacadores.

3.2 Hubble 4

Figura 3.3: Nebulosa planetária Hubble 4 ([NII]).

Na figura 3.3, vemos uma imagem em [NII] da nebulosa planetária Hubble 4. Nela, nota-

se que se trata de uma nebulosa bipolar, vista sob um certo ângulo do toróide (Ferreira,

M. L. L. et al., 2003). Este toróide (linha 7) pode ser visualizado como sendo de simetria

circular, mas apresentando ”falhas” simetricamente opostas, por onde se nota uma ejeção

de material (linhas 3 e 4). Também se verifica material que fora ejetado em uma situação

em que a nebulosa planetária não demonstrava a mesma disposição espacial que a vista

nesta imagem. Isto é verificado ao se observar o material ejetado, indicado pelas linhas

5 e 6, que também estão simetricamente opostos, o que indica uma posśıvel rotação da

nebulosa. Nesta imagem, também pode ser visto duas estruturas que foram ejetados a

altas velocidades, pois, ainda apresentam-se dispostas com as falhas. Estas estruturas

(linhas 1 e 2) são os LIS, e são encontrados em algumas nebulosas planetárias. Estes jatos,
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desta nebulosa, apresentam velocidades radiais da ordem de 200 km s−1 (López, 2000).

Por outro lado, Steffen e López (1998), argumentaram que estes jatos não se dispõem

ortogonalmente ao plano da estrutura anelar central (toróide).

Figura 3.4: Nebulosa planetária Hubble 4 ([NII]).

Na figura 3.4, vemos duas imagens desta nebulosa planetária. Conforme vem sendo

adotado neste trabalho, quando tivermos duas imagens dispostas lado a lado, a imagem da

esquerda é a imagem processada, enquanto que a imagem da direita é a imagem original.

Comparando as duas imagens, a da esquerda (imagem processada) com a da direita

(imagem original), verifica-se uma melhor visualização de microestruturas na imagem pro-

cessada. Nota-se, por exemplo, nódulos e filamentos ao longo de todo o corpo da nebulosa,

onde foi dado destaque a algumas microestruturas nas caixas. Em particular, verifica-se

na caixa 3, além de nódulos e filamentos do corpo da nebulosa, parte do material que

aparenta estar sendo expelido da nebulosa.

Por outro lado, na figura 3.5, damos uma maior atenção aos FLIERs (caixas 1 e 2), os

quais já são bem melhor visualizados na imagem processada, onde notamos uma melhor

definição de seus contornos, bem como de regiões com maior emissão (neste caso, em [NII]).

Já nas figuras 3.6 e 3.7, vemos em aproximação estes tais FLIERs. Na figura 3.6, temos

os FLIERs vistos na caixa 1 da figura 3.5, enquanto que, na figura 3.7 temos os FLIERs

vistos na caixa 2, também da figura 3.5.

Agora, na figura 3.8, temos esta nebulosa em Hα. Notamos que certas microestuturas

ao longo de todo o corpo exterior da nebulosa (destacamos as caixas 1, 2 e 3) são bem

melhor visualizadas na imagem processada. Ainda percebemos que na imagem original há

estruturas muito dilúıdas que não percebemos na imagem processada unicamente devido
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Figura 3.5: Nebulosa planetária Hubble 4 ([NII]).

Figura 3.6: FLIERs vistos na caixa 1, da figura 3.5 ([NII]).

ao contraste escolhido (caixas 1 e 2, na imagem original da figura 3.9).

3.3 Hen 2-389

Na figura 3.10, temos a nebulosa planetária Hen 2-389 em [NII]. Nela verificamos que

trata-se de uma nebulosa planetária de duas cascas, Gathier et al., 1983 (linhas 5 e 7,

casca interna; e linhas 4 e 6, casca externa). Também notamos a presença de ”falhas”

(linhas 1, 2 e 3) que podem permitir a fuga de material da nebulosa. Além disso, dada
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Figura 3.7: FLIERs vistos na caixa 2, da figura 3.5 ([NII]).

Figura 3.8: Nebulosa planetária Hubble 4 (Hα).

a disposição das duas cascas (interna e externa) verificamos que a nebulosa girou entre a

expulsão de uma e a expulsão da outra.

Por outro lado, na figura 3.11, verificamos um halo na imagem processada que não é

visto na imagem original, dado o rúıdo que o ofusca (imagem em Hα). Agora, na figura

3.12, notamos além das estruturas indicadas pelas linhas que já foram comentadas (cascas,

falhas, etc.), vemos em aproximação os detalhes do halo, com algumas microestruturas em

destaque na caixa A.
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Figura 3.9: Na figura processada percebemos algumas microestruturas que são de dif́ıcil

visualização na imagem original. Por outro lado, na imagem original há certas estruturas

de baixo brilho superficial que as wavelets não reconheceram com sendo pertencente ao

corpo da nebulosa (Hα).

Figura 3.10: Nebulosa planetária Hen 2-389 ([NII]).

3.4 M1-46

Na figura 3.13, vemos a nebulosa planetária M1-46 em [NII]. Nebulosa planetária com

múltiplas cascas Guerrero e Manchado, 1999. Por outro lado, sua velocidade de expansão

é superior a 50 km s−1, Guerrero et al., 1996. Esta nebulosa apresenta uma simetria
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Figura 3.11: Nebulosa planetária Hen 2-389 (Hα).

Figura 3.12: Nebulosa planetária Hen 2-389 (Hα).

redonda. Também notamos nesta nebulosa uma grande falha em sua casca o que pode

facilitar o escape de material. Na imagem processada, notamos uma melhor visualização

de nódulos, conforme podem ser vistos nas 6 caixas em destaque. Além disso, na figura

3.14 (imagem processada) vemos material sendo ejetado da nebulosa, aparentando ser

simetricamente opostos.

Também nas figuras 3.15 e 3.16, vemos de maneira mais destacada na imagem pro-

cessada algumas microestruturas, como nódulos e filamentos no corpo da nebulosa, onde

algumas destas estruturas estão em destaque nas caixas, ambas as imagens em Hα.
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Figura 3.13: Nebulosa planetária M1-46 ([NII]).

Figura 3.14: Nebulosa planetária M1-46, processada ([NII]).

3.5 M2-43

Na figura 3.17, vemos a nebulosa planetária M2-43 em [NII]. Esta nebulosa apresenta uma

velocidade de expansão de ∼ 27 km s−1 (Peña et al., 2003) e é classificada como ”bipolar

gaussiana”, pois sua casca decai em brilho continuamente, aparentando não possuir limites

bem definidos (Phillips, 2003).

No entanto, mostramos na figura 3.17 duas imagens que estão na mesma escala, apesar

da imagem processada parecer maior. Acontece que na imagem processada conseguimos ver
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Figura 3.15: Nebulosa planetária M1-46 (Hα).

Figura 3.16: Nebulosa planetária M1-46 (Hα).

uma segunda casca, mais externa (linhas 1 e 2), que não era vista na imagem original. Na

imagem original conseguimos ver apenas a casca interna (linhas 3, da imagem processada),

dado o baixo brilho superficial que a casca externa apresenta.

Agora, na imagem 3.18, vemos a mesma imagem processada da figura 3.17, porém, em

aproximação. Nela destacamos as estruturas observadas: linhas 1 e 2 destacam as falhas

na casca externa acompanhadas por falhas semelhantes na casca interna, por onde material

nebular pode escapar; linhas 3 destacam as cascas externas; e as caixas 1, 2 e 3 destacam

algumas microestruturas encontradas, e que não foram observadas na imagem original.
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Figura 3.17: Nebulosa planetária M2-43 ([NII]).

Figura 3.18: Nebulosa planetária M2-43, processada ([NII]).

Já na figura 3.19, observamos em Hα algumas estruturas que estão sendo ejetadas pela

nebulosa através das falhas, já comentadas, e que também não são percept́ıveis na imagem

original.

Esta é uma das poucas nebulosas planetárias de nossa amostra que tem imagens em

[OIII] λ 5007 Å. Na figura 3.20, vemos esta nebulosa no filtro de [OIII] λ 5007 Å, nela

vemos em melhor detalhe algumas microestruturas (nódulos) presentes na casca externa e

que não puderam ser visualizadas na imagem original.
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Figura 3.19: Nebulosa planetária M2-43 (Hα).

Figura 3.20: Nebulosa planetária M2-43 ([OIII] λ 5007 Å).

3.6 PC19

Na figura 3.21, observamos a nebulosa planetária PC19 em [NII]. Verifica-se que esta ne-

bulosa tem uma simetria pontual, notada a partir de sua forma em ”S”, o que segundo

alguns modelos (Guerrero, et al., 1999) pode indicar uma rotação associada a uma pre-

cessão. Também, seu comportamento macroscópico é eĺıptico, onde os arcos que dão a

simetria pontual estão contidos dentro da estrutura eĺıptica.

