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“Desinventar objetos. O pente, por exemplo. Dar ao pente fungoes de nao pentear.

Até que ele fique a disposicao de ser uma begonia.”

Manoel de Barros
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Resumo

Estrelas T Tauri classicas sdo estrelas jovens (< 10° anos), de baixa massa (< 2Mg) e
que apresentam intensas linhas de emissao em seu espectro. Essas linhas sao produzidas, em
grande parte, na magnetosfera, regiao na qual ocorre acre¢do de massa devido & interacao
disco-estrela. A interacao se faz através do forte campo magnético estelar que interrompe o
disco circunstelar. As linhas de campo magnético levam o gas do disco para a superficie da
estrela, formando assim um funil de acrecao. Devido a processos de aquecimento deste funil,
a temperatura chega a valores onde a probabilidade que ocorra emissao da linha de Ha seja
significativa. As linhas de campo magnético também levam a matéria contida no disco para
fora do mesmo através de ventos magneto-centrifugos.

O objetivo deste trabalho foi modelar os perfis de emissao da linha Ha de estrelas jovens
que possuem pardmetros estelares bem conhecidos. O modelo leva em consideragao uma
magnetosfera acoplada radiativamente a um vento de disco. Ele utiliza um campo magnético
dipolar e axissimétrico. Com os mecanismos descritos no modelo de Lima et al. (2010),
conseguimos reproduzir linhas de Ha que se assemelham aos perfis observados das estrelas

T Tauri classicas AA Tau e TW Hya, validando assim o modelo utilizado.

Palavras-chave: Estrelas T Tauri Cléssicas, disco de acregao, perfis de Ha, acrecao magnetos-

férica, ventos de disco.



Abstract

Classical T Tauri stars are young (< 10° yr), low mass (< 2Mg) stars that present strong
spectral lines in emission. These lines originate mainly in the stellar magnetosphere, due to
the accretion of gas from a circumstellar disk. The star-disk interaction is mediated by the
intense stellar magnetic field that truncates the disk. Magnetic field lines drive gas from the
disk to the star, forming accretion columns, which are heated to temperatures where the
Ha emission probability is significant. Magnetic field lines also take away material from the
disk, through magneto-centrifugally driven winds.

The goal of this dissertation was to model Ha emission line profiles of young star-disk
systems with well known physical parameters. We used the Lima et al. (2010) model that
includes a dipolar and axisymmetric stellar magnetosphere radiatively coupled to a disk
wind. We successfully reproduced the Ha line profiles of the classical T Tauri stars AA Tau

and TW Hya, validating the theoretical emission line model.

Keywords: Classical T Tauri stars, disk accretion, Ha line profile, accretion magnetospheric,

disk wind.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Formacao Estelar

As estrelas formam-se devido a um processo de colapso e fragmentagao das nuvens mo-
leculares interestelares, as quais concentram grandes densidades de poeira e géas (principal-
mente hidrogénio molecular). A grande densidade superficial das nuvens moleculares faz
com que elas sejam resfriadas devido a emissao causada pela colisao entre 4tomos e molé-
culas. Além disso, a alta opacidade dessas nuvens faz com que a taxa de aquecimento por
radiacdo externa seja bem baixa, resultando em nuvens frias. A grande densidade e a baixa
temperatura facilitam o processo de colapso e formacgao estelar. Porém, campos magnéticos
e turbuléncias suportam essas nuvens contra a gravidade, podendo impedir assim o rapido
colapso.

Modelos dinamicos sao necesséarios para o entendimento da formacao estelar, porém, sao
dificeis de serem construidos, pois existem limitacOes na din&mica como as incertezas no

tratamento das equacgoes de energia e o conhecimento insatisfatorio das condigoes iniciais do
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colapso (Hartmann 2008).

Para que ocorra o colapso, a gravidade precisa vencer a pressao térmica. A medida que
o colapso ocorre, regioes centrais se fragmentam, atingindo os critérios necessarios para a
formacao estelar. E suposto que nesse estagio o campo magnético se desacople do gas.

Um dos critérios para ocorrer a fragmentacdo é o critério de Jeans (Hartmann 2008).
Ele descreve a massa minima para que ocorra o colapso, sendo dependente das propriedades
locais da nuvem. Este critério considera uma nuvem esférica ligada gravitacionalmente.

Considerando uma nuvem densa, esférica e homogénea, com massa M, raio R e densidade

p, temos que M o R3p e a energia potencial por unidade de massa ¢ U ~ GTM x R% p. A

2

<, onde ¢cg ~

energia cinética por unidade de massa de uma particula nessa nuvem é K ~ ¢

(%)1/ 2 ¢ a velocidade do som no géas. Para haver o colapso e a formacao de uma estrela é

necessario que U ~ K, o que ocorre para dimensoes R, tais que Ry (Pj—f/g, onde Ry é

chamado raio de Jeans. A massa minima para que ocorra a contragao é a massa de Jeans,

ci ou
pl/2

M(;ocR%poc

My o T3/2 =12, =3/2 (1.1)

onde foi considerado 2 kTT (de acordo com a teoria cinética dos gases), sendo p o peso
molecular médio do gés, T a temperatura e p a densidade. Outros processos que afetam a
massa de Jeans sao campos magnéticos e turbuléncias.

O inicio do colapso é isotérmico, ou seja, toda energia potencial gravitacional gerada
durante o colapso é irradiada. Entao, durante o colapso da nuvem de gas, o aumento
da densidade com temperatura constante resulta no aumento da fragmentacao em corpos
menores, pois a massa de Jeans decresce. Esse processo continua até o ponto em que a
nuvem se torna opticamente espessa. A partir desse momento, que para uma estrela de 1Mg
¢ ~ 10% anos, o colapso deixa de ser isotérmico e passa a ser adiabético. Sendo assim, a
temperatura e a pressao aumentam o suficiente para frear o colapso em queda livre e cessa
a fragmentacao, jao que a massa de Jeans aumenta.

Matéria continua caindo no ntcleo, desencadeando um segundo colapso que, por sua vez,
leva & dissociacao do hidrogénio molecular. A acrecdo continua de forma quase estacionaria
(Bate et al. 2014). A taxa de colapso no niicleo aproxima-se de um equilibrio hidrostatico,
e, ao seu redor, ha uma fotosfera de poeira aquecida pelo mesmo. Este objeto, de aproxi-

madamente 10° anos para uma estrela com massa final de 1Mg), ¢ identificado como uma
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protoestrela e é visivel no infravermelho. Nesse momento, a taxa de evolugao passa a ser
controlada pela taxa na qual a estrela ajusta-se termicamente ao colapso. Acima da fotosfera
de poeira, o material encontra-se em queda-livre isotérmica, caindo tanto no nucleo hidros-
tatico quanto ao redor para formar um disco circunstelar, que se forma devido ao momento
angular contido no nucleo da nuvem inicial. A temperatura aumenta gradativamente, a fo-
tosfera de poeira é evaporada e a acrecdo através do disco continua. Entre 10° - 108 anos,
quando a luminosidade da protoestrela se torna quase constante (Figura 1.1), o acréscimo
de massa ocorre de maneira quase-estacionéria. Nesse ponto, a temperatura no interior da
protoestrela aumenta o suficiente para iniciar a “queima” do deutério (cerca de 10°K). En-
tretanto, h& apenas uma pequena quantidade de deutério para “queimar” ([D/H] ~2.5 x
1075, onde [D/H]| representa a fragao de deutério por hidrogénio (Stahler 1988), com isso a

luminosidade decresce e a temperatura permanece praticamente constante.

. ot E
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Figura 1.1: Trajetorias evolutivas teéricas de colapsos gravitacionais para nuvens de 0,05, 0,1,
0,5, 1, 2, e 10 Mg que passam pela fase protoestelar (linhas solidas). As linhas tracejadas
mostram os tempos desde o instante inicial do colapso. As linhas fracas e pontilhadas
sao trajetorias evolutivas de pré-sequéncia principal para estrelas de 0,1, 0,5, 1, e 2 Mg.

(Wuchterl & Tscharnuter 2003).
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Evidéncias teodricas e observacionais indicam que os discos ao redor das estrelas jovens
sao um resultado da formagao estelar (Hartmann 2005). Esses sistemas evoluem em alguns
milhdes de anos com seu material primordial, para discos de detritos (formados por colisdes
entre solidos criados nos discos) e/ou sistemas planetéarios. Essa evolugao do disco depende
fortemente da massa da estrela, pois quanto menor a massa da estrela, menor sua eficiéncia
energética para dispersar o disco ao seu redor. Os prazos mais longos de manutencgao desses
discos favorecem a formacao de sistemas planetarios (Carpenter et al. 2006). O gas contido
neles é tanto acretado na estrela, quanto jogado para fora do disco, através de um vento de
disco (Machida et al. 2014).

Apoés a queima do deutério, a evolugao atingiu a fase quase estatica conhecida como
Pré-Sequéncia Principal, quando a estrela central torna-se opticamente visivel, momento em
que o objeto passa a ser denominada uma estrela T Tauri (M, < 2M) ou Ae/Be de Herbig
(2Mg < M, < 8Mg). Uma estrela de 1M, chega nessa fase com uma idade de ~ 10°
anos. Essa fase ¢ ilustrada no diagrama Hertzprung-Russell (HR), que representa a relagao
existente entre a luminosidade de uma estrela e sua temperatura efetiva (Fig. 1.2).

A formagéao estelar ndo é um processo eficiente, porque as nuvens moleculares sdo dis-
persadas, principalmente, pela energia liberada pelas estrelas massivas na vizinhanca, antes

de uma fracao significativa de gas ser convertida em estrelas (Hartmann 2008).

1.2 Estrelas T Tauri

Estrelas T Tauri Classicas (ETTCs) sao estrelas jovens (< 10 Manos) de baixa massa
(< 2 Mg) com tipo espectral de F a M (temperatura efetiva entre 7000 e 3000 K) (Ménard
& Bertout 1999). Tais estrelas surgem quando o nicleo da nuvem molecular que lhes deu
origem torna-se opticamente visivel. Esses objetos sao subdivididos em duas categorias: Es-
trelas T Tauri classicas (ETTC) e Estrelas T Tauri fracas (ETTF). White & Basri (2003)
estabeleceram critérios para classificar as ETTC, critérios estes que dependem do tipo es-
pectral da estrela. Elas se diferenciam pela largura equivalente da linha Ha em emissao,
pois as ETTCs apresentam Ho intensa e alargada (acima de 270 km/s), evidéncia da acre-
¢ao a partir de um disco circunstelar, enquanto as ETTFs nao. O foco deste trabalho é a

modelagem e anéalise de perfis de linha de emissao de Ha de duas ETTCs.
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Figura 1.2: Trajetorias evolutivas classicas da pré-sequéncia principal computadas para es-
trelas de véarias massas entre 0,3 e 2,5 M. As linhas pontilhadas representam as isdcronas,
em milhoes de anos, e as linhas continuas a evolugao das estrelas referente a sua massa em

Mg (D’Antona & Mazzitelli 1994).
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Estrelas T Tauri classicas sao descritas como objetos na pré sequéncia principal, envoltos
por um disco circunstelar. Sao identificadas pela variabilidade fotométrica e espectroscopica
e pela presenca de linhas de emissao intensas. Sao caracterizadas pelo excesso no ultravioleta
e no infravermelho, em relacao a fotosfera estelar, presenca de manchas frias e quentes na
superficie e emissao de raios-X (Ingleby et al. 2013). Algumas dessas caracteristicas ocorrem

devido ao forte campo magnético gerado por esses objetos.

Evidéncias da atividade circunstelar sao observadas nos perfis P Cygni, que sdo caracte-
rizados por fortes linhas de emissao com desvio para o vermelho e absorcao desviada para o
azul. A componente de absor¢do é formada numa regiao, chamada de vento de disco, onde
o material possui componente de velocidade projetada no sentido da linha de visada. Ja a
componente de emissao é formada no funil de acrecao, regiao na qual o material se afasta do
observador. Ha também os perfis P Cygni invertido, com a linha de emissao com desvio para
o azul e absorcao desviada para o vermelho. Esse ocorre em objetos que nao apresentam
ventos de disco significativos e, os fétons produzido na mancha quente sao absorvidos pela
magnetosfera (Edwards et al. 1994). A Figura (1.3) mostra alguns exemplos de perfis de

linha de Ha de algumas estrelas T Tauri Cléssicas.

O disco circunstelar nao chega a encostar na estrela, ele é truncado pelo forte campo
magnético a alguns raios estelares acima da superficie da estrela (Koenigl (1991) e Figura
1.4). Se este truncamento ocorrer antes do raio de corrotagao (local onde a velocidade angular
kepleriana ¢é igual a velocidade angular da estrela) o material circunstelar é levado a estrela
por meio das linhas de campo magnético e cai na mesma, formando manchas quentes nas
regides de choque. Préximo & superficie da estrela o campo magnético é multipolar, porém,
préoximo ao raio de truncamento, a componente dipolar domina, pois as componentes de
multipolos decaem mais rapidamente do que o dipolo com a distancia. As linhas de campo
levam o material, tanto para a superficie da estrela, quanto para fora do sistema estrela-disco
(Hartmann et al. 1994). O que determinara estes eventos sera onde as linhas de campo se
fecham. Além desse processo, ha eventos de recombinacao magnética, ji que as linhas de
campo estao ancoradas em regioes distintas do disco, que por sua vez possuem velocidades
diferentes da velocidade de rotagao da estrela (exceto no raio de corrotacao) (Shu et al.

1994b).

A intensidade do campo magnético é verificada pelo alargamento de linhas sensiveis ao
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Figura 1.3: Perfis de Ha de varias estrelas T Tauri cléssicas. Nota-se que esses perfis sao

bem largos, mostrando regices com velocidades que ultrapassam 300 km /s (Edwards et al.

1994).
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campo magnético, devido ao efeito Zeeman. Os campos magnéticos dessas estrelas sao da
ordem de kG (Johns-Krull 2007a), por isto sao capazes de interromper o disco circunstelar
acima da fotosfera. A intensidade desse campo é devido ao fato das estrelas de baixa massa
serem totalmente, ou em sua maior parte, convectivas (Donati et al. 2008).

O material acretado do disco através das linhas de campo alcanca a estrela praticamente
em velocidade de queda-livre partindo do raio de corrotagao (~ alguns raios estelares), o que
explica as larguras observadas nos perfis de linha. A taxa de acrecdo de massa geralmente
varia de 107 a 1077 Mg /ano (Gullbring et al. 1998). A medida dessa taxa de acregio é
obtida pelos excessos de luminosidade, no 6ptico e no ultravioleta, que causam velamento
nas linhas espectrais. O excesso no continuo emitido pela mancha quente provoca esse
velamento nas linhas de absorcao, fazendo com que as mesmas aparentam uma intensidade

menor, comparada & linha formada.

Linhas de emissao

( Série de Balmer) Absorcao das linhas

Colunas de Acregdo
} Vento de disca

Emissao IV

[‘.hoqu;s de Acrerdn

Continuo guente

Figura 1.4: Modelo de magneto-acre¢ao onde o raio de truncamento do disco é proximo ao
raio de corrotacao kepleriana. A matéria dentro do raio de corrotacao cai na estrela e, além
desse raio o material, é ejetado em forma de um vento de disco. A matéria é acretada e

ejetada através das linhas de campo magnético (Lima 2010 adaptado).

1.2.1 Objetivo

Este trabalho tem como objetivo testar e validar o modelo computacional de calculo de
linha de emissao de He, descrito em Lima et al. (2010), aplicando o modelo a casos reais de
estrelas T Tauri cléssicas com parametros estelares e circunstelares bem determinados.

Nos capitulos 2 e 3, descrevemos a teoria envolvida no trabalho. No capitulo 4, ha a

descrigao do modelo computacional utilizado. Por fim, o capitulo 5 expoe os resultados,
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analises e as conclusoes referentes a esse trabalho.



Capitulo 2

Transferéncia radiativa

Para o entendimento do processo de anélise das linhas de emissao de Ha, é necesséario o
estudo da interacao da radiagdo com a matéria e, consequentemente, da formagao das linhas
espectrais. Neste capitulo mostraremos a teoria de transferéncia radiativa e a aproximagao
utilizada para o calculo dos perfis de linha. As referéncias utilizadas nesse capitulo foram
Rose (1998), Mihalas & Weibel-Mihalas (1999), Zeilik et al. (1998), Ostlie & Carroll (2006)

e Lima (2010).