Entretanto, observa-se no corpo da nebulosa vários nódulos, em particular demos des-
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Figura 3.21: Nebulosa planetária PC19 ([NII]).

taque a alguns dentro das duas caixas. Por outro lado, pode-se notar que a visualização

desses nódulos é bem melhor quando observada na imagem processada. Isto é verificado na

figura 3.22 quando são comparadas a imagem processada com a imagem original (esquerda

e direita, respectivamente), onde damos destaque a algumas microestruturas presentes no

interior das caixas e que algumas são praticamente impercept́ıveis na imagem original.

Figura 3.22: Nebulosa planetária PC19 ([NII]).
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3.7 NGC6790

Figura 3.23: Nebulosa planetária NGC6790 (Hα).

Trata-se de uma nebulosa de idade intermediária com uma estrutura simétrica bem

definida, Aller et al. (1996). Na figura 3.23, observamos a nebulosa planetária NGC6790

em Hα (processada). Nela damos destaque à casca interna (linhas 2), e à casca externa

com suas falhas na região dos pólos (linhas 1). Observada por este ângulo, trata-se de uma

nebulosa com padrões bipolares, dadas as duas falhas na região dos pólos que facilitam o

escape de material. Nota-se, também que há um certo desvio de orientação entre as duas

cascas (interna e externa) devido a alguma rotação da nebulosa.

Por outro lado, na figura 3.24, vemos esta nebulosa em [NII]. Nesta imagem (proces-

sada) observamos certas microestruturas no corpo da nebulosa (caixas 2), principalmente

na casca externa. Além de visualizarmos, de maneira bem mais detalhada neste filtro, o

material sendo ejetado (linhas 1) pelas falhas que citamos no parágrafo anterior.

Agora (fig. 3.25), comparamos as imagens processada e original (esquerda e direita,

respectivamente) em Hα. É evidente a quantidade de estruturas que são vistas na imagem

processada e que não o são na imagem original. Além de termos uma boa noção da casca

externa, que praticamente não é vista na imagem original, também verificamos o material

sendo expelido pelas falhas polares (linhas 1 e 2). Com destaque ao material expelido

apontado pela linha 1. Também, a caixa deu um destaque a nódulos exteriores à nebulosa,

vistos somente na imagem processada.

Na figura 3.26, temos um quarteto de imagens desta nebulosa, todas em [NII]. Ob-

servamos, em diferentes contrastes, a casca externa nas imagens processadas (as duas da
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Figura 3.24: Nebulosa planetária NGC6790 ([NII]).

Figura 3.25: Nebulosa planetária NGC6790 (Hα).

esquerda) que não são vistas nas imagens originais. Além da presença de nódulos na casca

externa visualizados na imagem superior da esquerda.

3.8 Hen 2-447

Na figura 3.27, vemos as imagens processada e original da nebulosa planetária Hen 2-447

em [NII], nebulosa eĺıptica, cuja razão entre os eixos polar e equatorial é de 8 : 3 (Zhang

e Kwok, 1998). Nela, observamos uma simetria bipolar, uma vez que notamos o material
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Figura 3.26: Nebulosa planetária NGC6790 ([NII]).

sendo expelido pelos pólos. Este material, por sua vez, tem suas microestruturas bem

melhor vistas na imagem processada (caixas 3 e 4), além de microestruturas presentes no

corpo da nebulosa em destaque nas caixas 1 e 2.

Já na figura 3.28 (Hα), temos uma melhor observação de certos nódulos desta nebulosa

destacados em todas as caixas presentes. Também em Hα, na figura 3.29 observamos

alguns nódulos (todas as caixas) pertencentes à nebulosa e que são quase impercept́ıveis

na imagem original. Com destaque às caixas 2 e 3, temos alguns nós que acompanham o

traçado do material que está sendo expelido.

Figura 3.27: Nebulosa planetária Hen 2-447 ([NII]).
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Figura 3.28: Nebulosa planetária Hen 2-447 (Hα).

Figura 3.29: Nebulosa planetária Hen 2-447 (Hα).

Também dispomos para esta nebulosa planetária de imagens em [OIII] λ 5007 Å (fig.

3.30). Nesta figura 3.30, observamos o traçado do material que está sendo expelido indicado

pelas linhas 1 e 2, além da presença de nódulos, onde alguns foram destacados pelas caixas.

Todas estas estruturas (material sendo expelido e nódulos) são bem mais percept́ıveis na

imagem processada.
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Figura 3.30: Nebulosa planetária Hen 2-447 ([OIII]).

3.9 BD+30◦3639

Figura 3.31: Nebulosa planetária BD + 30◦3639 (Hα).

Na figura 3.31, observamos a nebulosa planetária BD + 30◦3639 em Hα. Verifica-se

uma simetria esférica (Phillips, 2003) com duas cascas, uma interna e mais brilhante e

outra externa e de brilho mais fraco, trata-se de uma nebulosa jovem (Sahai, 2002). Nota-

se a presença de nós e filamentos nesta nebulosa, destacados nas caixas. Por outro lado,

na figura 3.32, temos esta nebulosa em [NII], desta vez em comparação com a imagem

original. Diferentemente do que vinha sendo obtido, nesta nebulosa não foi encontrado
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algo de diferenciador entre as imagens processada e original, em ambos os filtros.

Figura 3.32: Nebulosa planetária BD + 30◦3639 ([NII]).

3.10 M3-35

Figura 3.33: Nebulosa planetária M3-35, ambas processadas (Hα).

Na figura 3.33, temos imagens da nebulosa planetária M3-35 em Hα, nebulosa eĺıptica

(Reimers, et al., 2000). A velocidade de expansão desta nebulosa é de ∼ 22 km s−1 (Gussie

49



e Taylor, 1994). Diferentemente do que vinha sendo exposto, estas duas imagens são pro-

cessadas, mas em contrastes distintos. Trata-se de uma nebulosa planetária com simetria

bipolar e com duas cascas. Nesta figura, observa-se a casca interna e mais brilhante, visu-

alizada na imagem à direita (linhas 3) com suas falhas (linhas 4). Na imagem processada,

e somente nela, observa-se uma segunda casca (exterior e de brilho fraco) vista na imagem

da esquerda (nas linhas 1), que também apresentam falhas (linhas 2). Pode-se ver isto

analisando a figura 3.34, onde as linhas 1 demonstram a presença desta segunda casca que

não é vista na imagem original.

Agora, na figura 3.35, vemos esta nebulosa, ainda em Hα, onde à esquerda temos a

imagem processada e à direita temos a imagem original. Em destaque nas caixas, vê-se

jatos e nós (caixas 2 e 3, respectivamente). De maneira similar, na figura 3.36 (desta vez

em [NII]), nota-se a presença de nódulos (as duas caixas) na imagem processada, de forma

mais detalhada do que na imagem original.

Figura 3.34: Nebulosa planetária M3-35, processada à esquerda e original à direita (Hα).

3.11 PN G211.2-03.5

Na figura 3.37, temos a nebulosa planetária PN G211.2-03.5 em Hα, nebulosa eĺıptica. Vê-

se material sendo expelido (linhas 3). Nota-se duas cascas, uma mais interna e brilhante

(linhas 2) e outra mais externa e de brilho menos intenso (linhas 1). Nota-se também três

falhas, duas apontadas pelas linhas 3, e uma outra menor indicada pelo número 4.

Também na figura 3.38 (ainda em Hα), não se nota, na imagem original, a casca externa

(linhas 1), que por sua vez, está bem percept́ıvel na imagem processada. Ainda em Hα,
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Figura 3.35: Nebulosa planetária M3-35 (Hα).

Figura 3.36: Nebulosa planetária M3-35 ([NII]).

a figura 3.39 mostra microestruturas (caixa 5) encontradas na casca externa (linhas 1). A

posição da casca interna está indicada pelas linhas 2.

Por sua vez, na figura 3.40, nota-se a presença de nódulos (caixas 2 e 3) na casca externa

(linhas 1), desta vez em filtro de [NII].
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Figura 3.37: Nebulosa planetária PN G211.2-03.5 (Hα).

Figura 3.38: Nebulosa planetária PN G211.2-03.5 (Hα).

3.12 Hen 2-1

Na figura 3.41, temos uma imagem da nebulosa planetária Hen 2-1 em Hα, Phillips (2003)

a classificou como circular com a presença de BRETs (Bipolar, rotating episodic jets).

Nota-se que se trata de uma nebulosa já bem evolúıda, uma vez que, suas estruturas estão

bem dispersas. Entretanto, apresenta uma morfologia bipolar, onde os braços formados

pelo material ejetado são indicados pelas linhas 3 e 4. O toróide equatorial que converge o

material expelido está indicado pelas linhas 1 e 2. O material apontado pelas linhas 3 e 4,

52



Figura 3.39: Nebulosa planetária PN G211.2-03.5 (Hα).

Figura 3.40: Nebulosa planetária PN G211.2-03.5 ([NII]).

formam os lóbulos da nebulosa, porém, estes já encontram-se em um estado bem dilúıdo

no meio interestelar.

Ainda em Hα, temos na figura 3.42, imagens desta nebulosa (processada e original).

Nota-se de maneira bem mais detalhada os nódulos e filamentos (alguns destacados pelas

caixas) presentes no corpo da nebulosa na imagem processada. A mesma idéia é aplicada

na figura 3.43, desta vez em [NII], ou seja, nódulos e filamentos (caixas) vistos melhor na

imagem processada. A única diferença é uma rotação entre as imagens em Hα e em [NII].
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Figura 3.41: Nebulosa planetária Hen 2-1 (Hα).

Figura 3.42: Nebulosa planetária Hen 2-1 (Hα).

3.13 Hen 2-104

Na figura 3.44, temos a nebulosa planetária Hen 2-104 em [NII], caracterizada como sendo

de 2 bipolar + jato (Schwarz e Monteiro, 2003). Corradi, et al. (2001) descreveram esta

nebulosa como possuindo três partes principais: (i) um grande par de lóbulos bipolares;

(ii) um par de lóbulos bem similar ao primeiro, mas de tamanho 5 vezes menor e alguns

jatos escapando da nebulosa.

Para esta nebulosa dispomos apenas de imagens neste filtro. Trata-se de uma nebulosa
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Figura 3.43: Nebulosa planetária Hen 2-1 ([NII]).

Figura 3.44: Nebulosa planetária Hen 2-104 ([NII]).

planetária bipolar, pois, nota-se a presença de material sendo expelido pelos pólos (linhas

3). Também, verifica-se a presença de um toróide equatorial (linha 4) que direciona o

material expelido. Nesta figura, nota-se uma melhor visualização de nódulos (caixas 1 e

2) na imagem processada. Verifica-se nesta imagem a presença de dois lóbulos, um menor

e mais brilhante e um mais externo (maior), mais difuso e menos brilhante.

Na figura 3.45, observa-se a nebulosa até seu lóbulos internos, dando-se maior atenção

a nódulos (caixas 1, 2 e 3) áı contidos. O toróide está indicado pela linha 4. Na região dos

pólos (linhas 5), nota-se uma melhor visualização das estruturas formativas dos lóbulos.
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Figura 3.45: Nebulosa planetária Hen 2-104 ([NII]).

3.14 Hen 2-194

Figura 3.46: Nebulosa planetária Hen 2-194 ([NII]).

Na figura 3.46, vemos a nebulosa planetária Hen 2-194 em [NII]. Trata-se de uma

nebulosa esférica (com razão entre os eixos 1:1, e velocidade radial ∼ −35 km s−1, Ruffle

et al., 2004) com duas cascas, uma interna (linha 3) mais brilhante e outra externa (linha

4), unida à primeira, de menor brilho. Nota-se uma falha (linha 2) que permite a fuga de

material (linha 1).

Por outro lado, na figura 3.47, temos esta nebulosa, ainda em [NII], sendo comparada à
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imagem original. Nota-se na imagem processada um melhor detalhamento de microestru-

turas presentes na casca externa (alguns sendo indicados pelas linhas). Também, nota-se

algo similar na figura 3.48, desta vez em Hα, onde estão indicados alguns nós (linha 2 e

caixa 5), algumas estruturas filamentares (linha 1 e caixa 6), material sendo expelido pela

falha (linha 4), bem como uma estrutura anelar entre as duas cascas que só foi observada

na imagem processada (linha 3).

Figura 3.47: Nebulosa planetária Hen 2-194 ([NII]).

Figura 3.48: Nebulosa planetária Hen 2-194 (Hα).
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3.15 M1-30

Figura 3.49: Nebulosa planetária M1-30 ([NII]).

Na figura 3.49, temos a nebulosa planetária M1-30 em [NII]. Trata-se de uma nebulosa

com simetria pontual, dada sua forma em ”S”, o que indica uma precessão da nebulosa.

Por outro lado, nas figuras 3.50 e 3.51, observamos esta nebulosa, ainda em [NII], com

destaque a algumas microestruturas (nódulos) que são bem melhor visualizadas na imagem

processada (caixas de ambas as imagens).

Já na figura 3.52, temos esta nebulosa, agora em Hα, comparada com a imagem original.

Nela observamos alguns nódulos (linhas 1 e 2) em torno da estrutura em forma de ”S”

da nebulosa, que apesar de serem percept́ıveis na imagem original, não se tem uma boa

visualização deles.
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Figura 3.50: Nebulosa planetária M1-30 ([NII]).

Figura 3.51: Nebulosa planetária M1-30 ([NII]).

Na tabela 3.2 damos um resumo dos resultados obtidos nesta análise.
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Figura 3.52: Nebulosa planetária M1-30 (Hα).

Nebulosa Planetária Nódulos Filamentos Halos Cascas

Hen 2-402 X

Hubble 4 X X

Hen 2-389 X ?

M1-46 X X

M2-43 X X X

PC19 X X

NGC6790 X X X

Hen 2-447 X X

BD+30◦3639 X X

M3-35 X X X

PN G211.2-03.5 X X X

Hen 2-1 X X

Hen 2-104 X

Hen 2-194 X X X

M1-30 X X

Tabela 3.2: Estruturas encontradas nas nebulosas planetárias de nossa amostra

Em todas as nebulosas encontramos nódulos, enquanto que estruturas filamentares só

não foram verificadas em três casos (Hen 2-402, Hen 2-389 e Hen 2-104). Isto vem dar um

destaque à nossa técnica, uma vez que na literatura sabe-se que apenas 10% das nebulosas

planetárias apresentam alguma microestrutura (Gonçalves, 2001).
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Damos destaque aqui, às nebulosas M2-43, NGC6790, M3-35 e Hen 2-194, onde além

de nódulos e filamentos que, também, foram verificados em todas as outras nebulosas,

notamos a presença de uma casca externa, que em alguns casos (M2-43 e NGC6790),

não eram sequer vistas nas imagens originais. Além disso, um posśıvel halo também foi

verificado na nebulosa Hen 2-389, que não foi verificado na respectiva imagem original.
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Caṕıtulo 4

Temperatura Eletrônica e Flutuações

na Temperatura

Após a discussão acerca da busca por microestruturas que realizamos em nossa amostra

de 15 nebulosas planetárias, iniciaremos neste caṕıtulo a discussão a respeito da busca por

variações na temperatura eletrônica que realizamos em outras quatro nebulosas planetárias

(NGC6210, NGC6818, NGC6543 e NGC7009). Principiaremos relatando os diferentes

métodos que são utilizados na determinação de Te na secção 4.1. Na secção 4.2, falaremos

sobre as variações em Te, também nesta secção, relataremos os métodos utilizados na

procura das variações em Te, e em particular na secção 4.3, trataremos do nosso método

com os resultados obtidos nas secções 4.4 e 4.5. A parte teórica deste caṕıtulo seguiu a

abordagem tratada em Osterbrock (1989).

No caṕıtulo 1, comentamos que as linhas colisionais são linhas obtidas pela emissão de

um fóton no momento em que o elétron decai a um estado menos energético, elétron este

que estava excitado por meio de uma colisão. Também comentamos que este fenômeno

é um importante mecanismo refrigerador, uma vez que, boa parte da energia cinética do

meio é transformada em energia de radiação. Comentamos ainda que como os primeiros

estados energéticos destes átomos pesados (que são os responsáveis por tais linhas) não

possuem uma diferença energética em relação ao estado fundamental tão grande quanto

no hidrogênio ou no hélio, a razão de tais linhas destes átomos pode servir como um bom

inidicador da temperatura do meio. Uma vez que esta pequena diferença entre tais estados

é que permite que as colisões tenham um papel preponderante nas nebulosas planetárias.

Tudo isto, claro, no limite de baixas densidades.
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4.1 Métodos Para Determinação de Te

Podemos afirmar também que, no limite de baixas densidades, toda excitação colisional

resultará na emissão de um fóton. Os estados superiores só poderão ser populados por

meio de excitação colisional a partir do estado fundamental.

Com isto, alguns ı́ons cujas linhas de emissão resultam de dois ńıveis superiores com

energias de excitação consideravelmente diferentes, como por exemplo, [OIII] e [NII] podem

ter suas linhas utilizadas para determinação da temperatura eletrônica. Essa diferença

energética entre esses ńıveis é que fornece a dependência com a temperatura (Te).

Figura 4.1: Diagrama para as linhas [OIII].