2.1 Definicoes basicas

2.1.1 Intensidade especifica

A intensidade especifica I, é definida como a quantidade de energia transportada através
de uma &area dS, na direcdo 1, dentro de um &angulo solido dw, com frequéncia dentro do
intervalo (v, v + dv), num intervalo de tempo dt.

Seja 0 o angulo entre a diregao do feixe e o vetor normal a superficie (dS cos 0 = n -

10
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=,

dS). A energia desse feixe é dada por
0E =1, dScosf dw dv dt, (2.1)

A Fig. 2.1 representa um feixe arbitrario como descrito acima.

o/

Figura 2.1: Radiacao saindo do elemento de area dS na direcao n e atravessando um angulo

solido dw. 6 & o angulo entre a normal & superficie ($) e 7 (Lima 2010).

FE,dv é a quantidade de energia que os feixes de luz carregam numa trajetéria qualquer

num intervalo de tempo dt. A intensidade especifica deste feixe é definida como

I, = = (2.2)

dScosl dw dv dt

g E,dv
ov

2.1.2 Intensidade média

A intensidade especifica varia com a direcdo, dificultando assim os calculos. A intensidade
média simplifica a situacdo, ja que se trata de uma média simples de I, sobre todos os

angulos solidos, isto é
2 7
1
— /I,, dw = I, senf df do. (2.3)
47
$=00=0

Ju

2.1.3 Fluxo

O fluxo é definido como a taxa liquida de energia com frequéncia entre v e v + dv que

atravessa uma area da atmosfera, dado por

2T w
F,dv = /L, dv cos dw = / / I, dv senf cosf df d¢. (2.4)
$=006=0

O conceito de fluxo é importante por se tratar da energia recebida da estrela pelo obser-

vador. Caso nao haja sumidouros ou fontes no caminho percorrido pelos raios, a intensidade
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especifica é invariante com a distancia. Sendo a intensidade especifica isotrépica, o fluxo é
nulo. Portanto o fluxo indica a dire¢do de propagacao da poténcia radiativa liquida ou a

medida da anisotropia do campo de radiacao.

2.1.4 Densidade de energia

A quantidade de energia que atravessa um volume infinitesimal V é dada pela Eq. 2.1.
Considerando o comprimento percorrido por um féton igual a I, o tempo que eles estarao
contidos em V é dt = [/c. Além disso temos que dV = ldScosf. Logo podemos reescrever a
Eq. 2.1 como

OF = %IV dw dv,

assim

1
E, dv = /dV/I,, dw dv. (2.5)
c
1%
Se supormos o limite do volume cada vez menor, podemos considerar I, independente da

posi¢ao em V, entao as integragoes podem ser realizadas separadamente.

Considere U, = E,/V a densidade de energia. Com isso temos que

1 4
U, == yfly do = —1J,. (2.6)
C C

2.2 Coeficientes de absorgao e emissao

2.2.1 Absorgao, emissao e espalhamento

As probabilidades de interacao entre a radigdo e a matéria dependem de caracteristicas do
meio e da radiacdo. A radiacdo é tratada, em boa parte dos casos, como um conjunto de
particulas: os fotons. A cada energia de um foton (hv) corresponde um momento associado
hv /e, onde h é a constante de Planck, hv a energia associada a radiagao e ¢ a velocidade da
luz. Dessa forma, podem ocorrer colisdes em que o féton transfere energia e momento para
outras particulas. As principais interacoes que ocorrem na matéria com fotons sdo:
Fotoionizagao (ou absorgao ligado-livre): Um atomo absorve um féton com
energia suficiente para liberar elétrons do seu estado ligado. O elétron sai do atomo

com energia cinética que, ao interagir com o meio, se transforma em energia cinética
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do gés. Nesse processo o foton que interagiu com o atomo é destruido. O processo
inverso é conhecido como recombinacao, onde o elétron livre se liga ao atomo li-

berando radiacao com energia igual a soma das energias cinética e de ligacao do
elétron.

Fotoexcitagao (ou absorgao ligado-ligado): Um atomo absorve um féton com
energia suficiente para que um elétron consiga fazer a transi¢ao de um nivel de menor
energia para outro de maior energia, permanecendo ligado ao 4tomo. No processo
inverso, o atomo é perturbado numa possivel colisdao e um elétron sai de um nivel
de maior energia e vai para um de menor energia, liberando um féton.

Fotoexcitagao com ionizacao: Um atomo absorve um féton e um elétron faz a
transi¢ao para um nivel mais energético. Depois, o &tomo sofre colisao e esse elétron
é liberado do mesmo, aumentando a energia térmica do meio. O processo inverso é
a recombinagao de um elétron inicialmente livre.

Absorcgao livre-livre: Um elétron livre ndo pode absorver um féton porque a
conservagao de energia e momento nao podem ser satisfeitas simultaneamente du-
rante o processo, pois o elétron possui spin 1/2 enquanto o spin do foton é zero (nao
conservando assim o momento angular). No entanto, se um fon carregado estiver
na sua proximidade, o acoplamento eletromagnético entre ele e o elétron transfere
momento e energia entre eles, tornando o processo possivel. O processo inverso é
conhecido como bremsstrahlung, onde um elétron emite um fé6ton quando interage

com um ion.

Diferentemente dos casos acima, quando hé espalhamento, o féton nao é destruido. Ele
apenas interage com a particula, podendo ou nao produzir variacao no estado de excitagao
dela. Nestes casos o foton reaparece numa direcao diferente com uma pequena variagao de
energia. Com isso, praticamente nao ha variagdo da energia térmica do meio, pois nao hé
contribuigées como nos casos de absorc¢ao e emissao. Alguns exemplos de espalhamento sao:

Espalhamento coerente (ou efeito Rayleigh): Ocorre quando a diregao de
propagacao do foton é modificada pela interagdo entre ele e um centro espalhador.
Para que esse isso ocorra, é necessario que a energia do féton seja muito menor que

as energias de transicao entre estados de um atomo ou molécula.

Efeito Compton (ou espalhamento inelastico): Trata-se do espalhamento do



CAPITULO 2. TRANSFERENCIA RADIATIVA 14

féton por um elétron livre do material. Ha transferéncia de parte da energia e do
momento do féton para o elétron, e um fé6ton com a energia restante é espalhado
em outra direcao.

Espalhamento Thompson: Quando uma onda eletromagnética passa por um
elétron, o campo elétrico faz o elétron oscilar. Um elétron oscilando irradia em todas
as diregoes, ou seja, o elétron espalha parte da energia da onda incidente.

Transicao com emissao de fé6ton: Um dtomo absorve um féton capaz de exci-
tar um elétron. Este volta para o estado energético de origem, emitindo um féton
com energia e diregao alteradas. Isso ocorre porque os niveis de energia nao sao infi-
nitamente finos, com isso, qualquer perturbagdao minima muda a energia do elétron
dentro do nivel, e faz com que a energia do féton emitido seja diferente da energia
do foton incidente.

As interagoes da radiacdo com a matéria, descritas acima, provocam mudancas na in-
tensidade da radiacao incidente. Isso faz com que a estrela, quando considerada como um
corpo negro, seja uma aproximacao. Porém, é uma aproximacao razoavel, pois mesmo com
as linhas de absor¢ao e emissao existentes nos espectros das estrelas, decorrentes de tais in-
teragoes, seu espectro é facilmente ajustado com a curva de um corpo negro, que possui sua
temperatura descrita pela relagao de Stefan-Boltzmann. Essa relacao define a temperatura
efetiva que uma estrela possuiria caso fosse um corpo negro, ou seja, um corpo ideal que

irradia energia na mesma taxa que absorve. Tal relagao é descrita por
L = 4rR* T2, (2.7)

onde L é a luminosidade emitida pelo objeto, R seu raio, o a constante de Stefan-Boltzmann
e T, sua temperatura efetiva.
A seguir sera descrito como ocorrem as variacoes no feixe de luz, verificadas nos espectros

observados.

2.2.2 Opacidade

Um feixe de luz, ao atravessar um gas, pode sofrer processos de absor¢ao ou espalhamento
dos seus fotons. A mudanca de intensidade dI, de um raio com frequéncia entre v e v +
dv que atravessa uma gés com densidade p, é proporcional & intensidade do feixe I, e a

distancia ds por ele percorrida, dada por
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dl, = —ky,pl,ds, (2.8)

onde k, é a opacidade, que descreve a absorgao e a dispersao de radiagdo em um meio. Tal
propriedade possui dependéncia com a frequéncia da radiacao. Em geral, a opacidade de um
gas é uma funcao de sua composicao, densidade e temperatura.

A distancia média percorrida entre duas colisdes sucessivas das particulas de um gas
¢ chamada de caminho-livre médio (). Este conceito vem da teoria cinética dos gases,
que é valida tanto para fétons quanto para dtomos. Considerando o meio com densidade

populacional n e secao de choque o, o caminho-livre médio é dado por

- ! (2.9)

no,  kKup

pois, tanto no, quanto k,p podem ser pensados como a fracdo de fotons espalhados por
metro.

A profundidade optica (7,,) esté relacionada com a opacidade da seguinte forma

dry, = —Kypds. (2.10)

A diferenga da profundidade 6ptica entre o feixe de radiagao na posic¢ao inicial (s = 0) e a

posicao final, apés percorrer uma distancia s é

S
AT, =Ty § —Tyo = —//i,,pds. (2.11)
0
S
Para um raio de luz que atinge o topo da fotosfera, 7, = 0, entdo 0 — 7, = — [ kypds e
0

S

Tu—/HuPdS, (212)

0

onde o subscrito “0” indica a profundidade éptica na posicao inicial do raio de luz a uma
distancia s (s > 0) a partir do topo da fotosfera.

Da equagao 2.8, obtemos

—fn,,pds
I, =T 0 . (2.13)

Combinando as equagdes (2.12) e (2.13), temos que
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I, =1I,0¢ ™. (2.14)

Analisando a Equacéo acima e considerando um gas uniforme com opacidade e densidade
constantes, numa distancia de um caminho-livre médio (Eq. 2.9) a intensidade cai exponen-
cialmente por um fator de e .

Se 1, > 1, o meio é considerado opticamente espesso. Se 7, < 1, o meio é opticamente
fino. Como a profundidade oOptica depende da frequéncia da radiagdo, o meio pode ser

opticamente fino para uma frequéncia e para outra nao.

2.2.3 Coeficiente de emissao

Além dos processos de absorcao e espalhamento, um feixe de luz pode sofrer processos que
adicionem fétons a ele. O aumento da intensidade dI, que essa adi¢gdo provoca é proporcional

a distancia ds que o raio de luz percorre e & densidade p do gas, com isso temos que

dl, = j, p ds, (2.15)

onde j, é o coeficiente de emissao do gés.
Considerando todos os processos que modificam a intensidade do feixe e as equagcoes
(2.15) e (2.8), podemos obter um resultado geral para a variacao da intensidade da radiagao

dado por

dl, = —kypl,ds + jypds. (2.16)

A relagao entre as taxas nas quais ocorrem os processos de emissao e absor¢ao determina

a mudanca da intensidade do feixe de luz.

2.2.4 Relacoes de Einstein

Segundo a lei de Kirchhoff, a absor¢ao e a emissao de um corpo sdo iguais, para um dado
comprimento de onda. Sendo a absorgdo e a emissao de radiagdo processos inversos, um
meio que possui dificuldade em absorver fétons de uma determinada frequéncia, tera também
dificuldade de emiti-los.

Os coeficientes de Einstein caracterizam processos microscopicos de emissao e absorgao

implicitos na lei de Kirchoff (vide figura 2.2).
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I nivel 2: g>, n2

J nivel 1: g;, ny

emissio absorcio

Figura 2.2: Considerando dois estados de energia, temos que os g’s representam os pesos

estatisticos (ou degenerescéncia de cada nivel) e n’s as populagdes em cada nivel.

Sera considerado que o estado de menor energia é caracterizado pelo indice ¢ com seu
peso estatistico representado por ¢;, e para o nivel de maior energia o estado serd j com
sua respectivo peso estatistico g;. Existem trés processos fundamentais e esses podem ser
descritos em termos dos coeficientes de Finstein. Sdo eles: Absorc¢do, emissdo espontinea e
emissao estimulada, que serao descritos a seguir.

Absorgao: Processo onde um elétron no d4tomo sofre uma transicao eletronica do estado
i para o estado j. Caracterizado pelo coeficiente B;;, conhecido como probabilidade de
absorcao, este processo ¢ definido como o niimero de fétons absorvidos com energia hv;; por

unidade de volume e por unidade de tempo dado por
rij = ni¢y Bij I, (dw /4m)dv, (2.17)

onde n; é a densidade de atomos no estado i e ¢,, o perfil de absor¢ao da linha (Sec. 2.5 ). A
quantidade n;¢, representa a quantidade de atomos capazes de absorver f6tons com energia
(v,v +dv). A taxa com que a energia ¢ absorvida de um feixe incidente de luz por unidade

de volume é

ayl, = (47) "' Bijhvgnibu 1, (2.18)

onde a, € o coeficiente macroscopico de absorc¢ao, dado por

a, = (47?)*1Bijhyijni¢)y. (2.19)

A transicao inversa do nivel j, de maior energia, para o nivel i, de menor energia, pode
ocorrer por dois processos diferentes:

Emissdo espontanea: E caracterizada pelo coeficiente Aji, que representa a probabilidade
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de tal processo ocorrer. A taxa de emissdo de energia por unidade de volume da emissao
espontanea é dada por

€SP — (47T)_1njAjihl/Z‘j1/Jl,, (220)

v

onde 1, é o perfil de emissao de linha.

Emissao estimulada: Este processo representa a transi¢do induzida pelo préprio campo
de radiacao, caracterizado por Bj;, probabilidade da emissao estimulada acontecer. A taxa
de emissao estimulada depende da intensidade do campo de radiagao incidente. A taxa com
que o processo de emissao estimulada adiciona energia ao campo de radiagao por unidade

de volume é

77581: = (47r)_1nijihVijwl/I1/- (221)

Dentre as diferengas entre os dois processos de emissao, ha aquela que se refere a distri-
bui¢ao angular da radiagdo emitida por ambos. A emissdo espontanea é isotropica, enquanto
a emissao estimulada possui distribuicao angular que depende de I,,.

As relacoes entre os coeficientes de Einstein (Aj;, Bij, Bji) podem ser encontradas su-
pondo equilibrio termodinédmico, entretanto, sao vélidas para todas as condicoes fisicas. Em
um meio em ET, a quantidade de energia absorvida do feixe deve ser igual & taxa de energia
sendo adicionada ao feixe, e portanto as taxas de absor¢@o e de emissao devem ser iguais,

Bijnilzx = jmjL, + Ajmj, ou

.
(nz> BijL/ = BjiL/ + Alj (222)
J

A razdo n;/n; pode ser encontrada através da equagao de Boltzmann (Eq. 2.30) e

sabendo que na condi¢do de ET, I, = B,, podemos transformar a equacao acima em

-1
B, — i (Bﬁgiehwwq) | (2.23)
Bji \ Bjigj

Comparando as equagoes (2.29) e (2.23), encontramos as seguintes relagoes entre os
coeficientes de Einstein

A 3 3
ji _ 2hv oAy = 2h21/
c

Bji (2.24)
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ij9i =1= Bij = gf]B]Z (225)

Bjig; i

Essas relagoes sao conhecidas como relagoes de Einstein, e apesar de terem sido encontra-
das utilizando a condicao de ET, elas sao independentes do meio e dependem apenas das
propriedades fisicas do atomo. Os coeficientes de absor¢ao e emissao de uma determinada
transicao podem ser obtidos com pelo menos um dos coeficientes de Einstein. Os coeficien-
tes e relagoes de Einstein, entretanto, sao validos apenas para transicoes entre dois estados

ligados. Para transicoes do tipo ligado-livre devem-se utilizar as relagoes de Einstein-Milne,

2h13
Flv) = 62” G(v) (2.26)
€
4t gym2v?c?
L, = e F(v), 2.2
P T (v) (2.27)

onde v é a velocidade que o elétron adquire quando ionizado, p, a probabilidade de fo-
toionizagao do atomo por radiagao de frequéncia dentro do intervalo (v,v + dv), F(v) é a
probabilidade de recombinagao esponténea e G(v) a probabilidade de recombinagao estimu-
lada, ambas por elétrons com velocidades no intervalo (v, v + dv).

As Equacoes (2.26) e (2.27) sdo a generalizagao das relagoes de Einstein e sao analogas,
para o continuo, das Equagoes (2.24) e (2.25) e da mesma maneira, sao independentes das
propriedades do meio; dependem apenas das caracteristicas atdmicas, e portanto, permane-

cem validas fora da condigao de ETL.