Para o oxigênio (que foi o que utilizamos para a determinação da temperatura), no

limite de baixas densidades, cada excitação (por colisão) para o ńıvel 1D resulta na emissão

de um fóton ou em λ 4959 ou em λ 5007 (sempre falando em Angstroms) cuja probabilidade

relativa é de 1:3, isto é, três vezes mais chances de ocorrer emissão em λ 5007 (fig. 4.1).

Por outro lado, cada excitação do ńıvel 1S é seguida por emissão de um fóton em λ 4363

ou λ 2321.

No entanto, para cada emissão do fóton em λ 4363 resultará na população do ńıvel
1D, ao qual seguirá uma emissão em λ 4959 ou em λ 5007, entretanto, esta contribuição é

pequena comparada à excitação direta de 1D e pode ser descartada. Desta forma, podemos

representar a razão destas linhas para as situações de baixa densidade:
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I
(
4959 + 5007Å

)
I
(
4363Å

) =
Ω(3P,1D)

Ω(3P,1 S)

A1S,1D + A1S,3P

A1S,1D

ν(3P,1D)

ν(1S,1D)
e∆E/kT , (4.1)

onde, os ν ′s são as freqüências entre os ńıveis entre parênteses, Ω′s são quantidades

conhecidas como forças colisionais e

ν̄(3P,1D) =
A3P2,1D2

ν(λ5007) + A3P1,1D2
ν(λ4959)

A3P2,1D2
+ A3P1,1D2

, (4.2)

e ∆E é a diferença energética entre os ńıveis 1D2 e 1S0.

Esta razão de linhas é uma boa aproximação para densidades de até Ne ∼ 105 cm−3.

Entretanto, a densidades maiores a desexcitação colisional deve ser considerada e esta

expressão já não seria uma aproximação muito boa.

Para um sistema como esse onde há em todo momento excitações e desexcitações, a

equação que rege o equiĺıbrio para esta situação é dada por:

∑
j 6=i

NjNeqji +
∑
j>i

NjAji =
∑
j 6=i

NiNeqij +
∑
j<i

NiAij, (4.3)

onde,

qij =
ωj

ωi

qjie
−E/kT . (4.4)

e ωi é o peso estat́ıstico do ńıvel i, o mesmo valendo para ωj.

Uma solução aproximada em primeira ordem de e−∆E/kT para a equação (4.3), será

dada pela equação (4.1) dividida por um fator

f =
1 + C(3P,1D)C(1D,1S)

C(3P,1S)A1D,3P
+ C(1D,3P )

A1D,3P

1 + C(3P,1S)+C(1S,1D)
A1S,3P +A1D,3P

,

onde,

C(ij) = 8.63× 10−6 Ne

T 1/2

Ω(i, j)

ωi

,
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Agora, substituindo os valores das constantes, chegaremos a:

I
(
4959Å+ 5007Å

)
I
(
4363Å

) =
7.73 exp[(3.29× 104)/T (K)]

1 + 4.5× 10−4(Ne(cm−3)/T 1/2(K))
. (4.5)

Em particular, foi esse método que usamos para determinar a temperatura eletrônica

(Te) nas nebulosas planetárias estudadas (NGC6210, NGC6818, NGC6543 e NGC7009),

conforme será tratado de forma bem mais detalhada na secção referente a este trabalho.

Entretanto, há outros métodos que podem ser utilizados para a determinação da tem-

peratura eletrônica. Por exemplo, com um racioćınio análogo, podemos chegar a seguinte

expressão para as linhas do [NII]:

I
(
6548Å+ 6583Å

)
I
(
5755Å

) =
6.91 exp[(2.50× 104)/T (K)]

1 + 2.5× 10−3(Ne(cm−3)/T 1/2(K))
. (4.6)

Devido ao fato de que as secções de choque para os vários ńıveis do hidrogênio têm

praticamente a mesma dependência com a velocidade eletrônica, o número de átomos

formados por capturas de elétrons para cada ńıvel do hidrogênio será aproximadamente

independente da temperatura. Isto impossibilita que as razões de linhas de hidrogênio

seja uma ferramenta para a determinação da temperatura eletrônica. Por outro lado, a

razão de uma linha do hidrogênio com o cont́ınuo pode ser utilizado para a determinação

de Te. A razão f́ısica para isso é que a emissão no cont́ınuo (por unidade de intervalo de

freqüência) depende da função de distribuição de velocidades dos elétrons livres, ou seja,

de Te.

Uma escolha neste sentido é utilizar a descontinuidade de Balmer jν(λ3646−) - jν(λ3646+).

Como a expressão geral para a emissão de radiação no intervalo ν e ν + dν, resultante da

recombinação de elétrons livres para o ńıvel n em um ı́on hidrogênico é dada por:

Endν = BN(H+)NeT
−3/2
e n−3exp

(
−hν
kTe

)
dν, (4.7)

onde, B leva em conta várias constantes que foram agrupadas. Pode-se mostrar que

no limite de Balmer, teremos:

EBAC∆ν = 2.37× 10−33N(H+)NeT
−3/2
e ∆ν. (4.8)
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Desta forma, pode-se mostrar que a razão entre esta descontinuidade e a linha de Hβ,

que praticamente não depende da temperatura, terá uma dependência da temperatura

dada por:

IBAC

IHβ

∆ν = 5.81× 10−22 ∆ν

α(Hβ)T
3/2
e

, (4.9)

onde, α(Hβ) é o coeficiente de recombinação para Hβ.

Convém salientar que nem toda razão de linhas no óptico apresenta uma forte de-

pendência com Te. Diferentemente das razões de linhas citadas acima, razões de linhas do

hidrogênio não são úteis para esta finalidade. Isto porque as secções de choque de recom-

binação para os vários ńıveis do hidrogênio têm (aproximadamente) a mesma dependência

com a velocidade. Desta forma, os números relativos de átomos formados por captura para

cada ńıvel são (aproximadamente) independentes de Te, o que torna tais razões de linhas

bastante insenśıveis à temperatura eletrônica.

4.2 Flutuações na Temperatura Eletrônica (Te)

É importante chamar a atenção ao fato de que tanto estes quanto outros métodos

utilizados na medição da temperatura eletrônica de nebulosas planetárias deveriam dar

resultados idênticos. No entanto, estes métodos têm dado valores para Te que diferem

muito entre si, o que vem apontar (dentre outros) a existência de flutuações na tempe-

ratura eletrônica (Esteban, 2002). Para explicar isso, vários fenômenos como regiões de

altas densidades locais, reconexão magnética, entre outros, têm sido usados, porém até o

momento, sem muito sucesso. No nosso trabalho, realizamos uma busca por flutuações

na temperatura eletrônica em algumas nebulosas planetárias e mais detalhes acerca desta

busca, bem como acerca das flutuações de temperatura serão tratados mais a frente.

Também, em muitas nebulosas as abundâncias iônicas determinadas por linhas de re-

combinação são diferentes das abundâncias obtidas via linhas colisionais do mesmo ı́on

(Esteban, 2002). Entre os motivos responsáveis por tais discrepâncias, pode-se citar: (i)

erros de medição das intensidades de linhas fracas; (ii) erros nos parâmetros atômicos; (iii)

flutuações na temperatura; etc.

Excetuando erros de medição e erros nos parâmetros atômicos, uma vez que os parâmtros

dos ı́ons mais utilizados (N++ e O++), aparentam já estar muito bem determinados, as

flutuações em Te aparecem como um forte candidato a responsável por tais discrepâncias.
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Na verdade, associam-se as flutuações em Te às discrepâncias nas abundâncias qúımicas

porque estas abundâncias são obtidas por espectroscopia, isto é, pelo espectro de linhas das

nebulosas planetárias, porém, como a intensidade destas linhas depende da temperatura

do meio, uma incerteza na temperatura acarretará em uma incerteza nas abundâncias

qúımicas. Por outro lado, uma compreensão detalhada da composição qúımica de regiões

nebulares ajudaria no entendimento da evolução de estrelas, galáxias e do universo.

Modelos de fotoinizção, por si só, já apresentam flutuações na temperatura eletrônica

em regiões nebulares, entretanto, as discrepâncias nos valores da temperatura eletrônica

encontradas em diferentes métodos apontam flutuações na temperatura ainda maiores que

as previstas. Neste sentido, Peimbert (1967) associou às regiões nebulares (regiões HII e

nebulosas planetárias) uma temperatura média (T0) e sua raiz quadrada média t2.

T0(Ne, Ni) =

∫
Te(r)Ne(r)Ni(r)dV∫
Ni(r)Ne(r)dV

, (4.10)

t2 =

∫
(Te − T0)

2NeNidV

T 2
0

∫
NeNidV

, (4.11)

onde, Ne(r) é a distribuição de densidades eletrônicas, Te(r) é a distribuição de tem-

peratura eletrônica e Ni(r) é a distribuição de densidades iônicas. Peimbert, também

sugeriu que as flutuações na temperatura eletrônica são associadas a heterogeneidades no

gás nebular.