2.3 Funcgao-fonte e a Equagao de transferéncia

Dividindo a equagao (2.16) por —k,pds, conseguimos visualizar melhor a relagao entre os

processos de emissao e absor¢ao que ocorrem num feixe qualquer, ou seja:

—-14dI, Ju
—_— =11, - .
Kyp ds Ky

A razdo entre o coeficiente de emissao e o coeficiente de absorcdo é chamada de fungao
fonte, S, = j,/k,. Essa fungao descreve como os fotons sdo removidos e substituidos do
feixe original. A funcao fonte possui as mesmas unidades da intensidade. Portanto, em

termos da funcao fonte temos,
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—1dI,
=1,—-S,. 2.28
Kyp ds ( )

A equacdo acima, chamada de equacdo de transferéncia radiativa, nos informa o compor-
tamento de um feixe de luz ao atravessar um determinado meio. Se a intensidade do feixe
nao variar, ou seja, se o lado direito da equagao for igual a zero, a intensidade é igual a
fungao-fonte, S, = I,,. Se a intensidade for maior que a fungao fonte, entao dI,/ds é menor
que zero, isso significa que a intensidade do feixe diminui com a distancia. Por outro lado,
se a intensidade for menor que a funcao fonte, a intensidade aumenta com a distancia.

No caso especial da radiacao de corpo negro, tanto as particulas quanto os fétons
encontram-se em equilibrio termodindmico, ou seja, os processos de emissao e absorcao
ocorrem na mesma taxa. Neste caso, a intensidade da radiacao é descrita pela funcdo de

Planck, I, = B,. A funcao de Planck é representada por

2hv? 1

B, = .
c? exp(hv/KT) —1

(2.29)

Além disso, a intensidade, nesse caso, nao varia com a distancia. Com isso, temos que
I, = S,. Assim, no equilibrio termodinéamico, a funcdo fonte é igual a funcdo de Planck,

S, = B,.

2.4 Equilibrio Termodinamico Local

Nao ha equilibrio termodinamico nas estrelas devido ao fluxo de energia emitido em suas
superficies. Mas, se as variagoes das propriedades do gas forem despreziveis ao longo do
caminho-livre médio do foton, e das particulas que compoem a atmosfera, podemos aplicar
uma aproximagao chamada Equilibrio Termodinamico Local (ETL). Na fotosfera, em geral,
isso s6 é valido para os dtomos, pois os fétons escapam da mesma.

Nessa aproximacao, consideramos que todas as propriedades do material naquele pequeno
volume estdo com os mesmos valores que no caso do equilibrio termodinamico. Ou seja,
os gradientes das propriedades do meio sao muito pequenos. Em outras palavras, apoés
a absorcao de radiagdo, se o tempo necessario para transferir energia entre as particulas
for menor que o tempo da ocorréncia de emissao de radiagdo, pode-se dizer que o sistema

encontra-se em equilibrio termodindmico local.
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Os processos importantes considerados neste trabalho envolvem colisoes entre particulas
e a interagao da matéria com o campo de radiagdo. Quando o sistema pode ser considerado
em ETL, utiliza-se a distribuicao Maxwelliana para as velocidades dos 4tomos, pois esta é
fungao apenas da massa das particulas e da temperatura cinética do meio. J& para o campo
de radiagao, para um sistema em ETL, sua determinagao é dada pela fungao de Planck, pois
esta s6 depende da temperatura radiativa do meio. Portanto, se as particulas estiverem se
movendo seguindo a distribuicdo de Maxwell, e o campo obedecer a distribuicao de Planck,
podemos dizer que as temperaturas cinéticas e radiativas sao iguais, e entdao o meio esté em

ETL. Esta situacao s6 ocorrera se o meio estiver isolado adiabaticamente.

O equilibrio termodinamico local s6 é valido em interiores estelares ou ap6s uma certa
profundidade na atmosfera estelar, pois em ambas as regides a radiagdo se termaliza para a
funcao de Planck. Porém, mais perto da superficie estelar, o campo de radiacao deixa de ser
isotropico, pois quase a totalidade dos foétons esta saindo da estrela. A anisotropia do campo
de radiag@o é condigao suficiente para tirar o sistema do equilibrio. A hipétese de ETL é,
geralmente, utilizada como uma primeira aproximagao nos problemas envolvendo campos de

radiacdo na superficie estelar.

2.4.1 Equacgao de Excitacao de Boltzmann

O gas na atmosfera estelar pode ser tratado como um gas ideal, pois s@o regides de baixa
densidade. Para conhecermos as caracteristicas desse gas como pressao, densidade e opaci-
dade é necessario obtermos o niamero de ocupagao atoémica de cada nivel (sendo um nivel
ligado ou um estado ionizado). Um sistema considerado em ETL pode ser completamente
determinado conhecendo-se a temperatura T e a densidade eletrénica N,. No equilibrio
termodindmico, numa temperatura 7, os dtomos sao distribuidos entre seus niveis ligados

de acordo com a func¢do distribuicao de Boltzmann.

A equagdo de Boltzmann fornece o niimero de atomos em um estado excitado relativo
ao numero de dtomos no estado fundamental. Seja n; ; a densidade populacional de 4tomos
nos estados de excitagdo i e de ionizacao j. Se j=0, o 4tomo esta neutro, se j=1, o 4tomo
foi ionizado uma vez, e assim sucessivamente. De acordo com a equacgdo de Boltzmann, a

razao entre as populagoes de dois estados excitados pode ser escrita como
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Nij G
— = Zexp(—x;/kT), 2.30
"I = % cap( /KT (2:30)

onde g; é a degenerescéncia do nivel de excitagao 7 e y; € a energia do féton que corresponde
a diferenca de energia entre os niveis. A equagao acima considera o meio em ETL.

E interessante conhecermos o ntmero de atomos numa certa excitacao especifica em
relagdo ao nimero total de estado ionizados. Para isso é necessario somar a Eq. 2.30 todos

os niveis da seguinte forma

no,; v no,j
nj =) mij= (“) > gie M = (0) Uj(T) (2:31)

9o p 90

onde
Ui(T) = gieX/*T) (2.32)

conhecida como funcao particao.

2.4.2 Equacao de Saha

Acima dos estados ligados, ditos discretos, existe um continuo em que os elétrons nao estao
ligados aos 4tomos e os mesmos possuem energia cinética diferente de zero. A energia
necessaria para retirar um elétron do seu estado ligado é chamada de potencial de ionizacao
x7. Para descrever a ionizacao dos atomos utilizamos a equacao de Saha, que fornece as

populagoes relativas entre dois estados adjacentes de ionizagao, dada por

2.33
Ni neZi ]’L2 ( )

Nit1 27 (27TmeKT>3/2 o= X1/kT

- )

onde N; é a densidade populacional dos fons, T' a temperatura, x; o potencial de ionizacao

do estado de energia mais baixo e n. é a densidade populacional de elétrons livres (quando

ne aumenta, ocorre recombinacao e o namero de atomos no estado de maior ionizagao dimi-

nui). A fungao de partigdo Z representa a soma ponderada do nimero de maneiras que um

atomo pode arranjar seus elétrons e permanecer com a mesma energia. Com isso, Z; e Z;11
representam as fungoes particao do atomo em seus estagios inicial e final de ionizagao.

A combinagao das equagoes (2.30) e (2.33) expressa o nimero de dtomos disponiveis

capazes de realizar uma determinada transicdo, o que possibilita a producao de uma dada
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linha espectral. Para este trabalho, o interesse encontra-se na linha de Ha (série de Balmer

- Fig. 2.3).
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Figura 2.3: Diagrama de niveis atémicos de energia do 4&tomo de hidrogénio (Sousa 2011).

A condi¢ao de ETL é apenas uma primeira aproximacao para os calculos iniciais das

populagoes atdmicas reais. Veremos como estudar sistemas fora do equilibrio na Sec. 2.6.

2.5 Formacao de linhas espectrais

As linhas espectrais se formam quando hé transi¢oes ligado-ligado em um determinado
atomo. Tanto atomos quanto ions podem ser excitados por processos de colisdes, modificando
as energias cinéticas das particulas envolvidas, ou por radiacao, quando ocorre a absorcao
de um féton com energia correspondente a diferenca de energia entre 2 niveis. Logo, o perfil
de linha representa a variacao da densidade de fluxo (intensidade) com o comprimento de
onda.

Quando ocorre transigao eletronica de um atomo isolado, hé liberagao/absorgao de fotons
com energia igual a diferenga entre os niveis envolvidos, ou seja, com comprimento de onda
referente a transicao. Porém, os perfis nao sao infinitamente finos, pois existem varios
processos que produzem uma incerteza nos niveis de energia dos atomos, e cada um destes
processos produz um alargamento de linha. Logo, a morfologia do perfil de linha depende

de varios processos fisicos que ocorrem no meio. Dentre esses processos estao:
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e Alargamento natural

Esse processo é dito natural pois o principio da incerteza de Heisenberg diz que um
orbital atémico nao possui um nivel de energia bem definido. Este mecanismo ocorre

até mesmo nos atomos totalmente isolados.

e Alargamento térmico

E provocado pela distribuicao de velocidades dos 4&tomos em um determinado meio. A
distribuicao é Maxwelliana, se as particulas estiverem em ETL, e depende da tempe-
ratura cinética do local e da massa das particulas em movimento. As particulas em
um gas movem-se aleatoriamente, e a componente da velocidade dos atomos ao longo
da linha de visada produz deslocamento Doppler na radiagao emitida ou absorvida, o

que alarga as linhas espectrais.

e Alargamento por colisdo

Campos elétricos de ifons proximos e colisoes também perturbam os orbitais atémicos.
Neles pode-se considerar que a onda eletromagnética, sendo absorvida ou emitida, sofre
perturbagao durante uma colisao. Isso provoca um alargamento nos perfis espectrais
da linha. Dentre esses alargamentos por pressao, temos o alargamento por efeito Stark
quadratico, que ocorre devido a colisGes entre atomos e particulas carregadas, e o
alargamento de Van der Waals, que ocorre devido a colisdo entre atomos neutros. A
temperatura e a densidade determinam a importancia dos alargamentos térmico e por

pressao.

e Alargamento por efeito Doppler

Esse alargamento ocorre devido ao movimento de rotagao da estrela. A medida que a
estrela gira, os feixes de luz serao deslocados tanto para o azul (quando a estrela estiver

se aproximando) quanto para o vermelho (quando a estrela estiver se afastando).

As linhas de absor¢ao ocorrem quando um gés frio esté entre a fonte de radia¢do continua
e o observador. As linhas escuras que se observam no espectro sdo referentes aos compri-
mentos de onda absorvidos pelo gas. Ja as linhas de emissao sao produzidas quando um
atomo (ou mesmo um fon ou uma molécula) passa de um estado excitado para um estado

de energia menos excitado, emitindo um f6ton. Os espectros de emissao sao emitidos por
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um gas incandescente, a baixa pressao, cujos atomos foram excitados por algum processo
fisico. Neste caso, dois tipos de linhas podem ser produzidos: as permitidas, que sdo pro-
duzidas em transigoes entre estados em circunstéancias fisicas normais, e as linhas proibidas,
que correspondem a transi¢cdes que precisam de um tempo grande para ocorrer, ou seja, Sao
muito improvéaveis. Somente em meios rarefeitos, onde a taxa de colisoes é baixa, elas sao

observadas, pois nesta situacao um elétron tem tempo suficiente para que a transi¢ao ocorra.

2.6 Nao-equilibrio termodinamico local

A condigao de ETL é uma aproximagado que, muitas vezes, ndao é adequada. Por isso
iremos tratar de maneira mais correta a questao da formagao de linhas espectrais. O campo
de radiacao nao-local e as taxas de colisao entre atomos, fons e elétrons num determinado
volume influenciam as densidades populacionais de cada estado de um atomo. A taxa de

variagao da densidade populacional de uma espécie quimica k é dada por

on;k . k k
8; = —V.(ni0) + %: njk Py — Nik ; Py, (2.34)
i j#i

onde n;; é a densidade populacional da espécie k com particulas no nivel ¢ em um volume
fixo, Pz"j ¢é a taxa de transicao total do nivel 7 para o nivel 7. O primeiro termo da eq. acima
representa o fluxo de particulas, ja o segundo termo é o somatoério da taxa de transicao de
todos os niveis para o nivel i e o terceiro é o somatoério da transi¢ao do nivel 4 para qualquer
outro nivel. A taxa de transicao total é a soma das taxas de transicao por radiagdo e por

colisao. No caso estacionario, a Equagao (2.34) torna-se

> npPf —ni Y Pl = V.(ngt) =0, (2.35)
J#i j#i

e se considerarmos o meio como estatico,

Sk - Y =0 23
J# J#i

Se somarmos a Equagao (2.34) sobre todos os estados i possiveis da espécie k, e se

N = ZZ n;k, 08 termos com as taxas de transicao se anulam e teremos
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%\tf’f +V.(Nyd) = 0, (2.37)

que, se multiplicarmos pela massa m;, da espécie k, nos daré a equagao de continuidade

op o
s + V.(p?) = 0. (2.38)

Mas antes de podermos resolver as equacoes acima, precisamos encontrar as taxas totais de

transicao entre dois niveis.

2.6.1 Taxas de Colisao

O estudo deste trabalho envolve regides de plasma ionizado e, nesta situagdo, as colisoes
entre particulas carregadas sao predominantes sobre os outros tipos de colisoes. Podemos
considerar apenas as colisoes com elétrons, pois as colisdes sao proporcionais as velocidades
das particulas e, as velocidades eletrénicas sao maiores que as velocidades dos atomos.

O namero total de colisdes que produzem uma transicao do nivel 7 para o nivel j é dado

por
oo

n;Cij = nme/aij(v)f(v)vdv, (2.39)

onde 0;;(v) € a secao reta de colisdao, vy a velocidade minima necessaria para se ter uma ener-
gia igual a hv;;, correspondente a transicao e f(v) a distribuicao de velocidade Maxwelliana.
Em equilibrio temos que n;C;; = n;Cji, que nos permite calcular a taxa de de-excitagao
(j — ) como (ver eq. 2.30)

n;Cji = n; <”> Cij =n; (gz‘e"”ﬁ/KT) Cij, (2.40)

nj 9j

onde Cjj e Cj; sao, respectivamente, as taxas de excitacdo e de-excitacao por colisao. As
grandezas n / n; en; / n; sao as populacoes em estados dentro e fora do ETL, respectiva-
mente.

A taxa de ionizacdo por colisdo do nivel i é dada por

(e}

niCax = nine. [ 03(0) (0)udo, (2.41)

vo

e a taxa de recombinacgao para o nivel i é

npCri = 1y, () Cit, = n; Ci, (2.42)
k
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onde n; é calculado usando densidades reais de elétrons e fons, isto é,

onde @1 (T) representa o fator de Saha-Boltzmann para o estado de ionizagao i do 4&tomo da
espécie k a temperatura 7. Os valores de Cj; (taxa de excitagao) e Cj, (taxa de ionizacao)
podem ser encontrados de maneira experimental ou calculados através da mecénica quéntica.

Maiores detalhes podem ser encontrados em Mihalas & Weibel-Mihalas (1999).

2.6.2 Taxas Radiativas

O numero de transigoes do nivel ¢ para o nivel superior j, induzidas por radiacao, a uma

determinada frequéncia v, é

niRij = ’I’LiBij/gbw],jdl/ = 47rni/a7;j(u)(h1/)_1Jl,d1/, (2.43)

onde «;;(v) é a secao reta de fotoexcitagao do atomo para a transicdo i—j e R;; representa
a taxa de excitagdo por radiacdo. A equacdo acima pode ser simplificada, caso o nosso

referencial se mova com a mesma velocidade do material, da seguinte forma
niRij = nl-Bij / ¢,,Jl,d1/ = niBijjij = nl'47TOéijjij/hI/ij, (2.44)

onde J representa a intensidade média do feixe e ¢, o perfil de linha. Se o referencial
do laboratoério estiver se movendo com velocidade diferente da do material, a definicao de
J torna-se bem mais complexa e ganha uma dependéncia angular. Com isso, temos que

calcular as integrais sobre o angulo sélido, ou seja,

Jij = (4m) ™ /du%dwqb[u(l —n-0/c)I(n,v). (2.45)

No processo contrario, o total de transigoes de um estado superior j para um estado
inferior ¢ é dado pelo nimero de emissoes estimuladas somado ao nimero de emissoes es-

pontaneas. O ntmero de emissoes estimuladas é dado por

iBii\ 4 QG \ T
TLiji/gbVJydl/ =n; <ggj J> Jij =n; (hlj;> <ggojj> ng (246)

Enquanto o niimero de emissoes espontaneas é dado por

2hv3, 2h13; A oy
. g\ ij GiQij
njAji/gi)l,dV = nj (C2> = TLJ' ( 62 > (hl/w’) < gj > . (247)
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Assim, o nimero total de transicées j—i é dado por

i 4 i QL 2h1/23. _
njRji = nj(Aji + BjiJij) = n; < . > (g aj) ( s+ Jz‘j) : (2.48)

hl/ij gj C2
onde Rj; é a taxa de de-excitagao por radiagao.

Considerando agora as transigoes ligado-livre, a taxa de fotoionizacao é

ni R, = ni47r/aik(v)(hy)_ljydy. (2.49)
12

J& o niimero de recombinagbes espontaneas pode ser encontrado se argumentarmos que,

numa situagao de equilibrio termodinamico, o nimero de recombinacoes é igual ao niimero

de fotoionizacées corrigido do fator (1 —e~"/kT") de recombinacio estimulada. Nesse caso,
Jy=DBy, e
oo
(i Ry, = nldn / i) ()" By (1 — =1/ )y, (2.50)

Vo
Sabendo que em equilibrio termodinamico, (n; Ri) = (n} Ryiesp.) + (1] Rii,est.), entao
o
(g Rii)%y = nidn / i () ()L Bye— ¥ gy, (2.51)

Vo

Para os processo de excitagao/fotoionizagao do tipo i — j, onde j é um estado qualquer

ligado ou livre, podemos simplificar a notagao e escrever

Rij = 4m / aij(v) ()~ S, dv, (2.52)
Vo

e para processos de de-excitagoes/recombinagoes do tipo j — 4, escrever

le _ 47‘[‘/ Oé](V) < hv +JZ,> e_hy/deV- (253)

hv c?
140]

2.7 Atomo de 2 niveis

O modelo de atomo de dois niveis, apesar de incompleto, oferece uma aproximacgao
razoavel para algumas linhas. Quando o acoplamento entre dois niveis, [ e u, ¢ muito mais
forte que o acoplamento entre estes niveis e os outros, ou entre estes niveis e o continuo, a

equacao de equilibrio radiativo para o nivel [ é

ng (Blu/gzsnydV + Clu> = Ny, (Aul + Bul/¢VJVdV + Cul) . (2.54)
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Utilizando a equagao acima, podemos obter um valor para a razao (n;/n,). Considerando a
taxa de emissao espontinea, a opacidade e utilizando as equagdes de Einstein, temos que a

fungao fonte da linha é

nuAul 2hv3 ny gy -1
= = -1 . 2.
5 ny By, — ny By c? [<nugl (2.55)

S; € independente dos perfis de linha, pois foi considerado que os perfis de absorc¢ao sao
iguais aos perfis de emissao. Se substituirmos o valor de (n;/n,) dado pela Equagao (2.54)

em (2.55), chegamos a

B [ o Jydv+€'B, -
S = o =(1-¢e)J, +eB,, (2.56)
onde
e =Cu(l —e™/Fy /A, (2.57)
€
e=e/(1+¢). (2.58)

J representa a componente de espalhamento nio coerente da funcdo fonte e £/ B,, a compo-
nente térmica, que representa os fétons que sao criados quando um Atomo é excitado por
colisao, e, entao, de-excitados por emissao de radiacao. O termo &' no denominador repre-
senta os fotons destruidos por uma de-excitacao colisional depois que uma foto-excitagao
ocorre. O termo de espalhamento representa o termo nao-local enquanto os dois termos
citados acima descrevem o acoplamento da radiagdao com o reservatoério térmico local.
Utilizando a equagao de transferéncia radiativa de Schwarzschild-Milne (King & Florance

1964), a intensidade média ¢ definida por

N =

(7)) = / Sy (FVEL(| 7 — 7, 7, (2.59)
0

onde F7 é conhecida como primeira integral exponencial, que, no caso geral, é definida como

o0

E,(z)= /t”emtdt = n"l/t"etdt. (2.60)
1

x

Encontramos assim a solucao da equacao de transferéncia. Para que a solugao fique mais
realista, é necessario acrescentar o continuo ao modelo atomico. Com isso, ha também o
acréscimo dos processos de ionizagao por colisao e por radiagdo dos niveis ligados, e os

processos de recombinagao radiativo ou por colisao para cada um dos niveis ligados.
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As equagoes de equilibrio estéatico tornam-se

2 (Blu / ¢l/JljdV + Clu + le + Clk:> = Ny <Aul + Bul / ¢l/Jl/dV + Cul) + nZk (Rk’l + Clk)
(2.61)

[§]

o <Aul + Bul / ¢1/Jl/d1/ + Cul + Ruk + Cuk> =M1y (Bul / ¢VJI/dU + Olu) +nZ(Rk:u+Cuk)7
(2.62)
para o nivel inferior e superior, respectivamente. Como no caso anterior, podemos encontrar

o valor de (n;/n,,) das Equagoes (2.61) e (2.62), e substituir na Equagao (2.55), para obter

[ Gududv +&'B,(T) +0

S,
: 1+¢+n

: (2.63)

onde ¢’ continua sendo dado pela Equagao (2.57),

n = ] (Ruk + Cuk) + (B + Cie) — (91/9u)r (Ru + Cuie) (R + Cluk) (2.64)
Au[n] (Ri + Cuie + 1 (Riu + Cur)]

o — (2h’/3> ( 9 > ny(Rik + Cig) (R + Cuk) (2.65)

c? guAu) [0} (R + Cr)nt,(Riw + Cur)]’
O primeiro termo do numerador da Equagao (2.63) representa o termo de espalhamento. O
segundo termo depende da temperatura cinética dos elétrons, por isso representa a compo-
nente térmica da fungao-fonte e representa a taxa com que fétons sao criados por excitacao
colisional. O terceiro termo é proporcional & taxa com que ocorre ionizacao multiplicado pela
fracao de elétrons que sofre recombinagao. No denominador o segundo termo representa os
fotons destruidos por de-excitacao do estado superior para o estado fundamental por colisao.
O terceiro termo representa a taxa total de ionizagao do nivel superior para o continuo multi-
plicado pela fracao de elétrons que sofre recombinacao para o nivel fundamental, destruindo
o féton correspondente & transicao de u para I, que foi o responsavel pela foto-excitagao do

atomo no momento inicial.

2.8 Meétodo de Sobolev

Na equagao de transporte radiativo, como ji analisada, é preciso levar em conta que os

processos de emissao e absorgao sao afetados pelo movimento do géas. Isso faz com que haja
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uma dependéncia entre a posicao e velocidade do gas e o fluxo radiativo, cuja solucao é
extremamente dificil, sendo necessario o uso de aproximacoes. Uma das aproximacgoes utili-
zadas é o método de Sobolev, que consiste em resolver problemas de transferéncia radiativa
em sistemas com movimento. Este método tem uma generalizagao para um sistema em trés
dimensoes.

Este método baseia-se no conceito de “superficie de velocidade constante”, pois, quando a
velocidade do fluxo é maior que a velocidade térmica do gas, a radiacao de cada frequéncia,
vista por um observador fixo, pode ser considerada como uma superficie matematica.

A equacao de transferéncia para um atomo de dois niveis movendo-se em trés dimensoes,

detalhada por Rybicki (1970), pode ser escrita como
i VI, v) = —k(F)b |v — %n G| [T - 9), (2.66)

I(7,n,v) é a intensidade especifica num ponto 7, na dire¢ao definida pelo vetor unitéario n

com frequéncia v e ¥(7) é a velocidade do material. A quantidade

Ii(f‘) = %Blgnl(r), (2.67)

é a opacidade da linha integrada, onde v é a frequéncia central da linha, B1o é o coeficiente
de Einstein e n; é a populacao do nivel mais baixo.

A solugao formal da equagao de transferéncia (Eq. 2.66) em um ponto arbitrario 7 e

diregdo n é
i f rra (P8~ 2 -1t
(7, y):/mu@?—mm v =i )| S(F—ae o ‘ dl
C
0
1
[ s (Pl [y — 2w (F—al) ] dlf
e o | ! , (2.68)

onde [ ¢ a distancia ao longo do raio que passa em 7 na direcdo oposta a i e I\ a intensidade
incidente gerada no ponto R, limite da integracao (Rybicki & Hummer 1978).

Sobolev observou que a solu¢ao da Equagao (2.68) pode ser simplificada se o sistema
analisado possuir gradientes de velocidade do meio suficientemente grandes, comparadas &
velocidade do som neste mesmo meio. Nesse caso, o perfil de linha ¢(7,v) é, em geral, uma
funcdo bem estreita e vai se comportar como uma funcdo-o de Dirac para a variavel [ ou

I’. Com isso, ao longo de uma determinada direcgao, a intensidade de radiagao s6 varia com
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frequéncia v em pontos isolados de ressonéncia. Esses pontos ocorrem onde o deslocamento
Doppler é o valor exato para que ocorra absor¢ao ou emissao de radiagao com frequéncia v.
O efeito Doppler acontece devido & velocidade do material. A ressonéncia ocorre no ponto

onde o argumento ¢ da equagao (2.68) é igual a v, ou seja,

_ /
renm_v (2.69)

) c

onde v’ = ¥-n é a velocidade do material projetada na linha de visada. Com esse método, a
solucao da equagao de transferéncia é simplificada, pois interage apenas com alguns poucos
pontos ressonantes ao longo de uma determinada diregao.

Para que essa aproximagao seja valida, é necessario que a regiao de ressonancia seja muito
estreita. A espessura da regido de ressonancia Al pode ser estimada derivando a equagdo
(2.69), e considerando que o gradiente de v’ seja constante em seu interior, de modo que

c Av
Al= ——— 2.70
vo | dv'/dl |’ ( )

onde Av é a largura do perfil de linha. Se consideramos | dv’/dl |~ vg/lp, onde vy é a
velocidade tipica do material e [y é o comprimento de escala tipico do meio, e aproximarmos
que a largura do perfil de linha é causada pelo alargamento térmico na regido, entdo Av =
vocs/c, onde ¢ é a velocidade do som no meio. Substituindo na equagao (2.70), temos que

al %, (2.71)
l() Vo

Segundo a equagao acima, para que a largura da zona de ressonéncia seja estreita o suficiente
para que o método de Sobolev seja valido, é necessério que a velocidade macroscopica do
meio seja muito maior que a velocidade do som. Por essa razao a aproximacao de Sobolev
muitas vezes é chamada de aprozimacdo supersénica.

De acordo com o método de Sobolev, a intensidade integrada média esté relacionada com

a fungao fonte da seguinte forma (Rybicki & Hummer 1978),

J = [1-B(M]S(F) + F(7), (2.72)
onde
— o T(F0)
Br) = 417/1 S (2.73)

_ —7(7)n)
PO =4 [ Zsr] (1 - TSN | (0.7
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A fungao (B(7) é a probabilidade que um foton possui de escapar da vizinhanga de 7 sem
sofrer nenhuma absorgao ou espalhamento. ﬁ(F) representa o acoplamento radiativo entre

o material em 7 e todos os N pontos ressonantes ao longo da dire¢cdo n. O termo
j—1 N
e 23:1 T(Tj7n)

representa a extingao da radiacao ao atravessar as N superficies ressonantes entre os pontos
e ;.

Com a ajuda das Equagoes (2.56) e (2.72) e utilizando a aproximagao do atomo de dois
niveis, é possivel encontrar o valor da fungao-fonte. A solugao deve ser obtida iterativamente,
pois o termo F (7) faz com que o problema se torne nao-local. Para isso, consideramos um va-
lor inicial de F (7)=0, e calculamos a funcao-fonte correspondente. Entao, podemos calcular
um valor para ﬁ(F) que é utilizado para calcular um novo valor para S, e assim sucessiva-
mente. Este procedimento converge rapidamente porque o termo nao-local, geralmente, tem
apenas uma fraca contribuicao para a funcao fonte.

A aproximacgao de Sobolev é uma boa aproximacao para os fendomenos de transferéncia
radiativa e estudos da formacao de linha nos perfis das ETTCs. No Cap. 5 serdo mostrados
perfis observados de duas ETTCs comprovando que seus perfis possuem larguras tipicas

de varias centenas de km s—1.

Essa caracteristica é um indicio de que o material possui
velocidade supersonica. Li & Wilson (1999), supondo que o funil de acregao fosse isotérmico,
adotaram o valor de 25 km s~! para a velocidade do som no funil de acrecao.

No estudo das ETTCs consideramos duas regices da estrela, a fotosfera e a regiao do
anel de acre¢do, ambas emitindo como corpos negros. A regido onde o material em acrecao

se choca com a fotosfera da estrela encontra-se a uma temperatura maior que sua fotosfera.

Com isso, a solugao para a intensidade média ganha mais dois termos, e torna-se

J = [1=B()]S(F) + Be(F) L + Ben (M) Len + F(7) (2.75)
onde
1 1 — L GED) N
Be(T) = = / ﬁ( Zisir (7, h) dw (2.76)
e
1 1— —7(7,n) N
Ban?) = 3= [ e S ). (277)
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A integral S, é calculada sobre o d4ngulo solido na regiao da superficie da estrela, e em S.
sobre a regiao de choque na base da magnetosfera. A probabilidade de um féton em 7 atingir
a fotosfera da estrela ou o anel de acre¢ao sem sofrer absorcao ou espalhamento é representada
pelas integrais 5. e B.,. As intensidades especificas I. e I, referentes & fotosfera da estrela
e & regido de choque, foram consideradas regioes que emitem como corpos negros. Com
isso, as intensidades podem ser substituidas pelas func¢ées de Planck para as temperaturas
da fotosfera e do anel de acregdo. Juntando as equagbes (2.56) e (2.75), e isolando S |,

encontramos que a fungao-fonte pode ser escrita como

(Be(F) L + Ben(F) e + F)(1 —e) + eB(T)
B+e—pfe ’

S = (2.78)

onde T é a temperatura em 7. Nesse caso, também, a solugao deve ser obtida iterativamente.



Capitulo 3

Fluxos Magneto-Hidrodinamicos

Os campos magnéticos tém um papel importante na evolucao inicial das estrelas. Na
fase de protoestrela, para objetos de baixa massa, os campos magnéticos sao capazes de
interromper o disco circunstelar e canalizar o material para a superficie estelar (Bouvier
et al. 2007b). Esses campos magnéticos sao gerados por meio de processos de dinamo e
possuem intensidades na ordem de kG. A maior parte da deteccao dos campos magnéticos
é feita através do efeito Zeeman (Johns-Krull 2007a). O campo magnético provoca um
deslocamento das linhas espectrais de um sistema devido ao desdobramento dos niveis de
energia. As componentes geradas pelo desdobramento sdo polarizadas mesmo se a linha
original ndo o é. O monitoramento dos sinais que o efeito Zeeman provoca é feito, por
exemplo, através da espectropolarimetria.

Atualmente, os modelos de acre¢ao magnetosférica sao um consenso para descrever as
estrelas T Tauri Cléassicas (Hartmann et al. 1994). Esses modelos preveem que o campo
magnético forte de tais estrelas trunca o disco circunstelar préximo ao raio de corrotagao,
impedindo assim que o mesmo chegue & estrela. A matéria canalizada segue as linhas de
campo que se fecham na superficie da estrela. Nesse processo ha transferéncia de momento

angular da estrela para o disco. Préximo ao raio de corrotacao encontram-se linhas abertas
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do campo magnético, que geram os ventos de disco.

A seguir mostraremos como esses dois Processos ocorrem.

3.1 Acrecao magnetosférica

O modelo de acre¢cdo magnetosférica para o estudo de ETTC foi adaptado a partir do
modelo de pulsares de Ghosh & Lamb (1979). Neste trabalho foi utilizado esse modelo e
considerado que o campo magnético predominante na regiao da magnetosfera é dipolar.

As técnicas para o estudo do campo magnético, baseadas no efeito Zeeman, comprovam
que as ETTCs possuem campos magnéticos fortes e irregulares em sua superficie (Donati
et al. 2010). Polarizagao circular ¢ observada em varias regides, dentre elas, as regides onde
ocorrem os choques. Observa-se esse fendmeno a partir das linhas de emissao, que mapeiam a
topologia da regiao. A intensidade do campo magnético permite a existéncia do truncamento
do disco de acrecao, a alguns raios estelares.