Entretanto, Stasińska (2002) mostrou que o parâmetro t2 pode não ser o mais apropri-

ado em descrever as flutuações em Te. Isto porque, nebulosas que apresentam regiões com

grandes diferenças em Te irão apresentar taxas de resfriamento e aquecimento bastante

diferentes entre si, o que subestimaria (ou sobre-estimaria) as abundâncias de certos ı́ons,

cujas linhas são usadas na determinação da Te.

Por outro lado, para determinar estes dois parâmetros necessitamos de dois métodos

distintos de determinação da temperatura eletrônica (Te). Um destes métodos deve dar

mais peso às regiões de baixas temperaturas, como comentado anteriormente, o método

utilizando as linhas proibidas do oxigênio pode ser usado, [OIII] λλ I(5007)/I(4363) Å.

Já o outro método deve dar mais peso às regiões de temperatuas mais elevadas, onde

linhas devido a efeitos colisionais não exercem muita influência. Neste segundo caso, a

descontinuidade de Balmer pode ser utilizada.

Outro método que pode ser utilizado para este fim é por meio da comparação da

temperatura obtida através da razão de linhas, do mesmo ı́on, provenientes de estados
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excitados de energias diferentes. Neste sentido, o método mais comum é o que compara os

valores de Te obtidos por [OIII] λ 4363/5007 Å e λ 5007/52µm.

4.3 Nosso Método na Busca por Flutuações na Tem-

peratura Eletrônica

De acordo com o comentado na secção anterior, se não existissem as flutuações na tem-

peratura eletrônica, todos os métodos utilizados na medição da temperatura de nebulosas

planetárias dariam resultados idênticos. No entanto, estes métodos têm dado valores para

Te que diferem entre si.

Por outro lado, apesar de que alguma flutuação já era prevista pelos modelos de fotoi-

onização, eles não são suficientes para explicar as diferenças nas temperaturas eletrônicas

encontradas quando estes diferentes métodos são comparados, o que veio sugerir que po-

deriam haver flutuações na temperatura eletrônica ainda maiores que as previstas pelos

modelos. Para explicar isso, vários fenômenos como regiões de altas densidades locais,

reconexão magnética, entre outros, têm sido usados, porém até o momento, sem muito

sucesso.

Temos 04 nebulosas planetárias em nossa amostra com imagens nestas duas linhas de

[OIII], pudemos determinar a temperatura eletrônica em cada uma delas. As imagens

destas 04 nebulosas são da câmera WFPC3, com resolução angular de 0.1”.

Desta forma, determinamos a flutuação na temperatura eletrônica média nestas quatro

nebulosas. Para isso expandimos a expressão 4.1 em torno do valor médio da temperatura

eletrônica para cada nebulosa.

Como, NGC6810 apresenta Ne ' 2000cm−3 (Tsamis et al., 2003), NGC6210 apresenta

Ne ' 3000 cm−3 (Phillips, J. P., 1998), NGC6543 tem Ne ' 4400 cm−3 (Wesson e Liu,

2004) e NGC7009 tem Ne ' 4000 cm−3 (Luo et al., 2001), podemos simplificar a expressão

4.1:

R =
I
(
4959Å+ 5007Å

)
I
(
4363Å

) ' 7.73 exp

[
3.29× 104

T
(K)

]
. (4.12)

Portanto, podemos expandir a expressão 4.12, que após algumas passagens, chegamos

a:

δR

R0

' −3.29× 104 δT

T 2
0

. (4.13)
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Desta forma, conhecendo os valores da intensidade do fluxo das imagens (R0) com seus

respectivos desvios padrão (δR) que foram, ambos, obtidos com o programa ”stats” do

IDL, além da temperatura média, podemos determinar o valor da flutuação na temperatura

eletrônica (δT )

δT ' − T 2
0

3.29× 104

δR

R0

. (4.14)

Agora, precisamos determinar o valor da temperatura eletrônica para cada nebulosa

planetária, com a finalidade de voltarmos a equação acima e encontrarmos δT para cada

nebulosa.

4.4 Determinação da Temperatura Eletrônica

Para a nebulosa planetária NGC6818, R0 ' 90.6 e δR ' 33.1. Sendo assim, da expressão

4.12 podemos dizer que

90.6 ' 7.73 exp

[
3.29× 104

T
(K)

]
. (4.15)

Que após algumas passagens chegamos a:

Te ' 1.33× 104(K). (4.16)

Seguindo o mesmo racioćınio pudemos encontrar a temperatura eletrônica para as ou-

tras nebulosas. Para NGC6210, R0 ' 81.11 e δR ' 69.5, o que nos deu Te ' 14000 (K).

Para NGC6543, seguindo a mesma idéia, onde R0 ' 111.5 e δR ' 12.15, encontramos Te

' 12000 (K). Além disso, para NGC7009, onde R0 ' 80.43 e δR ' 50.6, encontramos Te

' 14000 (K).

Agora, com todos os parâmetros conhecidos, podemos determinar δT . Substituindo

cada valor na expressão 4.14, obtivemos:

(i) NGC6818 - δT ' 1000 (K);

(ii) NGC6210 - δT ' 1000 (K);

(iii) NGC6543 - δT ' 1600 (K);
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(iv) NGC7009 - δT ' 3600 (K).

Na tabela 4.1, listamos os valores da temperatura eletrônica que encontramos para as

quatro nebulosas planetárias da nossa amostra ao mesmo tempo em que comparamos com

dados da literatura.

NGC6818 Te[OIII](K) Te[BaJ ](K) Te[NII](K)

Tsamisaet al.(2003) 13300 11200 11100

Benettiaet al.(2003) 12000 - 15000 12000

Nossos resultados 12400 - 14400

NGC6210 Te[OIII](K) Te[BaJ ](K) Te[NII](K)

Philipsaet al(1996) 11000

Liua, Y., et al.(2004) 9680 9300 11100 - 10500

Nossos resultados 13000 - 15000

NGC6543 Te[OIII](K) Te[BaJ ](K) Te[NII](K)

WessonceLiu(2004) 7940 - 8040 8340 8950 - 10060

Luridianaaet al.(2003) 8100 - 9100

Nossos resultados 10400 - 13600

NGC7009 Te[OIII](K) Te[BaJ ](K) Te[NII](K)

Rubinbet al.(2002) 9000 - 11000

Liua, X.−W.(2003) 9980 8150

Nossos resultados 10400 - 17600

Tabela 4.1: Comparação dos nossos resultados com a literatura. Os ı́ndices ”a” indicam os

trabalhos cujas Te foram determinadas via fenda larga, enquanto que o ı́ndice ”b” indica

o trabalho cuja Te foi determinada tanto por razão de imagens como por fenda larga. Já

o ı́ndice ”c” indica determinação de Te através de imagens.

Nos trabalhos citados na tabela 4.1, Tsamis et al. (2003), Benetti et al. (2003), Phillips

et al. (1996), Liu, Y. et al. (2003), Liu, X. -W. (2003) e Luridiana et al. (2004) determina-

ram Te via fenda larga. Por outro lado, Wesson e Liu (2004) determinaram Te[OIII] pela

razão de imagens, onde realizaram um mapa da temperatura ao longo da nebulosa, eles

indicaram uma variação em Te de 7940 - 8040 K ao logo de toda a nebulosa. Enquanto que,

Rubin et al. (2002) determinaram Te tanto via fenda larga como por imagens. Também,

eles fizeram um mapa com alta resolução espacial da Te, onde os resultados (tanto para

fenda larga quanto para a razão de imagens) não diferiram muito entre si, ficando no in-

tervalo 9000 - 11000 K. A vantagem de nosso método, frente a estes citados, é de que

não procuramos variações em Te ao longo de toda a nebulosa por meio de um mapa que
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a engloba por um todo. No nosso trabalho, procuramos por tais flutuações em pequenas

regiões da nebulosa, observando (região por região) onde há significativas flutuações na

temperatura eletrônica. Desta forma, conseguimos focalizar em que partes das nebulosas

se deve dar mais atenção na busca por tais variâncias.

4.5 Determinação da Significância da Flutuação em

Te Determinada em Regiões Limitadas

No nosso método estabelecemos a significância das flutuações em Te localmente. Para isso,

destacamos várias regiões no corpo de cada nebulosa, e em cada uma dessas regiões verifi-

camos onde o erro inerente ao rúıdo era menor (ou maior) que a flutuação na temperatura

local. Isto dá uma vantagem ao nosso método em relação a outros métodos usuais (secção

anterior), os quais indicavam alguma variação em Te ao longo de toda a nebulosa e não

localmente.