O estudo das linhas de emissao das ETTCs indica que o material circunstelar cai na
superficie da estrela a centenas de km s™!, sendo tal evidéncia verificada a partir das larguras
destas linhas. As altas velocidades sao adquiridas pelo material, que inicia a queda a alguns
raios estelares. Essa evidéncia espectroscopica fortalece o modelo de magneto-acregao.

Quando a matéria atinge a superficie da estrela, gera uma mancha quente, devido ao
choque (Bouvier et al. 1995). Esse processo termaliza a regiao do choque, criando as chama-
das manchas quentes, exatamente onde o campo magnético intercepta a superficie estelar.
Esse fenémeno é a fonte do excesso de ultravioleta e 6ptico observado nesses objetos.

O estudo das linhas mais energéticas da série de Balmer é o mais adequado para verificar
os sinais da magneto-acregao, pois elas possuem uma tendéncia maior de mostrar a compo-
nente de absor¢ao deslocada para o vermelho . Isso indica que as linhas sdo formadas numa
regiao onde o material estd em queda em dire¢ao a estrela (Edwards et al. 1994).

O raio de truncamento ocorrera na regiao onde a pressao magnética é igual a pressao
dindmica do material, ou seja

B? B pv?

s 2 (3:1)

onde p é a densidade e v a velocidade do material sofrendo acre¢ao. Considerando que a
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acrecao seja esfericamente simétrica, a equacao acima pode ser reescrita como

Macrv
B =2 3.2
Rey (3:2)

onde M,., é a taxa de acrecao de massa. Para um campo totalmente dipolar, proximo de
R, temos que B(r)=B, (R4 /r)?, sendo B, o campo magnético na superficie da estrela e R,
o raio da estrela. A velocidade do material é aproximadamente a velocidade de queda livre.
Assim, temos que o raio de truncamento é

415 1/7
fr _p (B )T (3.3)
R, 2G M, M2

acr
onde G é a constante gravitacional e M, a massa da estrela.

A acrecao magnetosférica nao ocorre necessariamente de forma esfericamente simétrica,
como a Equagao (3.3) sugere. Apesar disso, a razao entre os parametros da estrela e da
acrecao continuam valendo para acrecao nao-esférica, sendo necessario apenas que se mul-
tiplique a Equagao (3.3) por um fator I, com valor da ordem de unidade. A determinagao
desse valor possui dependéncia com a geometria do sistema, o que dificulta a determinagao
precisa do raio de truncamento.

O movimento do material do disco, caso este esteja suficientemente ionizado, é controlado
principalmente pelo campo magnético da estrela, ou seja, o material segue as linhas de
campo indo em diregao & fotosfera da estrela. Isso ocorre para raios menores que o raio de
truncamento, regiao na qual as linhas de campo se fecham na superficie da estrela.

As linhas de campo magnético que ligam a estrela a uma regiao do disco exterior ao raio
de corrotacao, terao uma tendéncia de transferir momento angular da estrela para o disco,
desacelerando o giro da estrela, e acelerando o giro do disco (Romanova et al. 2014). Esta é
uma maneira eficiente da estrela perder momento angular durante sua evolucao até a perda
do seu material circunstelar.

A acrecao s6 ocorrerd nas estrelas que possuem o raio de truncamento inferior ao raio
de corrotagao, pois além dessa regiao a velocidade angular das linhas de campo magnético
(que giram com a mesma velocidade que a estrela), ¢ maior que a do disco. Entao, quando
o material passa a seguir as linhas de campo para ir em diregao a estrela, sua velocidade
angular aumenta e ele passa a girar com velocidade superior a velocidade Kepleriana; conse-

quentemente, a forca centrifuga sobre o material passa a ser maior que a forca gravitacional,



CariTuLo 3. FLUX0S MAGNETO-HIDRODINAMICOS 38

o que faz o material ir para uma regiao mais exterior do disco, impedindo o processo de
acre¢ao (Lima 2010).

Como mencionado acima, as ETTCs tendem a perder parte do seu momento angular
para o disco circunstelar. Mas, para que haja uma situacao de equilibrio com este cenario,
é necessario que linhas de campo magnético cruzem o disco na regiao exterior ao raio de
corrotacao, ao mesmo tempo que a acrecao ocorre seguindo as linhas na regiao interior a
esse raio. Uma diferenga, mesmo pequena, entre as velocidades de rotagao do disco e do
campo magnético provoca dentro de alguns ciclos um processo de reconexao magnética (van
Ballegooijen 1994). Essas reconexdes liberam a energia magnética armazenada nas linhas
de campo. E essa energia liberada pode fazer com que haja erupc¢oes altamente energéticas
e/ou aquecimento da matéria nos funis de acre¢ao ou mesmo no disco.

A Figura (3.1) ilustra o esquema da acregdo, considerando apenas a componente magne-

tosférica. As linhas de emissao permitidas sdo produzidas no funil de acrecao.

e 13

Figura 3.1: O esquema acima representa a magnetosfera (delimitada entre os pontos r,;
e mo) projetada no plano poloidal. A componente da fotosfera é representada pela regiao
amarela, o disco pelo retdngulo preto e as linhas de campo magnético (dipolar) pelas linhas

vermelhas (Lima 2010).

H& dois estudos de estruturas de temperatura dentro das colunas de acregao, Martin
(1996) e Hartmann et al. (1994), que se assemelham apenas no fato da taxa de acregdo de
massa ser um fator determinante. O modelo do Hartmann et al. (1994) consegue reproduzir
os perfis de linha observados de forma consistente, porém suas solucoes foram feitas utilizando

uma lei de temperatura ajustada de maneira ad-hoc, baseada em ajustes de temperatura
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maxima manipuladas pelo o usuario ao invés de considerar os parametros fisicos. Ja o modelo
do Martin (1996) foi desenvolvido de forma auto-consistente, mas nao obteve resultados
satisfatorios ao ser comparado com as observacoes. Neste trabalho utilizamos o método
descrito em Hartmann et al. (1994) e um exemplo da estrutura de temperatura dentro do

funil de acregao esta apresentado na Fig. 3.2.

Magnetoaccretion funnel temperature
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Figura 3.2: Esquema de uma estrutura de temperatura dentro da coluna de acregao. R
representa a posi¢ao radial de um ponto dentro do funil em unidades de R, (Hartmann et al.

1994).

3.2 Ventos de disco

A classe de modelos mais aceita para explicar os ventos de disco foi proposta por Bland-
ford & Payne (1982), mas no contexto de discos de acregao ao redor de buracos negros. Esse
modelo ajuda a entender os processos de formagao e colimacao dos jatos durante a fase de
formacao estelar. Apos a elaboracido desse modelo, mecanismos similares foram propostos
para explicar a origem dos jatos em objetos estelares jovens.

As consideragoes da solugao proposta por Blandford & Payne (1982) levam em conta
que ha um disco de acrecao ao redor do objeto central que gira com velocidade kepleriana.

E suposto que as linhas de campo magnético estejam ancoradas no disco de acregao, nas

condi¢oes de magneto-hidrodinamica (MHD) ideal. Na situagdo de MHD ideal, o sistema
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é considerado como possuindo condutividade infinita, aproximagao razoavel, pois o meio
estudado é composto, basicamente, de elétrons e fons (plasma). O termo de difusividade
magnética é zero e, portanto, nao ha difusdo do campo magnético dentro dessa regiao. Além
disso, a componente poloidal da velocidade deve ser menor que a velocidade de Alfvén (velo-
cidade com que uma onda transversal se propaga ao longo das linhas de campo magnético)

na base do disco.

Essa solugdo sugere que qualquer perturbagao no disco que possa provocar movimentos
verticais do seu material sera capaz de aceleré-lo ao longo das linhas de campo magnético.
Mas esse langamento s6 ocorreré caso as linhas de campo fagam um angulo igual ou inferior
a 60° com a superficie do disco. Caso essa condigao seja satisfeita, as linhas de campo levam

o material a alturas cada vez mais elevadas acima da superficie do disco.

Considerando o modelo aplicado a este trabalho, a aceleragao ocorre quando nao ha
mais equilibrio entre as forcas centrifuga e gravitacional sentidas pela particula e a forca
centrifuga passa a ser a for¢a dominante. Devido & ionizagdo do material, as linhas de
campo magnético tornam-se um caminho natural por onde ocorre a aceleragdo. A Figura
(3.3) ilustra esta situacao (o referencial adotado para analise desse sistema é um referencial
nao inercial).

Para que haja a formagao de jatos, o vento deve ser colimado. Isso ocorre quando uma
tensao imposta pelas linhas de campo magnético é superior & forca centrifuga sentida pelo
material, o que faz com que o vento comece a ser colimado pelo campo magnético toroidal,
gerando assim o0s jatos proto-estelares observados. A maior parte da energia e momento
angular do disco sao extraidos por torques magnéticos, e transferidos para o campo magnético
e para os jatos bipolares.

A Figura (3.4) representa um esquema da geometria do campo magnético e o fluxo de gas
no modelo ventos-X, desenvolvido por Shu et al. (1994a). Neste modelo o vento é produzido
numa pequena regiao perto da borda interna do disco de acregao, conhecida como ponto-X,
e é acelerado devido & interacao do disco e do campo magnético da propria protoestrela.
Este modelo difere do modelo de ventos de disco padrao, onde o vento é produzido numa
regiao extensa do disco de acrecao e é acelerado através de um campo magnético de larga

escala que permeia o disco, ou através do campo magnético gerado pelo proprio disco.

Neste trabalho os célculos para o modelo de vento de disco consideram as aproximacoes
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Figura 3.3: Esquema do processo de aceleragdo magneto-centrifuga (Cerqueira 2001). Na
figura superior nao ha aceleracao, pois as forgas da gravidade e centrifuga se equilibram. Ja
na figura inferior, a forga gravitacional diminui em relagdo & centrifuga, produzindo uma
aceleragao do material ao longo das linhas de campo magnético. Isso se deve ao fato de que
as linhas de campo magnético estao ancoradas ao disco de acregdo e giram com a mesma
velocidade kepleriana do disco e, & medida que a distancia ao centro da estrela aumenta, a

forca gravitacional diminui em relagao & centrifuga.
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Figura 3.4: Esquema do modelo vento-x, mostrando tanto a acre¢ao quanto o vento de disco.

(Shu et al. 1997)
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definidas por Ghosh & Lamb (1979), ou seja, utilizamos modelo MHD ideal, axi-simétrico,
um disco de acrecdo com velocidade Kepleriana e com seu fluxo estacionério. A partir
dessas aproximacoes é possivel obter as componentes da velocidade, supondo uma forma
para o campo magnético poloidal, e a densidade, por conservagao de massa.
Para o célculo do vento de disco, consideramos as seguintes equagoes:
1) Equagao de indugao
0B

5 = V x (v x B), (3.4)

onde B é o campo magnético e v é a velocidade do material dentro do fluxo.
2) Equagao de movimento

0 1
pa—‘t’+pv'Vv:—Vp—pV<I>+E(va) x B, (3.5)
onde p é a densidade de matéria, p é a pressao do gas e ® o potencial gravitacional.

3) Conservagao da massa
dp

En +V-(pv) =0, (3.6)

4) Conservagao do fluxo magnético
V-B=0. (3.7)

As quatro equagoes acima representam a aproximagao de MHD ideal. Além dessas, temos as
equacoes considerando o estado estacionario, onde quatro grandezas se conservam ao longo
das linhas de campo magnético. Sao elas:

1) Velocidade angular

kB
(%:Q—Tﬁ, (3.8)

onde k£ é uma constante de conversao. Quando By = 0, €y se iguala a velocidade angular
do gés.
2) Energia especifica

- v2 GM,

2 S —
E 5 + cglnp (21 221

—r?Q0Q, (3.9)

Esta é a constante de Bernoulli, que representa a energia ao longo da direcao de movimento.
3) Momento angular por unidade de massa

T‘B¢

l=7r*Q—
" 47

: (3.10)



CariTuLo 3. FLUX0S MAGNETO-HIDRODINAMICOS 43

4) Razao fluxo de massa por fluxo magnético é

(Y
= pk = p-2 3.11
n=p po, (3.11)

onde p representa a componente poloidal. Se combinarmos essas equagoes chegamos na

equagao que o modelo de vento resolve (Lima 2010), dada portanto
ET = 282Tm + [EX(T - V) — (A — €)?m? +282Vm3 — 2Vvm?t = 0, (3.12)

onde &(x) é a fungado que representa a trajetoria percorrida pelo material ao longo das linhas
de campo e () ¢ a posi¢ao da particula dentro do fluxo, T e V s@o variaveis auxiliares e m

é conhecido como o quadrado do nimero de Mach Alfvénico, dado portanto

47 pv?
m = ng. (3.13)

Com o valor de m podemos encontrar as velocidades poloidal e toroidal e a densidade por

conservagdo de massa. Assim temos

m(1 + €)1

fP: K/é—(f_xé.) ) (314)
- €2 —mA
f¢ - f(l —m) (3.15)

sao fungbes adimensionais que representam as componentes da velocidade. Com o auxilio
da equagao de conservacao de massa (V - (pv) = 0) chegamos em uma expressao para a

densidade dentro do vento dada por

(0f)(z = 0) = pfé <€(X) - xji) (3.16)

onde z = 0 representa o valor da densidade na base do disco.



Capitulo 4

Modelo Computacional

Como mencionado no Cap. 1 estrelas T Tauri classicas sao identificadas, dentre outros
aspectos, pelo excesso no ultravioleta e no infravermelho e pela presenca de manchas quentes.
Esse cenario pode ser explicado pela acrecao magnetosférica, onde as linhas de campo mag-
nético levam matéria do disco circunstelar ao objeto central (Koenigl 1991). Esse material
alcanca velocidades proximas a velocidade de queda livre, explicando assim as larguras ob-
servadas nas linhas de emissao da série de Balmer. Com base nessas observagoes Hartmann
et al. (1994) desenvolveram um modelo computacional capaz de calcular perfis de linha a
partir da teoria de magneto-acrecao em estrelas T Tauri.

Nesse modelo a acregao é controlada pelo campo magnético dipolar com simetria axial
(Fig. 3.1). E considerado o eixo-z como eixo de simetria do sistema (no qual a estrela gira)
e simetria no plano-xy. O disco de acre¢do é considerado opaco, com espessura finita e sua
componente de emissao é desprezada na regiao do visivel. A superficie estelar é dividida
em fotosfera e regiao de choque, ambas emitindo como corpo negro. O funil de acrecao, ou
magnetosfera, é limitado pelas linhas de campo magnético que cruzam o disco entre 7,,; e
Tmo que equivalem, respectivamente, ao Ry e R, e é dividido em uma grade com varios

pontos. A quantidade de pontos dentro da magnetosfera é definida pelo ntimero de linhas

44
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de campo magnético, e pela quantidade de pontos que existem ao longo de cada uma destas
linhas de campo.

Dentre as aproximagoes do modelo, o gas acrescido & estrela é totalmente composto por
hidrogénio. Para o calculo das populacoes atdémicas utiliza-se o &tomo de dois niveis mais
o continuo. E com o auxilio do método de Sobolev (Cap. 2), calcula-se a funcao-fonte,
opacidade e intensidade média em cada um dos pontos da grade.

Para o célculo dos parametros citados acima é necessario que, inicialmente, tenha-se os
valores da temperatura, densidade e velocidade em cada ponto da grade.

Na Fig. 1.4 observamos outra estrutura nas estrelas T Tauri: o vento de disco. Essa outra
componente ¢é verificada através das absorc¢oes desviadas para o azul nos perfis de linha. Lima
et al. (2010) implementaram o c6digo de Hartmann et al. (1994) acrescentando a componente
de vento de disco & analise teérica das linhas de emissao. Com essa implementacao foi
possivel fazer uma anélise teorica das linhas de emissao de Ha considerando as componentes

da magnetosfera e do vento de disco simultaneamente.

4.1 Script

Para o célculo das linhas espectrais é necesséario rodar um script escrito em python, criado
pelo Dr. Gustavo Lima. Para rodar tal script ha algumas opgoes que devem ser colocadas
inicialmente e outras que, caso nao sejam informadas, serao usados os valores padroes. Para
verificar todas as opgoes disponiveis para se usar na linha de comando, é s6 utilizar a opcao
““h“, ou seja, basta digitar:

>script.py -h

Os parametros mais importantes sdo:

-I: inclinagao do sistema disco-estrela, em graus.

-s: 0 nome a ser dado para a estrela para o qual se deseja o perfil de linha.

-S: gera a grade de pontos que seré utilizada para a magnetosfera ou para o vento
de disco. Procura as superficies ressonantes que serao utilizadas pela aproximagao
de Sobolev no calculo das fungoes-fonte em cada um dos pontos da grade e calcula
as propriedades fisicas em cada um dos pontos. Apoés encontrar todos os pontos
ressonantes ao ponto principal, e seus gradientes de velocidade, as informagoes sao

gravadas, junto com as coordenadas de cada um destes pontos, num arquivo binario
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chamado surfaces.dat.

-T: um inteiro que define o tipo de temperatura e de geometria. (1) Apenas
magnetosfera, (2) s6 vento de disco, (3) s6 vento de disco com uma dada temperatura
minima, (4) s6 vento de disco isotérmico, (5) magnetosfera e vento de disco, (6)
magnetosfera e vento de disco com uma dada temperatura minima e (7) vento de
disco isotérmico e magnetosfera.

- -MHR: taxa de aquecimento que serd usada para o célculo da temperatura
dentro da magnetosfera (default=1.e-3).

- -WHR: taxa de aquecimento que serda usada para o calculo da temperatura
dentro do vento de disco (default=1.e-4).

Por exemplo:

>script.py -1 75 -S -s AATau -T 5

O resultado serd de uma estrela com o nome ’AATau’, com inclinagdo de 75 graus e,
no célculo do perfil, sera considerado tanto a magnetosfera quanto o vento de disco. Nessa
linha de comando também sera gerada a grade de pontos. Caso se trate da mesma estrela,
e se nao houver modificagdo em suas estruturas de temperatura, a grade de pontos pode ser
omitida e, a gerada anteriormente serd novamente considerada para, por exemplo, mudar a
inclinacao do sistema.

O script.py gerencia os codigos abaixo:

4.1.1 CVMOD

Este codigo, inicialmente proposto por Hartmann et al. (1994) e complementado por Lima
et al. (2010), é composto por vérias rotinas, sendo que a maioria delas foi escrita em C++
e algumas escritas em Fortran77. Os principais arquivos sao os arquivos de configuragao, e
o arquivo com as informacoes atdmicas necessarias para o calculo das linhas espectrais. O
CVMOD é um codigo capaz de calcular o perfil de linha levando em conta ao mesmo tempo

a magnetosfera e o vento de disco, de maneira consistente.

4.1.2 FLUX

Este codigo, proposto por Muzerolle et al. (2001), calcula os perfis de linha fazendo a inte-

gracao da intensidade especifica ao longo de todo o feixe de radiacao, e também considerando
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os alargamentos térmico, natural, Stark e de van der Waals.

4.2

Arquivo de configuracao: config

O arquivo de entrada config contém todos os pardmetros necessarios de configuragao do

CVMOD. Caso esse arquivo ndo exista, o proprio CVMOD o gera ao rodar pela primeira

vez, com todas as opgoes e parametros padroes de configuragao. Abaixo serdo descritas as

principais opcoes e parametros de entrada pelo programa:

Velocity Law: Define o tipo de sistema a ser modelado pelo CVMOD. Magnetosfera
(1), representa um sistema com a estrela, disco de acrec¢ao e colunas de acregao, apenas.
Vento de disco (6), representa um sistema com estrela, disco, e vento de disco sendo
ejetado. Magnetosfera + Vento de disco (7), onde consideramos as componentes mag-
netosférica e de vento de disco simultaneamente nos célculos. Algumas outras opgoes

existem, mas nao foram utilizadas neste trabalho, e, portanto, nao serao descritas.

Job Type: Define o tipo de tarefa a ser realizada pelo CVMOD. A tarefa (1) é utilizada
para calcular as posicoes das superficies ressonantes para cada um dos pontos da grade
do sistema. A tarefa (2) calcula as fungdes fonte em cada um dos pontos da grade.
A tarefa (3) calcula o perfil de linha desejado. A tarefa (4) calcula as densidades
populacionais dos niveis eletrénicos necessarios para gerar a linha desejada. A tarefa
(5) gera a grade do pontos do sistema estudado. Para obter um perfil de linha partindo
do zero, devemos, nesta ordem, criar a grade de pontos (5), encontrar as superficies
ressonantes para cada um dos pontos da grade (1), calcular as densidades populacionais
dos niveis responsavel por gerar a linha espectroscopica desejada (4), as fungoes fonte
desta linha em cada um dos pontos da grade (2), e, por ultimo, o perfil da linha

espectroscopica (3).

StellarRadInRsun: Raio da estrela (R,) em unidades de raio solar Rg,.
StellarMassMsun: Massa da estrela (M,) em unidades de massa solar M.
TempStar: Temperatura da fotosfera da estrela (Ty) em K.

TempRing: Temperatura dos anéis de acregao na superficie da estrela (T,;,) em K.
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e DiskwindInnerXO0: Raio interno da regiao de lancamento do vento de disco sobre o

disco de acregao (r4;) em unidades de raio estelar (R.).

e DiskwindOuterXO0: Raio externo da regiao de langamento do vento de disco sobre o

disco de acregao (rg,) em unidades de raio estelar (Ry).

e DiskwindZHeight: Limite da altura do vento de disco (Z,4,) em unidades de raio

estelar (Ry).

e DiskwindRhoO: Densidade fiducial do vento de disco (pg) em unidades de g cm™3.
A densidade fiducial representa a densidade que o primeiro ponto, na base do vento de

disco, teria se rg; = 1.
e MassFlow: Taxa de acrecio de massa M., em unidades de g s~!

e InnerRO: Raio interno em que a magnetosfera cruza o disco de acregao (rp,;) em

unidades de raio estelar (R.).

e OuterRO: Raio externo em que a magnetosfera cruza o disco de acre¢ao (rp,,) em

unidades de raio estelar (R,).

e MaxInterations: Niumero de iteragoes que serao feitas ao se calcular os valores das

funcoes-fonte para cada um dos pontos.
e NSourceX: Numero de trajetorias ou linhas de campo magnético consideradas.
e NSourceZ: Numero de pontos ao longo de cada trajetoria.
e NSourcePhi: Namero de dngulos azimutais ao redor de um ponto qualquer da grade.
e NSourceTheta: Numero de angulos polares ao redor de um ponto qualquer da grade

e NSourceStep: Nimero de passos ao longo de um feixe que parte de um ponto qual-

quer da grade.

e NProfileVelocity: Numero de velocidades ou frequéncias que formam o perfil de

linha.

e NProfileAngle: Ntumero de dngulos azimutais ao redor da origem da grade polar que

define os raios de luz, e que é utilizada durante o célculo dos perfis de linha.
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e NProfileRadii: Numero de circunferéncias centradas na origem da grade polar que

define os raios de luz, e que é utilizada durante o cilculo dos perfis de linha.

e NProfileStep: Numero de pontos ao longo de cada um dos raios de luz utilizados

durante o célculo dos perfis de linha.
e First Velocity: Velocidade inicial do perfil de linha em km s~}
e Last Velocity: Velocidade final do perfil de linha em km s~!
e Inclination: Inclinacao do sistema em relacao a linha de visada, em graus.

Os parametros NSourceZ e NSourceX definem a quantidade de pontos que formam a
grade no plano-ry que sera utilizada. E esse tamanho da grade pode ser redefinido através
de um opcao de compilacao do cédigo. Para cada um desses pontos é necessario saber as
componentes do vetor velocidade, a temperatura, a densidade do gas, densidade de elétrons,
densidade populacional dos niveis atémicos responséveis pela transi¢cao, funcao-fonte e inten-
sidade média de radiagao. Existem valores padroes para alguns pardmetros descritos acima.

Para maiores detalhes, veja (Lima et al. 2010).

4.2.1 Exemplo de arquivo de configuragao: AA Tau

# Lines with an initial # need not contain an =

# Lines with an initial ’\n’ (i.e., empty lines) are allowed.

# All other lines must contain an ’=’ sign, and it must occur before any
# (optional) ’#’. The part of the line after the ’#’ is ignored.

# Don’t use ’#’ or ’=’ as part of a label name.

# Except where numerically keyed selections are in use, ’0’ (zero) means no, and ’1’ (one) means yes.

VERBOSE =8 # Put the number of a code listed below to control verbose output.

# 0:NONE, 1:SURFACE,2:DIAG,3:FIELD,4:VELTABLE,5: INT,6:JBAR,7:GRAD, 8: SOURCE,9:PROFILE, 10: SOURCESURFACE, 11:GRID, 12: CROSSING, 13:MONITOR
# Warning: using 2:DIAG for a normally dimensioned job can easily fill a disk.

AUXVERBOSE =2 # Put the number of a code listed below to control verbose output for special point.

SPECIAL_I =-1 # The ’i’ index of the source grid point where AUXVERBOSE level will be used. (-1 => don’t use)

SPECIAL_J =-1 # The ’j’ index of the source grid point where AUXVERBOSE level will be used. (-1 => don’t use)

VELOCITY_LAW =7 # Put the number of a code listed below to select a cv model.

# Velocity law also dictates the geometry: O:RADIAL,1:MAGNETO,2:INFALL,3:HUMMER,4:ROTMAGNETO,5: MAGNETOTABLE,6:DISKWIND,7 :MAGNETO + DISKWIND
ATMOSPHERE_TYPE =0 # 0:Blackbody,1:Atmosphere

# Indicate what phase of a cv job you want to run by selecting one of the codes listed in the accompanying comment.

JOB_TYPE =5 # O:ignore, 1l:surface, 2:source, 3:profile, 4:ioneql, 5:makegrid
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USE_GRID_FILE =0 # Use the information in GRID_FILENAME for densities and temperatures over the grid.
USE_TEMPERATURES_ONLY =0 # Use the information in GRID_FILENAME only for temperatures over the grid.

GRID_FILENAME =grid.dat # A file of densities and temperatures over the grid.

SURFACES_FILENAME =surfaces.AATau # A file of binary surface information.

VELOCITY_FILENAME =diskwindxcv_AATau # A file of velocity data, currently used in MAGNETOTABLE and DISKWIND
PROF_VEL_FILENAME =profveltable # A file of a list of velocities at which line profile intensities are to be found.

ATMOSPHERE_FILENAME =ABAur_Atmo.dat # A file containing the frequencies and fluxes emitted from the star.

# Physical parameters.

STELLAR_RAD_IN_RSUN =2.10 # Stellar radius in Rsun.

STELLAR_MASS_IN_MSUN =0.80 # Stellar mass in Msun.

MAX_RADIUS =3. # All computation occurs within this number of stellar radii,
# unless overridden by DISKWIND outer corner, or OUTER_RO.

TEMP_STAR =4.0e3 # Temperature of stellar photosphere.

TEMP_RING =8.0e3 # Only consulted in magnetosphere cases.

RADIATION_TEMP =4.0e3 # For IONEQL.

TEMP_GAS =4.0e3 # Ignored if USE_GRID_FILE or USE_TEMPERATURES_ONLY is yes.

FIXED_EPSILON =-1. # Set this to negative to disable.

# Atomic parameters when using atom file (currently when and only when ELEMENT==1).
USE_ATOM_FILE =1 # 1 means yes, O means no.

DO_MULTI =0 # 1 means yes, O means no. Multi means derive source from n(lower), n(upper).
ELEMENT =1 # Use the atomic number.

ATOM_FILENAME =hydrogen.dat # The name of the file containing atomic parameters.
LOWERLEVEL =2 # For H

UPPERLEVEL =3 # For H

# Line values needed if not using atom file.

ABUNDANCE =1 # Set this fudge factor to one if using atom file.
OSCILLATOR =0.649 #

C_UPPERLEVEL =6.55e-8 #

A_UPPERLEVEL =6.22e7 #

FREQUENCY =0. # If zero, determine from WAVELENGTH.

WAVELENGTH =5.890e-5 # cm

# Parameters to control photospheric profile:

# correction=1-LINE_DEPTH* ((1-LINE_WING) *exp (-x*x)+LINE_WING/ ((1+x)**2)),
# x=v/LINE_DOPPLER_WIDTH, v=velocity from line center.

LINE_DEPTH = 0.0 #

LINE_DOPPLER_WIDTH = 100 # km/s

LINE_WING = 0.0 #

# Used in magnetosphere and diskwind.

SUPPRESS_ROTATION =0 #

DO_HOTSPOT =0 #
HOTSPOTPHI1 =0. # in degrees
HOTSPOTPHI2 =0. # in degrees

# Used in diskwind
DISKWIND_INNER_XO =7.90 #

DISKWIND_OUTER_XO =40.0 #

DISKWIND_Z_HEIGHT =35.0 #
DISKWIND_A =0.430 #
DISKWIND_B =-0.200 #
DISKWIND_RHOO =2.65e-11 #

DISKWIND_TDMAX =3.27e3 #

# Magnetosphere stuff.
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DENSITY_FACTOR =1. # Densities in MAGNETOTABLE velocity table get multiplied by this.

MASS_FLOW =6.62e17 # gm/s, this is the handle on densConst.

INNER_RO =7.14 # radius where inner field line intersects disk plane.

OUTER_RO =7.85 # radius where outer field line intersects disk plane.

BEQ =2.5e3 # equatorial stellar magnetic field in Gauss.

POL_VEL_INNER =3.0e-3 # initial poloidal velocity on the inner field line in units of (G#Mstar/Rstar).
OMEGASK =0.26 # ratio of omega(star) to omega(Keplerian).

XLIN =1.34 # specific angular momentum for the inner field line in units of (G*Mstar/Rstar)~(1/2).

# Rybicki and Hummer stuff

RH_TAUO = 0.1 #

# Source function dimensions.

MAX_ITERATION =4 # See cvdim.h for maximum allowable dimensions.

NSOURCE_X =40 #

NSOURCE_Z =40 #

NSOURCE_PHI =40 #

NSOURCE_THETA =40 #

NSOURCE_STEP =500 # This parameter is overridden in magnetosphere case.

SOURCE_THETASTAR_FRAC =2 # Number of rays on star is NSOURCE_THETA/SOURCE_THETASTAR_FRAC.

# Profile dimensions.

PROF_VEL_FACTOR =1.0 # If negative, scale values in PROF_VEL_TABLE by max velocity
NPROFILE_VELOCITY =60 #

NPROFILE_ANGLE =40 #

NPROFILE_RADII =50 # This is the total number of radii, including NPROFILE_STAR_RADII.
NPROFILE_STAR_RADII =20 #

NPROFILE_STEP =600 # This parameter is overridden in magnetosphere case.
FIRST_VELOCITY = -400. # km/s

LAST_VELOCITY = 400. #

INCLINATION =90. # 90o is equator-on, Oo is pole-on. Ordinarily control using -i command line.
# Can use these with JOB_TYPE O, ordinarily JOB_TYPE!=0 overrides these.

USE_SAVED_SURFACES =0 # O means don’t use SURFACES_FILENAME as a surface file, 1 means do.
SAVE_SURFACES =1 #

USE_SAVED_SOURCE =0 # O means don’t use SOURCE_NAME as source function, 1 means do.

SAVE_SOURCE =1 # O means don’t save source function to SOURCE_NAME (overwrites), 1 means do.

DO_PROFILE =0 #

DO_IONEQL =0 #

4.2.2 Arquivo de saida: AA Tau

Apos rodar o script o programa retorna os seguintes parametros:

! stellar mass: 0.80, stellar radius: 2.10
! system inclination: 75.0
! Using star as a blackbody. Photospheric temperature: 4000

! Magnetosphere and disk wind.

! Magnetosphere
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! inner radius: 6.44, outer radius: 7.85
! mass accretion rate: 1.499371e-08 Msun yr~-1
! heating rate: 1.000000e-01

! minimum temperature: 5965, maximum temperature: 7570

! Disk wind

! inner radius: 7.90, outer radius: 20.00

! maximum height: 35.00

! Coeficients A: 0.430, B: -0.200

! Disk wind launching angle: 33.42 degrees

! Lambda: 2.000000e+01, Kappa: 1.200000e-01
! fiducial density: 3.000000e-11 g cm™-3

! mass loss rate: 1.325693e-09 Msun yr~-1

! heating rate: 4.000000e-04

! minimum temperature: 5411, maximum temperature: 7823

! Hydrogen line profile

! transition lower level: 2, upper level: 3

! central line frequency: 4.566800e+14

! Grid size: 951 x 693mogno:AATau/201407:53 >

4.3 Cédigo auxiliar: diskwind

O método para encontrar a solugao auto-similar do vento magneto-centrifugo desenvolvido
por Blandford & Payne (1982) ¢é utilizado na rotina denominada diskwind. O tnico arquivo
de entrada se chama inbp, e contém apenas duas linhas de dados. A primeira linha contém
o numero de pontos contidos na solugéo, e o limite em z da solucdo. A segunda linha
contém os coeficientes C e D que definem a trajetéria do vento, e os valores das constantes
adimensionais ( e A, que representam a razao entre o fluxo de matéria e o fluxo magnético, e

o momento angular especifico, respectivamente. Abaixo temos um exemplo do que o arquivo
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contém:

500 35.00

0.630e+00 -0.200e+00 2.8000e-01 5.000e+01

A solucao auto-similar do vento é calculada de forma que, para um conjunto de pontos
ao longo de uma trajetoria definida por x(¢§) = C¢2 4+ D¢ — (C + D), é encontrada uma
equagao do quarto grau dada pela Eq. 3.12. As solugbes imaginérias sdo consideradas nulas.