Para isso, adicionamos rúıdo artificialmente em uma dada imagem e processamos esta

imagem com a transformada de wavelets. Logo a seguir, dividimos a imagem original

processada, pela imagem que passou pelo processo de incremento de rúıdo, também pro-

cessada (chamemos esta razão de imagens de ”imagem com rúıdo adicional”), ver figura

4.2. Após isto, processamos cada imagem original e sem rúıdo adicional. Em seguida,

dividimos as imagens nos filtros de [OIII] (chamemos esta razão de imagens de ”imagem

cient́ıfica”). Tomamos esta medida, devido ao fato de que utilizamos uma ferramenta de

remoção de rúıdo (transformada de wavelets), de maneira que precisamos saber até que

ponto as wavelets são senśıveis ao rúıdo.

Se a transformada de wavelets não fosse senśıvel ao rúıdo, o fato de adicionarmos rúıdo à

imagem original não deveria resultar em uma imagem processada (pelas wavelets) distinta

da imagem processada sem acréscimo de rúıdo. Para checar isto, observamos, região por

região, os histogramas normalizados das imagens cient́ıficas com os histogramas (também

normalizados) das imagens com rúıdo adicional. Onde nestes histogramas temos ”valor do

ṕıxel (normalizado)”× ”número de ṕıxeis”.

Evidentemente, estes histogramas obedecem a alguma função de distribuição (na ver-

dade, representam a distribuição local da temperatura eletrônica (DLT)), e a idéia deste

nosso trabalho é analisar a largura (dispersão estat́ıstica) das distribuições em cada região.

Caso as wavelets fossem insenśıveis ao rúıdo, teŕıamos uma função de distribuição cons-

tante (e igual a 1, devido à normalização) para todas as regiões das imagens com rúıdo

adicional. No entanto, não foi isso que encontramos. As distribuições locais de tempera-

tura (DLT) das imagens com rúıdo adicional não eram constantes, ou seja, apresentavam
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Figura 4.2: Adição de rúıdo a uma dada imagem com o intuito de se verificar a sensibilidade

das wavelets em relação ao mesmo. Se as wavelets não fossem senśıveis ao rúıdo a imagem

TW(A)/TW(A + r) deveria ser uniforme e igual a 1.

uma dispersão estat́ıstica (DE). Restava-nos, então, observar se estas dispersões estat́ısticas

(DEs) (referentes ao rúıdo) eram maiores que as DEs nas distribuições locais de tempera-

tura (DLT) das imagens cient́ıficas, onde as DEs (das imagens cient́ıficas) são atribúıdas

às flutuações em Te.

Regiões em que esta DE fosse maior na imagem cient́ıfica, o que implica em erro devido

72



ao rúıdo menor que a própria flutuação em Te, chamamos de regiões com flutuações em Te

significativas. Por outro lado, regiões que apresentassem erro inerente ao rúıdo maior que

as flutuações em Te, chamamos de regiões sem flutuações em Te significativas.

Em cada nebulosa encontramos várias regiões com e regiões sem flutuações de tempe-

ratura significativas. Uma excessão foi a nebulosa NGC7009, que além de apresentar um

alto δT (' 3600 (K)), aparentemente todas as regiões estudadas tinham uma flutuação em

Te significativa.

Analisando estas DLTs (que se encontram no apêndice B) pudemos construir a seguinte

tabela:

Nebulosa Regiões com FT significantes Regiões sem FT significantes

NGC6818 3, 7, 8, 17, 19 e 23 Demais Regiões

NGC6210 7, 8, 9, 11, 12, 13, 14, 15, 17, 18, 20, 21, 22 e 24 Demais Regiões

NGC6543 3, 6, 13, 18 e 20 Demais Regiões

NGC7009 Todas Apresentam FT Significativa Nenhuma

Tabela 4.2: Para cada nebulosa planetária, as regiões que apresentaram (e as que não

apresentaram) significativas flutuações em Te (FT).

A seguir, mostram-se as DLTs das regiões 16, 17 e 18 da nebulosa planetária NGC7009.

Notam-se pelas DEs das DLTs, que a região 17 é a única cujo DE da distribuição local

de temperaturas da imagem cient́ıfica é maior que o DE da imagem com rúıdo adicional.

Em outras palavras, dentre as três regiões exibidas nestas DLTs, a região 17 é a única que

apresenta uma significativa flutuação na temperatura eletrônica. Seguindo esta linha de

racioćınio realizamos a busca por tais regiões nas quatro nebulosas.
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Figura 4.3: NGC6818. Primeira linha: imagens cient́ıficas; segunda linha: imagens com

rúıdo adicional; terceira linha: imagens originais. Da esquerda para a direita, primeira

coluna: região 16; segunda coluna: região 17; terceira coluna: região 18. Nota-se que

apenas a região 17 apresenta FT significativa.

A seguir, mostramos as nebulosas planetárias dando destaque a cada uma de suas

regiões estudadas. Todas as imagens estão no filtro F502N ([OIII] 5007 Å)

Figura 4.4: Nebulosa NGC6210 com destaque às regiões que estudamos as distribuições

locais de temperatura eletrônica ([OIII] 5007 Å).
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Figura 4.5: Nebulosa NGC6210 com destaque às regiões que estudamos as distribuições

locais de temperatura eletrônica ([OIII] 5007 Å).

Figura 4.6: Nebulosa NGC6818 com destaque às regiões que estudamos as distribuições

locais de temperatura eletrônica (regiões 01 a 07, [OIII] 5007 Å).

Ao observarmos cada uma destas imagens, notamos que grande parte das regiões com

significativas flutuações em Te está situada em regiões de interação entre os ventos. Na

verdade, estas regiões de interação entre os ventos já estavam entre os locais onde, em

prinćıpio, dever-se-́ıa encontrar algo significativo. Isto porque, nestas regiões, podem existir

locais com densidades elevadas o que facilitaria a dissipação de energia, uma vez que ter-se-

ia mais material para dissipá-la. Além do fato de que são nestas regiões que podem aparecer
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Figura 4.7: Nebulosa NGC6818 com destaque às regiões que estudamos as distribuições

locais de temperatura eletrônica (regiões 08 a 20, [OIII] 5007 Å).

Figura 4.8: Nebulosa NGC6818 com destaque às regiões que estudamos as distribuições

locais de temperatura eletrônica (regiões 21 a 30, [OIII] 5007 Å).

frentes de condução de calor, ou até mesmo choques, tudo isto devido às interações entre os

ventos. Ou seja, estas regiões de interação aparecem como boas candidatas a apresentarem

flutuações na temperatura eletrônica, fato comprovado em nosso trabalho ao constatarmos

significâncias nas flutuações, principalmente, nestas regiões.
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Figura 4.9: Nebulosa NGC6543 com destaque às regiões que estudamos as distribuições

locais de temperatura eletrônica ([OIII] 5007 Å).

Figura 4.10: Nebulosa NGC7009 com destaque às regiões que estudamos as distribuições

locais de temperatura eletrônica ([OIII] 5007 Å).
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Figura 4.11: Nebulosa NGC7009 com destaque às regiões que estudamos as distribuições

locais de temperatura eletrônica ([OIII] 5007 Å).
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Caṕıtulo 5

Conclusões

Neste trabalho, utilizamos imagens de uma amostra de nebulosas planetárias com duas

finalidades, busca de microestruturas e busca de significância na variação de Te, onde estas

imagens foram obtidas do arquivo do HST (http://archive.stsci.edu).

No total, conseguimos imagens de 15 nebulosas planetárias.Em nossa amostra temos

imagens em Hα (λ 6563 Å) que serve como um importante indicador de objetos de baixo

brilho superficial, e imagens em [NII] (λ 6584 Å) que funciona como um bom indicador de

estruturas de baixa ionização, devido ao baixo potencial de ionização do nitrogênio.

Neste trabalho, realizamos uma busca extensiva por estruturas, destacadamente micro-

estruturas (nódulos, filamentos, etc.), nestas imagens de nebulosas planetárias processadas

com a transformada de wavelets (por meio do pacote de programas OV-WAV).

A tabela 5.1 resume os resultados, nela destacamos as nebulosas M2-43, NGC6790,

M3-35 e Hen 2-194, onde além de nódulos e filamentos que foram verificados em todas as

outras nebulosas, notamos a presença de uma casca externa, que em alguns casos (M2-43

e NGC6790), não eram sequer vistas nas imagens originais. Um posśıvel halo também foi

verificado na nebulosa Hen 2-389, que não foi verificado na respectiva imagem original.

Desta forma, as wavelets como ferramenta de remoção de rúıdo, mostrou-se bastante efici-

ente neste tipo de análise, busca de microestruturas que estavam ”ofuscadas” pelo rúıdo.