Depois de encontrada a solugao auto-similar as densidades auto-similares sao calculadas
em cada um dos pontos. O arquivo de saida gerado chama-se diskwindxcv e deve estar no

mesmo diretorio do CVMOD.



Capitulo 5

Resultados e Conclusoes

Como explicado no capitulo 1, estrelas T Tauri sao identificadas, por exemplo, pela vari-
abilidade fotométrica e espectroscopica. Estudos mostraram que tal variabilidade pode estar
relacionada com atividades relativas & acre¢cao do material circunstelar, atividade estelar ou
ocultacao da estrela pelo material do disco (Herbst et al. 1994). Natta & Whitney (2000)
previram que a ocultacao deve ser consequéncia de como vemos o sistema estrela-disco, ou
seja, da inclinagao do disco em relagao a nossa linha de visada.

Coletamos da literatura parametros fisicos das estrelas T Tauri Cléassicas AA Tau e
TW Hya, para que fosse possivel modelar os perfis de linha Ha observados. Tais perfis,
comparados aos dados observacionais, nos fornecem a validacao do modelo computacional
utilizado.

No Cap. 4 verificamos que ha uma enorme quantidade de parametros necessarios para
obter os perfis. A escolha dos dois objetos citados acima, AA Tau e TW Hya, deve-se ao
fato de que os mesmos possuem uma grande quantidade de pardmetros determinados obser-
vacionalmente, isso faz com que diminua a quantidade de parametros livres. Os parametros
que ainda nao sao possiveis de determinar tornaram-se nossos valores de manipulagao para

a obtengao de perfis semelhantes aos observados. Sao eles: temperatura méaxima da mag-

54
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netosfera (Ty,qq) € do vento de disco (Tyento) € a razao entre a taxa de perda e acregao de

massa (Mperda/ Macr)-

5.1 Resultados

5.1.1 AA Tau

AA Tau é uma estrela T Tauri classica com idade de aproximadamente 1,5 milhGes de
anos e tipo espectral K7 (Donati et al. 2010). Possui massa de 0,8 + 0,1 Mg, raio de 1,9 & 0,2
Re einclinagao de 75 £ 5° (Ingleby et al. 2013). Utilizando a técnica de espectropolarimetria,
Donati et al. (2010) mediram um dipolo magnético variando de 2 a 3 kG, inclinado de ~
20° com o eixo de rotacdo da estrela e com origem, presumidamente, no dinamo gerado pela
estrela. Analises das propriedades da acrecado, feitas por Ingleby et al. (2013), indicam um
valor de 1,5 x 1078Mg, /ano para a taxa de acrecio de massa de AA Tau.

Estes foram alguns dos parimetros utilizados para a modelagem dos perfis de Hea, os
demais estao listados na Tabela 5.8 e seus significados estao especificados no Cap 4. Na
Tabela 5.1 estao valores dos pardmetros e suas variacoes. Tais variagao devem-se tanto a
variabilidade da propria estrela quanto aos diferentes métodos utilizados para a obtencao
dos parametros.

O periodo de rotagao da estrela é de 8,22 + 0,03 dias (Bouvier et al. 2007a). Assim,
temos que o raio de corrotacao (Re,) € 7,6 = 0,3 Ry, pois consideramos a terceira lei de

Kepler:

GM, P2\ /3
Rco = <47r2> . (51)

Considerando a variagdo do campo magnético e da taxa de acre¢do de massa (Tabela
5.1), temos que o raio de truncamento ¢ 10 + 4 R, onde os célculos foram baseados na
Equacao 3.3. O raio de truncamento pode encontra-se dentro do raio de corrotagao, ou seja,
Reo > Ry

Os perfis de linha de Ha da estrela AA Tau apresentados neste trabalho foram compa-

rados com as observagoes espectroscopicas realizadas de 10 de outubro a 2 de dezembro de
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Parametros H Cox et al. (2013) H Donati et al. (2010) H Bouvier et al. (1999) H Bouvier et al. (2003) H Ingleby et al. (2013)
Ru(Rg) - 2,0 1,85 £ 0,15 1,85 £ 0,15 2,1
M. (Mg) - 0,7 0,85 - 0,8
Tpor (K) 4000 4000 4030 + 30 - 4000
ra;(Rx) - 7,6 8,8 8,8

Maer (Mg /ano) - 2,5e-10 - 3,2e-9 3,e-9 - 5,0-8 le-8 - 1e-9 1,5¢-8
Tmi(Rx) - - - 3

Tmo(Rx) - - - 8

P (dias) 8,2 8,22 + 0,03 8,4 8,2

B. (kG) - 2-3

i(?) 71+ 1 70 £ 10 75 70 £ 10

Tabela 5.1: Pardmetros e suas variagoes da estrela T Tauri classica AA Tau obtidos da

literatura.

2004 no ESO, em La Silla descritas em Bouvier et al. (2007a), nas quais foram obtidos 22
espectros de alta resolugéo com o espectrografo HARPS e o telescopio de 3,6 m do ESO. Os

resultados das observagoes sao apresentados na Figura 5.1.

Ferfil Halfa
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Figura 5.1: Perfis de emissao da linha de Ha da estrela AA Tau observados em La Silla, no
periodo de 10 de outubro a 2 de dezembro de 2004 e descritos em Bouvier et al. (2007a).
Sao 22 espectros de alta resolugdo obtidos com o espectrografo HARPS e o telescopio de 3,6

m do ESO.

Modelagens do perfil de emissao da linha Ha

Para construirmos um perfil da linha Ha semelhante aos obtidos por Bouvier et al. (2007a),

utilizamos o modelo de Lima et al. (2010) e variamos os parametros de AA Tau obtidos da
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literatura de maneira que o resultado concordasse com os perfis observados. Os parametros
principais para essa modelagem sdo: temperatura maxima da magnetosfera (T,,q4), tempe-
ratura maxima do vento de disco (Tyento), tamanho da magnetosfera (Ry,q4), inclinagao do
sistema disco-estrela (i), taxa de acrecao de massa (M) € a razdo entre a taxa de perda
de massa e a taxa de acrecdo de massa (Mperda / Mac,,).

A Figura 5.2 contém seis modelos de perfis de Ha com parametros distintos. Observando
os perfis de cores azul claro e verde, notamos que ambos nao se assemelham aos dados ob-
servacionais. Ambos possuem temperaturas maximas da magnetosfera ou do vento de disco
abaixo de 7000 K. Possivelmente essa temperatura esté abaixo do valor minimo para que um
ntmero significativo de a&tomos de hidrogénio tenha energia suficiente para fazer a transicao
analisada. Com isso, tomamos o valor de 7000 K como limite minimo de Tyento € Tinag para
nosso modelo. Comparando o perfil rosa com o azul, concluimos que uma menor inclinagao
do sistema (i=60°, rosa) produz um pico desviado para o azul muito abaixo do observado,
eliminando assim, com esse conjunto de parametros, uma inclinacao < 60°. Para essa con-

clusao, testamos varios parametros com inclinagao de 60° e os perfis nao apresentaram bons

ajustes.

Perfil Ha
15-1-1-r-|1--1-r-|---r-[v-r1-1-

AA Tau

10F .

IMlc

Glj.l.l.]llli.llil.l.lil.jj.

-1000 -500 0 500 1000

Velocidade (kmv/s)

Figura 5.2: Modelos para perfis de linha de emissdao de Ha para a ETTC AA Tau. Os

pardmetros estao descritos na Tabela 5.2.
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Cores Inclinagao | Rpnag M,er Trnag Tyento Mpe,«da / M,er
Preto 70° 7-7,55R, | 1,5 x 1078 Mg /ano | 7300 K | 7200 K | 0,22
Verde 70° 7-7,55R. | 1,5 x 1078 Mg /ano | 6600 K | 8200 K | 0,22
Vermelho | 70° 7-7,55R, | 1,5 x 1078 Mg /ano | 7100 K | 8500 K | 0,22
Azul claro | 70° 7-7,55R. | 1,5 x 1078 Mg /ano | 8900 K | 7000 K | 0,27
Rosa 60° 7-7,55R, | 1,5 x 1078 Mg /ano | 7100 K | 7600 K | 0,27
Azul 70° 7-7,55R, | 1,5 x 1078 Mg /ano | 7100 K | 8300 K | 0,15

Tabela 5.2: Referente a Fig. 5.2. Ry,q4 refere-se ao tamanho da magnetosfera, M, & taxa
de acrecao de massa, T,y & temperatura maxima da magnetosfera, Tyento a temperatura

méaxima do vento de disco, Mperda/Maer & razao entre as taxas de perda e acregao de massa.

O melhor ajuste obtido esté representado na Figura 5.3. O perfil possui a morfologia,
intensidade e largura semelhantes aos perfis observados. A componente da magnetosfera, em
vermelho, indica que a maior parte da emissao da linha de Ha ocorre na magnetosfera para
AA Tau. O perfil azul representa tanto a componente da magnetosfera quanto a componente
do vento de disco. Nele podemos verificar a absor¢ao desviada para velocidades negativas
devido ao vento de disco. Ambos os perfis foram contruidos com o mesmo conjunto de

parametros (i, Rpmag, Macr € Trag)-

Comparando com outro modelo da literatura

Esau et al. (2014) apresentaram modelos fotométricos e espectroscopicos da estrela T Tauri
Classica AA Tau. Os modelos espectroscopicos se basearam nos perfis de linha de He,
HS e Hr, utilizando o codigo TORUS (Harries 2000), (Kurosawa et al. 2006). Os dados
observacionais como base de comparagao sao os mesmos utilizados neste trabalho (Bouvier
et al. 2007a). Analisaremos apenas seus modelos referentes a linha de Ha, pois nosso intuito
¢ comparar nosso resultado com os apresentados por Esau et al. (2014).

As componentes consideradas no modelo de Esau et al. (2014) sao: a fotosfera, a mag-
netosfera, o disco de acrecao e o vento de disco. Para o calculo dos perfis eles utilizaram a
solugao da equagao de equilibrio estatistico (Klein & Castor 1978), a aproximagao de Sobolev
e o método detalhado em Symington et al. (2005) e Kurosawa et al. (2006).

As diferengas geométricas entre os modelos consistem na inclinagdo da componente do

dipolo magnético em relagao ao eixo de rotacao da estrela, presente no modelo utilizado no
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Figura 5.3: Linhas de emissao de Ha da ETTC AA Tau obtidas com o espectrografo HARPS
(ESO) (Bouvier et al. 2007a) apresentadas em cinza. Em azul o perfil modelado, conside-
rando as componentes de magnetosfera e vento de disco. O perfil vermelho representa apenas
o modelo da magnetosfera. Os dois perfis possuem os mesmos parametros: i = 75°, Ryqg
— 7-7.55Ry, My = 1,5 x 1078 Mg /ano, Tieg = 7200 K. O modelo que incluiu o vento de

disco foi calculado com Tyenioe = 7300 K e Mperda / Mac,a = 0,15.
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Figura 5.4: Modelo de linhas de emissdao de Ho da ETTC AA Tau com magnetosfera e vento
de disco em preto, apenas magnetosfera em vermelho, onde T4y = 8500 K, Tyento = 7900 K

e Mperda / Mer = 0,10 (Esau et al. 2014). Em azul, observagoes obtidas com o espectrografo

HARPS (ESO) (Bouvier et al. 2007a).

trabalho desenvolvido por Esau et al. (2014) e ausente em Lima et al. (2010), e a inclinacao
das linhas de campo magnético do vento em relagao ao disco de acregao, distintas nos modelos

de Lima et al. (2010) e Esau et al. (2014).

Os parametros: inclinacao do sistema disco-estrela, massa, temperatura da fotosfera,
periodo e campo magnético possuem o mesmo valor em ambas as modelagens. Enquanto os
demais pardmetros, apesar de possuirem valores diferentes, encontram-se dentro dos erros
contidos na literatura e apresentados na Tabela 5.1. A Figura (5.4) e a Tabela (5.3) apresen-
tam os resultados obtidos por Esau et al. (2014). Ja os nossos resultados sao apresentados
na Figura (5.3) e a Tabela (5.8). Os pardmetros nao encontrados na literatura, como Ty,
Toento €© Mperda / Macr sao obtidos pelos programas e possuem valores distintos entre os dois
codigos analisados. Em Esau et al. (2014), em seus melhores resultados, Ty,qs = 8500 K,
Tyento = 7900 K e Mperda / Macr = 0,10. Enquanto no nosso melhor resultado, T,y = 7200

K, Toento = 7300 K € Myerga/Maer = 0,15.

Nossos resultados nao foram analisados em fase, como os descritos em Esau et al. (2014)
e apresentados na Figura 5.4, pois o modelo utilizado neste trabalho é axissimétrico, ou
seja, nao é possivel considerar a inclinagao entre o campo magnético e o eixo de simetria de

rotacao da estrela, e consequentemente os perfis que calculamos nao variam com a rotacao
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Parametros H Valores
Ru(Rg) 1,85
M. (Mg) 0,8
Tfot(K) 4000
rai(Rx) 8,8

Mger (Mg /ano) 1x1079-1x10"8
Tmi (Rx) 5,2 - 7,6
Tmo(Rx) 8,8
P (dias) 8,22
B (kG) 2-3
i(?) 75
Mperda/Macr 0,1
6 (angulo entre o eixo de rotagdo e o By, em graus) 10 - 40

Tabela 5.3: Parametros do modelo de linhas de emissao de Ha da ETTC AA Tau realizado

por Esau et al. (2014).

do sistema.

Os dois modelos, Esau et al. (2014) e Lima et al. (2010), concordam na necessidade da
componente do vento de disco para reproduzir as linhas de emissdo de Ha da estrela AA
Tau observadas. Analisando o perfil médio obtido por Esau et al. (2014) em relagao a inten-
sidade, largura e morfologia, verificamos que esse se assemelha ao nosso perfil modelado. As
diferencas sao devidas a diferenca entre os valores nos parametros obtidos pelos programas,

por possuirem modelos distintos.
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Figura 5.5: Variagoes da linha de Ha de AA Tau em dezembro de 2008 (lado esquerdo) e
janeiro de 2009 (lado direito). Figura obtida de Donati et al. (2010). Espectros em vermelho

representam o perfil médio, o que enfatiza a variabilidade da estrela.
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Figura 5.6: Os perfis azul e vermelho representam a linha de emissao de Ha considerando
o campo magnético igual a 3 kG e 2 kG respectivamente. Ambos foram calculados com i
= 75% Muer = 1,5 x 1078 Mg /ano, Tyento = 7974 K, Mperda/ Maer = 0,08 € Typag = 7453
K. O tamanho da magnetosfera para o calculo do perfil azul é R,,,4 = 7,14-7,85R. e para o

perfil vermelho R,,qy = 6,44-7,85R..

Variando o campo magnético

Outro conjunto de dados utilizados para comparacao dos nossos perfis modelados com os
observados foram obtidos por Donati et al. (2010). Eles mediram o campo magnético de AA
Tau em duas épocas diferentes (dezembro de 2008 e janeiro de 2009), e os valores de cada
época foram proximos, variando entre 2 e 3 kG. As observagoes mostram que o perfil de Ha
variou sua intensidade, mas manteve sua morfologia na linha de emissao. Os detalhes estao
na Figura 5.5.

Na Figura 5.6, estao representados os perfis modelados que tém como intuito reprodu-
zir as observagoes feitas por Donati et al. (2010). Para a construgao desses perfis, foram
mantidos fixos todos os pardmetros, exceto o tamanho da magnetosfera, que possui seu raio
interno determinado pela Equagao (3.3) e seu raio externo delimitado pelo raio de corrota-
¢ao (Eq. 5.1). Utilizamos os valores extremos dos campos magnéticos obtidos, 2 e 3 kG.