Esta tabela também ilustra a existência corriqueira de microestruturas, como nódulos e

filamentos, em nebulosas planetárias. Apesar de na literatura constar que cerca de 10 %

das nebulosas planetárias apresentam tais tipos de microestruturas, esta técnica (wavelets)

conseguiu destacar microestruturas em todas as 15 nebulosas planetárias estudadas.

Além disso, neste trabalho, também utilizamos as wavelets (para remoção de rúıdo)
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Nebulosa Planetária Nódulos Filamentos Halos Cascas

Hen 2-402 X

Hubble 4 X X

Hen 2-389 X ?

M1-46 X X

M2-43 X X X

PC19 X X

NGC6790 X X X

Hen 2-447 X X

BD+30◦3639 X X

M3-35 X X X

PN G211.2-03.5 X X X

Hen 2-1 X X

Hen 2-104 X

Hen 2-194 X X X

M1-30 X X

Tabela 5.1: Estruturas encontradas nas nebulosas planetárias de nossa amostra

em imagens de quatro outras nebulosas planetárias (NGC6210, NGC6818, NGC6543 e

NGC7009), desta vez, com o intuito de se descobrir regiões com significativas flutuações em

Te. Uma vez que, flutuações espaciais na temperatura eletrônica superiores às previstas pe-

los modelos de fotoionização têm sido apontadas como as responsáveis pelas discrepâncias

nos valores da temperatura eletrônica, bem como das abundâncias qúımicas em regiões

HII, e em particular em nebulosas planetárias, quando métodos distintos de análise são

comparados.

Para esta segunda finalidade, além do critério (i) acima exposto, também levamos em

consideração um outro critério: (ii) possuir imagens em [OIII] λ 5007 e λ 4363 Å.

Desta forma, após uma análise rigorosa da razão das imagens nos filtros [0III] λ4363/λ5007

Å, região por região em cada nebulosa, encontramos várias regiões com significativas flu-

tuações em Te, no caso particular da nebulosa NGC7009, todas as 30 regiões estudadas

apresentaram significativas flutuações em Te.

De acordo com o comentado no caṕıtulo 4, as regiões que apresentaram significância na

flutuação em Te estavam, principalmente, localizadas nas regiões de interação dos ventos, ou

seja, regiões de densidades mais elevadas. Isto vem de acordo com o proposto para explicar

as origens de tais flutuações, que dentre vários fenômenos como reconexão magnética,

heterogeneidade qúımica, etc., regiões de densidades mais elevadas, em destaque às regiões
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de interação entre os ventos, funcionam como bons dissipadores de energia.

De forma suscinta, as wavelets como ferramenta de remoção de rúıdo por escala espacial,

mostraram-se bastante eficientes nestes dois tipos de análise:

(i) busca de microestruturas que estavam ”ofuscadas” pelo rúıdo, o que ajudou na

determinação de nódulos, filamentos, cascas, etc.;

(ii) busca de regiões que apresentem significativas flutuações em Te.

Sendo assim, a transformada de wavelets (em particular o pacote de programas OV-

WAV) se firma como uma importante ferramenta na análise de imagens astronômicas, por

meio de sua análise multiescalar.

Entretanto, mais resultados ainda podem ser obtidos. Por exemplo, podemos realizar

uma análise quantitativa ainda mais detalhada das distribuições locais de temperatura

(DLTs), por meio de uma determinação das amplitudes das flutuações em Te em cada

região estudada, representadas pelas distribuições. Além do fato de que podemos realizar

este estudo para outras nebulosas que não estavam em nossa amostra, tanto para a busca

de microestruturas como para a busca de regiões com significativas flutuações em Te.
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Apêndice A

Wavelets

A idéia de representar uma dada função por meio de uma série de funções não é nova.

Ainda em 1807 Jean-Baptiste Joseph Fourier sugeriu que uma função ”arbitrária” poderia

ser expandida em termos de séries trigonométricas. Em outras palavras, o que Fourier

argumentou pode ser escrito como:

f(x) =
1

2π

∫ ∞

−∞
F (s)e−ixsds (A.1)

F (s) =
∫ ∞

−∞
f(x)eixsdx. (A.2)

De maneira similar às bases de Fourier (seno e cosseno) as wavelets também se dispôem

a expandir funções em determinadas bases especias, que serão discutidas mais adiante.

Por outro lado, diferentemente da análise de Fourier que se expande ao infinito (expressões

acima), ou seja é não local, e portanto não consegue representar estruturas bem definidas

como picos e saliências, as wavelets são funções localizadas, ou seja, apresentam um domı́nio

finito e conseguem representar bem tais tipos de estruturas (muito comuns em nebulosas

planetárias). Na verdade, o nome wavelets se deve ao fato de que elas são representadas

por pequenas ondas, cujo nome original é ondeletes, do francês.

O tema das wavelets, propriamente dito, surgiu em meados de 1980, influenciado pelas

idéias da matemática pura (análise harmônica, análise funcional, teoria da aproximação,

conjuntos fractais, etc.) e da matemática aplicada (processamento de sinais, f́ısica ma-

temática, etc.). No entanto, ainda em 1946, Gabor modulou a transformada de Fourier

por meio de uma gaussiana de maneira a permitir que esta transformada se tornasse loca-

lizada, dando os primeiros passos à criação da teoria das wavelets.
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A.1 Definição das wavelets

Uma wavelet é uma função ψ(t) ∈ L2(<) (P. Wojtaszczyk, 1997) tal que a famı́lia de

funções

ψj,k =: 2j/2ψ(2j − k) (A.3)

é uma base ortornormal no espaço de Hilbert L2(<), e onde, j e k são inteiros arbitrários.

Também, uma wavelet ψ é uma função de média nula:

∫ ∞

−∞
ψ(t)dt = 0. (A.4)

E que pode ser dilatada por um escalar s, e transladada por por um outro escalar u:

ψu,s(t) =
1√
s
ψ
(
t− u

s

)
. (A.5)

Desta forma, a transformada de wavelet de uma função f , pode ser escrita como:

Wf(u, s) =
∫ ∞

−∞
f (t)

1√
s
ψ∗
(
t− u

s

)
dt. (A.6)

Existem vários tipos de wavelets, isto é, de funções que satisfazem estes pré-requisitos.

Dentre os vários tipos de wavelets podemos citar as wavelets de Haar e a de Strömberg.

A t́ıtulo de ilustração, a seguir daremos uma breve definição destas duas wavelets.

A.1.1 A wavelet de Haar

A wavelet de Haar é a mais simples das wavelests, e é a função definida na linha real (<)

da seguinte forma:

83



H(t) =


1, para t ∈ [0; 1/2)

−1, para t ∈ [1/2; 1]

0, para os demais pontos.

O que nos dá a famı́lia 2j/2H(2jt− k)j∈Z,k∈Z . Que simplificando, podemos escrever,

Hj,k(t) =: 2j/2H(2jt− k). Onde a dilatação será em k e a expansão indicada em 2j.

A.1.2 A wavelet de Strömberg

Esta wavelet, por outro lado, tem sua definição um pouco mais complexa do que da wavelet

de Haar. Comecemos definindo os subconjuntos:

Z+ = {1, 2, ...}

Z− = −Z+

A0 = Z+ ∪ {0} ∪ 1/2Z−

A1 = A0 ∪ {1/2} .

Agora, considere um subconjunto discreto V ⊂ <, e considere S(V) como sendo o

espaço de todas as funções f ∈ L2(<) as quais são cont́ınuas em < e linear em todo

intervalo I ⊂ < tal que I ∩ V = 0.

Desta forma, a wavelet de Strömberg é uma função S ∈ S(A1) tal que ‖S‖2 = 1 e S é

ortogonal a S(A0).

A.2 Análise Multi-escalar

A representação em multi-resolução é um novo termo para uma velha idéia. Ela faz uso

do que é conhecido como estruturas hierárquicas. Estruturas hierárquicas organizam in-

formações em categorias denominadas ńıveis, de maneira que quanto maior for o ńıvel

hierárquico menor será o número de membros que ele tem.

Hierarquias são organizações que são, de certa forma, facilmente notadas em nossa

volta. Por exemplo, um páıs tem muitos estados, um estado tem muitos munićıpios, e

assim por diante.

Desta forma, uma estrutura hierárquica (ou de multi-resolução) fornece maneiras de

agrupar coisas, revelando aspectos da estrutura que depende da escala de atividade.
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O conceito de análise de multi-resolução é a base da teoria das wavelets. A idéia é

simples: separar a informação para ser analisada em uma parte ”principal” e em outra

”residual”.

A.3 O Pacote de Programas OV-WAV

No nosso caso, trabalhamos com imagens de nebulosas planetárias e conforme foi discu-

tido ao longo desta dissertação, estas nebulosas apresentam várias estruturas, sejam elas

de grande ou de pequena escala espacial. Neste nosso trabalho, utilizamos o pacote de

programas OV-WAV, desenvolvido por C. Rabaça do Observatório do Valongo. Por meio

deste pacote de programas, obtêm-se da imagem original várias outras imagens (decom-

posição em planos de corte), onde a cada uma destas novas imagens é associada uma escala

espacial. A cada uma destas escalas espaciais, por sua vez, é associado um coeficiente de

wavelets, onde, ao primeiro coeficiente associa-se a primeira imagem e assim por diante.

Ou seja, objetos que apresentam um tamanho de 2 pixeis pertencerão à primeira imagem,

objetos que apresentam tamanho de 4 ṕıxeis pertencerão à segunda imagem, e assim por

diante, sempre em potências de 2 (2n, n = 1, 2, 3 ...). A este processo, excetuam-se os

objetos que apresentam tamanho de 1 ṕıxel (ráios cósmicos, rúıdo, etc.).

Seguindo este processo, procuramos objetos em cada imagem de nebulosa planetária

de nossa amostra através de 10 planos de corte (lembrando que o primeiro é eliminado).

Neste pacote de programas, a imagem passa por um processo de remoção de rúıdo

em cada escala, através da aplicação de uma seqüência de filtros e a seguir passa por um

mapeamento, no qual, procura-se por uma significância de cada ponto no espaço de wavelet.

Este mapeamento é feito sob a forma de um suporte de multi-resolução, em outras palavras,

uma máscara. A seguir, são procurados objetos através de uma análise de conectividade

entre regiões. Desta forma, objetos encontrados que não apresentem uma conectividade

com objetos de escalas superiores ou inferiores são descartados. Logo após esta etapa, a

imagem é reconstrúıda reunindo todos os objetos encontrados e que apresentam alguma

conectividade. Neste programa utilizou-se a técnica à trous, caracterizada pela aplicação

de uma seqüência de filtros e pelo fato de que a imagem reconstrúıda é independente da

forma da função wavelet utilizada.

A seguir, apresentamos como exemplo várias imagens obtidas com a nebulosa planetária

NGC7662 ([NII]). Nestas imagens notamos alguns objetos encontrados em várias escalas

espaciais. Na linha superior, da esquerda para a direita, temos os objetos encontrados na

primeira, segunda e terceira escalas. Na segunda linha, da esquerda para a direita, temos

os objetos encontrados na quarta e na oitava escalas, e por fim, a nebulosa planetária
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NGC7662 em si.

Figura A.1: Nebulosa planetária NGC7662 ([NII]). Primeira linha, da esquerda para a

direita: primeira, segunda e terceira escalas. Segunda linha, da esquerda para a direita:

quarta e oitava escalas e a nebulosa ”inteira”.
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Apêndice B

Distribuições Locais de Temperatura

Eletrônica

Conforme comentado no caṕıtulo 4, neste apêndice listamos todas as distribuições locais

de temperatura eletrônica (DLTs) que obtivemos quando do estudo das regiões das quatro

nebulosas planetárias. Cada coluna sempre corresponderá a uma única região, por exemplo,

na figura B.1, temos as DLTs para as regiões 1, 2 e 3, respectivamente. Por outro lado,

a primeira linha de DLTs sempre será dedicada às imagens cient́ıficas (razão das imagens

”processadas”em [OIII] 5007/4363 Å), enquanto que a segunda linha será atribúıda às

imagens com rúıdo adicional e a terceira linha às imagens originais (razão das imagens

”não processadas”em [OIII] 5007/4363 Å) . Daqui para frente, sempre seguiremos esta

seqüência.

B.1 NGC6210

A seguir, para a nebulosa NGC6210, mostramos todas suas DLTs para cada uma das 25

regiões estudadas. Nota-se pela dispersão estat́ıstica das distribuições referentes às imagens

cient́ıficas comparados às distribuições das imagens com acréscimo de rúıdo, que as regiões

7, 8 e 9 (figura B.3); 11 e 12 (figura B.4); 13, 14 e 15 (figura B.5); 17 e 18 (figura B.6); 20 e

21 (figura B.7) e 22 e 24 (figura B.8) apresentam significativas flutuações na temperatura

eletrônica.

B.2 NGC6818

A seguir, para a nebulosa NGC6818, mostramos todas suas DLTs para cada uma das 30

regiões estudadas. Nota-se pela dispersão estat́ıstica das distribuições referentes às imagens
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Figura B.1: NGC6210 - Regiões 1, 2 e 3. Figura B.2: NGC6210 - Regiões 4, 5 e 6.

Figura B.3: NGC6210 - Regiões 7, 8 e 9.

Figura B.4: NGC6210 - Regiões 10, 11 e

12.

cient́ıficas comparados às DLTs das imagens com rúıdo adicional, que as regiões 3 (figura

B.10); 7 e 8 (figura B.12); 17 (figura B.15); 19 (figura B.16); e 23 (figura B.17) apresentam

significativas flutuações na temperatura eletrônica.

B.3 NGC6543

A seguir, para a nebulosa NGC6543, mostramos todas suas DLTs para cada uma das 20

regiões estudadas. Nota-se pela dispersão estat́ıstica das distribuições referentes às imagens

cient́ıficas comparados às DLTs das imagens com rúıdo adicional, que as regiões 3 (figura
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Figura B.5: NGC6210 - Regiões 13, 14 e

15.

Figura B.6: NGC6210 - Regiões 16, 17 e

18.

Figura B.7: NGC6210 - Regiões 19, 20 e

21.

Figura B.8: NGC6210 - Regiões 22, 23 e

24.

B.20); 6 (figura B.21); 13 (figura B.24); 18 (figura B.25); e 20 (figura B.26) apresentam

significativas flutuações na temperatura eletrônica.

B.4 NGC7009

A seguir, para a nebulosa NGC7009, mostramos todas suas DLTs para cada uma das

30 regiões estudadas. Nota-se pela dispersão estat́ıstica das distribuições referentes às

imagens cient́ıficas comparados às DLTs das imagens com rúıdo adicional, que todas as

regiões apresentam significativas flutuações na temperatura eletrônica.
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Figura B.9: NGC6210 - Região 25.

Figura B.10: NGC6818 - Regiões 1, 2 e

3.

Figura B.11: NGC6818 - Regiões 4, 5 e

6.
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Figura B.12: NGC6818 - Regiões 7, 8 e

9.

Figura B.13: NGC6818 - Regiões 10, 11

e 12.

Figura B.14: NGC6818 - Regiões 13, 14

e 15.

Figura B.15: NGC6818 - Regiões 16, 17

e 18.
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Figura B.16: NGC6818 - Regiões 19, 20

e 21.

Figura B.17: NGC6818 - Regiões 22, 23

e 24.

Figura B.18: NGC6818 - Regiões 25, 26

e 27.

Figura B.19: NGC6818 - Regiões 28, 29

e 30.
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Figura B.20: NGC6543 - Regiões 1, 2 e

3.

Figura B.21: NGC6543 - Regiões 4, 5 e

6.

Figura B.22: NGC6543 - Regiões 7, 8 e

9.

Figura B.23: NGC6543 - Regiões 10, 11

e 12.
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Figura B.24: NGC6543 - Regiões 13, 14

e 15.

Figura B.25: NGC6543 - Regiões 16, 17

e 18.

Figura B.26: NGC6543 - Regiões 19 e 20.
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Figura B.27: NGC7009 - Regiões 1, 2 e

3.

Figura B.28: NGC7009 - Regiões 4, 5 e

6.

Figura B.29: NGC7009 - Regiões 7, 8 e

9.

Figura B.30: NGC7009 - Regiões 10, 11

e 12.
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Figura B.31: NGC7009 - Regiões 13, 14

e 15.

Figura B.32: NGC7009 - Regiões 16, 17

e 18.

Figura B.33: NGC7009 - Regiões 19, 20

e 21.

Figura B.34: NGC7009 - Regiões 22, 23

e 24.
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Figura B.35: NGC7009 - Regiões 25, 26

e 27.

Figura B.36: NGC7009 - Regiões 28, 29

e 30.
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Baixar livros de Literatura
Baixar livros de Literatura de Cordel
Baixar livros de Literatura Infantil
Baixar livros de Matemática
Baixar livros de Medicina
Baixar livros de Medicina Veterinária
Baixar livros de Meio Ambiente
Baixar livros de Meteorologia
Baixar Monografias e TCC
Baixar livros Multidisciplinar
Baixar livros de Música
Baixar livros de Psicologia
Baixar livros de Química
Baixar livros de Saúde Coletiva
Baixar livros de Serviço Social
Baixar livros de Sociologia
Baixar livros de Teologia
Baixar livros de Trabalho
Baixar livros de Turismo
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