Utilizando a Equagao (3.3), para B, = 2 kG temos Ry = 9,2 £ 4,0R. e para B, = 3 kG,
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temos Ry = 11,0 + 4,0 R,. Comparando os perfis obtidos com os observados por Donati
et al. (2010) adotamos os raios de truncamento de Ry = 6,44 R, e Ry = 7,14 R, para os
campos magnéticos de 2 e 3 kG, respectivamente. Os valores dos raios de truncamento foram
escolhidos, dentro da faixa dos erros, de forma que os perfis tedricos fossem condizentes com
a morfologia dos perfis observados.

Na Figura 5.5 verificamos que as intensidades maximas medidas sdo, aproximadamente,
10 e 3, obtidas nos anos de 2008 e 2009, respectivamente. Enquanto em nossos resultados
obtivemos perfis com intensidades maiores, de 15 e 7, para campos magnéticos de 3 e 2 kG,
respectivamente (Fig. 5.6). Essa maior intensidade esta relacionada com as temperaturas
maximas da magnetosfera e do vento de disco. Nesse modelo, ambos os perfis possuem T;,q4
= 7453 K e Tyento = 7974 K. Esses valores sao maiores comparados ao perfil escolhido como
o melhor ajuste (Tyuqg = 7203 K € Tyento = 7347 K). J& a largura (eixo velocidade), obtida

por Donati et al. (2010), possui uma variacdo de 100 a 400 km s~*

, enquanto os nossos
resultados possuem uma variacdo de 200 a 400 km s—', valores esses dentro dos obtidos
observacionalmente.

Um campo magnético mais forte faz com que a magnetosfera trunque o disco de acrecgao
em um local mais afastado da estrela, comparado a um campo magnético mais fraco. Isso
faz com que o funil fique mais estreito, pois mantivemos o raio externo da magnetosfera fixo
no valor préximo do raio de corrotagdo. A analise da Figura 5.6 demonstra que um maior
campo magnético reproduz um perfil mais intenso para essa configuracdo de pardmetros.
Esse resultado tem como justificativa o fato de que, considerando a mesma taxa de acrecao

de massa para ambas as magnetosferas, o funil de acrecao para um maior campo magnético

possuira maior densidade, jA que sua magnetosfera é mais estreita.

5.1.2 TW Hya

TW Hya é uma estrela T Tauri classica, com idade de aproximadamente 8 milhGes de
anos e com tipo espectral K7 (Weinberger et al. 2002). Possui massa de 0,7 + 0,2 Mg
(Pontoppidan et al. 2008), raio de 1,0 + 0,1 R (Donati et al. 2011), inclina¢ao de 10° £ 5°
(Batalha et al. 2002) e taxa de acregdao de massa de 1079 a 1078 Mg /ano (Qi et al. 2004).

A componente dipolar do seu campo magnético, medida por Donati et al. (2011), possui os
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valores de 0,7 e 0,4 kG, medidas estas feitas em margo de 2008 e margo de 2010. As variagoes

dos valores citados podem ser vistas na Tabela (5.10).

Apesar de ser mais velha que a maioria das T Tauri cléssicas, TW Hya ainda possui um
disco de acrecao relativamente massivo, visivel no infravermelho e em comprimentos de onda

de radio (Qi et al. 2004).

TW Hya possui forte linha de emissao de He, tipica de sistemas que possuem acrecao
de massa. Além de intensas, as linhas de emissao sdo muito variaveis (Rucinski & Krautter
1983). Apresenta também grande variabilidade fotométrica, com periodos detectados que

variam de 2 a 9 dias (Siwak et al. 2011).

O raio de truncamento, calculado a partir da Equagao (3.3), possui o valor de 6 + 1 R,

para B, = 0,7kG e 4 + 1 R, para B, = 0,4 kG.

Setiawan et al. (2008), a partir de observagoes espectroscopicas, mostraram que a va-
riagao da velocidade radial de TW Hya possui uma periodicidade de 3,56 + 0,02 dias. A
interpretacao por eles proposta dos seus dados indicariam que um planeta gigante orbitando
esta estrela seria responsével por tal variabilidade. Essa proposta foi rebatida por Huélamo
et al. (2008), propondo que a variagdo da velocidade radial seja causada por manchas na
superficie da estrela e ndo por um planeta gigante. Suas observagoes confirmam o mesmo

periodo obtido por Setiawan et al. (2008).

Dupree et al. (2012), utilizando dados de observagoes do satélite de raios-x Chandra,
verificaram que ocorre um pico claro no periodograma correspondente a 4,744 dias. Ja Siwak
et al. (2011) interpretaram, de forma preliminar, que TW Hya apresentava variabilidade
fotométrica que varia de 2 a 9 dias e que isso se deve as instabilidades do disco de acrecao.
A partir de analises obtidas pelo satélite MOST, Siwak et al. (2011) detectaram um periodo

mais curto de 1,3 £+ 0,1 dias.

Os perfis de linha de Ha da estrela TW Hya apresentados neste trabalho foram com-
parados com as observagoes espectroscopicas realizadas num periodo de aproximadamente
dois anos, em La Silla descritas em Alencar & Batalha (2002), nas quais foram obtidos uma
amostra de 42 espectros de alta resolugao com o espectrografo FEROS e o telescopio de 1,52

m do ESO.
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Figura 5.7: Perfis de emissao da linha de Ha da estrela TW Hya observados em La Silla,
no periodo de aproximadamente dois anos e descritas em Alencar & Batalha (2002). Sao 42
espectros de alta resolu¢ao obtidos com o espectrografo FEROS e o telescopio de 1,52 m do

ESO.

Modelagens do perfil de emissao da linha Ha

Para construirmos um perfil da linha Ha semelhante aos obtidos por Alencar & Batalha
(2002), utilizamos o modelo de Lima et al. (2010) e variamos os parametros de TW Hya
contidos na literatura de maneira que o resultado se encontrasse dentro dos perfis observados.
Na Figura 5.8, que representa tanto a componente magnetosférica quanto a componente do
vento de disco, observamos trés perfis com os parametros i, Riqq € Mer fixos. O perfil
azul nao possui semelhanga com os demais perfis observados. Isso pode refletir um erro
para o valor de Mperda / Macr, adotado (0,46), que se encontra muito acima do considerado
ideal (Mperda/Maer ~ 0,10 (Lima 2010)). Ja o perfil verde destoa dos demais devido & alta
temperatura da magnetosfera; o que gera emissao em excesso nas asas da linha. Apesar do
perfil vermelho possuir os valores condizentes com a literatura de Mperda / Mm« e temperatura
méaxima da magnetosfera (Muzerolle et al. 2001), sua inclinacdo, de 18°, encontra-se acima
do valor medido para essa estrela (i=7°, Qi et al. (2004) e Huélamo et al. (2008)).

A figura 5.9 apresenta apenas a componente da magnetosfera de trés perfis que possuem i,

Rimag © Macr fixos. Verificamos que magnetosferas muito largas (Rmag = 3 a 8,45 R,) geram
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Figura 5.8: Os parametros dos modelos estdo apresentados na Tabela 5.4. As linhas de
emissao de Ha de TW Hya em cinza foram observadas com o espectrografo FEROS usando

o telescopio ESO 1,52 m (Alencar & Batalha 2002).

perfis de linha mais estreitos do que os observados. Essa largura esta associada & regido onde
o campo magnético trunca o disco nessa modelagem, pois ele encontra-se muito préximo a
estrela (3 R,). Essa proximidade faz com que o gés seja acelerado por distancias pequenas,
atingindo pequenas velocidades, produzindo assim perfis com larguras menores. A diferenca
entre os trés perfis ilustrados nessa figura estéa nos valores das temperaturas méaximas em
suas componentes e na razao Mperda / M,e,. A variacao de Mperda / M., & pequena. Por essa
razao, a variagao observada nesse conjunto de perfis reflete principalmente a variacao da

temperatura da magnetosfera. Quanto maior a temperatura, mais intenso o perfil.

A Figura 5.10 representa perfis apenas com a componente da magnetosfera. Do perfil
preto ao vermelho, verificamos que quanto menor a temperatura maxima da magnetosfera
menos intenso é o perfil e mais préoximo do observado ele se encontra. Ja o perfil azul demostra
que, mesmo com a temperatura proxima ao valor do melhor ajuste, uma magnetosfera mais

larga nao reproduz bem os resultados observados.

Nossos melhores perfis modelados, considerando tanto a componente da magnetosfera

quanto a componente do vento de disco, estao representadas na Figura 5.11 e possuem T4
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Cores Inclinagao | Rinag Myer Triag Tovento Mperda / Myer
Azul 18° 3-6,3R. | 1,8 x 1072 Mg /ano | 7600 K 7500 K | 0,46
Verde 18° 3-6,3R. | 1,8 x 1072 My /ano | 12400 K | 9800 K | 0,11
Vermelho | 18° 3-6,3R. | 1,8 x 1072 Mg /ano | 10700 K | 9800 K | 0,11

Tabela 5.4: Referente a Fig. 5.8. Ry,q4 refere-se ao tamanho da magnetosfera, Myer A taxa
de acrecao de massa, T4y & temperatura maxima da magnetosfera, Tyento & temperatura

méaxima do vento de disco, Mperda/Maer & razao entre as taxas de perda e acregao de massa.
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Figura 5.9: Os parametros dos modelos estdao apresentados na Tabela 5.5 As linhas de
emissao de Ha de TW Hya em cinza foram observadas com o espectrografo FEROS usando

o telescopio ESO 1,52 m (Alencar & Batalha 2002).

= 8194 K, Tyento = 8877 K e Mperda/Macr = 0,12. Comparando este resultado com os
dados observacionais obtidos por Alencar & Batalha (2002), verificamos que a componente
do vento de disco nao é significativa na linha de Ho de TW Hya. Para um melhor ajuste,

a Figura (5.12) representa o perfil de TW Hya apenas com a componente magnetosférica e

com Tppqq = 8271 K.

Comparando com outra modelagem

A Figura (5.13) representa um modelo de acregao magnetosférica aplicado a TW Hya por

Muzerolle et al. (2000). Neste modelo, Muzerolle et al. (2000) consideraram uma magne-
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Figura 5.10: Os parametros dos modelos estdo apresentados na Tabela 5.6. As linhas de
emissao de Ha de TW Hya em cinza foram observadas com o espectrografo FEROS usando

o telescopio ESO 1,52 m (Alencar & Batalha 2002).
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Figura 5.11: O perfil azul representa tanto a componente de magneto-acrecao quanto a
de vento de disco. J& o perfil vermelho possui apenas a componente magnetosférica. Os
pardmetros utilizados estdao descritos na Tabela 5.9. As linhas de emissdo de Ha de TW
Hya em preto foram observadas com o espectrografo FEROS usando o telescopio ESO 1,52

m (Alencar & Batalha 2002).
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Figura 5.12: Perfil modelado com apenas a componente de magneto-acre¢ao com um melhor
ajuste em relagao as observagoes feitas por (Alencar & Batalha 2002). Parametros: i=7°,
Rimag = 9-5,5Rx, Macr = 1,58 x 107* Mg /ano e Tyueg = 8271 K. As linhas de emissao de
Ha de TW Hya em preto foram observadas com o espectrografo FEROS usando o telescopio

ESO 1,52 m (Alencar & Batalha 2002).
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Cores Inclinagao | Rinag Maer Tiag | Tvento | Mperda/Maer
Azul 7° 3-8,45R, | 6,8 x 1072 Mg /ano | 9400 K | 7300 K | 0,07
Verde 7° 3-8,45R. | 6,8 x 1072 Mg /ano | 9400 K | 8700 K | 0,15
Vermelho | 7° 3-8,45R, | 6,8 x 1072 Mg /ano | 8100 K | 7400 K | 0,10

Tabela 5.5: Referente a Fig. 5.9. Ry,q4 refere-se ao tamanho da magnetosfera, Myer A taxa
de acrecao de massa, T4y & temperatura maxima da magnetosfera, Tyento a temperatura

méaxima do vento de disco, Mperda/Maer & razao entre as taxas de perda e acregao de massa.

Cores Inclinacdo | Rpag M,., Trag

Preto 7° 5-5,5R, 1,58 x 1072 Mg /ano | 8800 K
Verde 7° 555R, | 1,58 x 1079 Mg /ano | 8600 K
Azul claro | 7° 5-5,5 R, 1,58 x 1072 Mg /ano | 8400 K
Rosa 7° 5-5,5R, 1,58 x 1072 Mg /ano | 8300 K
Vermelho | 7° 5-5,0R. 1,58 x 1072 Mg /ano | 8200 K
Azul 7° 436.2R, | 1,58 x 10~° My, /ano | 8200 K

Tabela 5.6: Referente a Fig. 5.10. Rypq4 refere-se ao tamanho da magnetosfera, M,., & taxa

de acrecao de massa, T4y & temperatura maxima da magnetosfera.

tosfera com o tamanho de 5 - 5,5 R, e duas inclinacdes para o sistema disco-estrela, 45°
e 60°. Utilizando o mesmo tamanho de magnetosfera, inclinacdo de 7° e acrescentando a
componente de vento de disco, obtivemos o resultado representado na Figura (5.11). Sem a
componente do vento de disco, obtivemos a Figura (5.12).

Apesar de reproduzir muito bem o perfil observado de TW Hya, a taxa de acrecdo de
massa utilizada por Muzerolle et al. (2000) possui o valor minimo encontrado na literatura (5
x 10719 My /ano). E hoje acredita-se que essa estrela possua em geral uma taxa de acrecao
maior que esse valor utilizado. Para compensar essa baixa taxa de acrecao, um alto valor
de temperatura maxima da magnetosfera foi necessario (12000 K). Além disso as inclinac¢oes
utilizadas por Muzerolle et al. (2000) sao valores muito acima dos considerados como corretos
na literatura. Isso mostra que utilizar modelos de ajustes de linha sem restringir parametros
com valores medidos observacionalmente pode gerar resultados errados para os parametros
determinados apenas com a teoria. J& na nossa melhor modelagem (Fig. 5.12), foi utilizada
uma taxa de acrecio de massa no valor de 1,58 x 107 My /ano com uma temperatura

méaxima da magnetosfera de 8271 K e um valor de inclinagao dentro da faixa de valores
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medidos na literatura.
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Figura 5.13: A linha sélida representa um perfil Ha observado. A linha tracejada é o modelo
obtido por Muzerolle et al. (2000) deste mesmo perfil com os seguintes parametros: M, = 0,7
Mg, Re = 1 Re, Tep = 4000 K, Mye = 5 x 10710 Mg, /ano, Ry = 5 - 5,5 Ry, Tinas = 12000
K e V,o = 23 km s™'. As linhas tracejadas de menor e maior intensidades representam

modelos com angulos de inclinagao de 45° e 60°, respectivamente (Muzerolle et al. 2000).

Mesmo com um melhor ajuste com apenas a componente da magnetosfera, Dupree et al.
(2012) verificaram, a partir da analise da linha de He I A 10830 (Figura 5.14), a existéncia
de um vento consideravel em TW Hya. Este vento, entretanto, nao influencia com tanta

intensidade a linha de Har (ver Figura 5.15).

Variando o periodo

A variagao nos valores dos periodos interfere no calculo do raio de corrotagao (Equagao 5.1),
que usamos como valor limite do raio externo da magnetosfera. A Figura 5.16 representa
ajustes de trés perfis, azul, verde e vermelho com tamanhos de magnetosfera (Ry,qq) de 5-
5,95R., 5-8,25R. e 5-9,95R,, respectivamente. Podemos verificar que, mantendo os demais
pardmetros constantes, quanto mais afastado da estrela encontra-se o raio de corrotacao

menos intenso é seu perfil de linha, pois suas colunas de acrecao tornam-se menos densas.
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Figura 5.14: Espectro de He I A 10830 obtido no Gemini-S em margo de 2007 comparado
com os espectros obtidos com Keck/NIRSPEC (Dupree et al. 2005). A emissao de 2007 é
mais fraca e a absor¢dao do vento estende-se a velocidades mais altas do que nas observagoes

anteriores.
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Figura 5.15: Evidéncia de vento na linha de He I A 10830, na absorgao intensa desviada para

o azul, enquanto na linha de Ha néo ha forte evidéncia de vento (Dupree et al. 2012).
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Figura 5.16: Os perfis acima possuem o mesmo raio de truncamento inicial e diferenciam-se

apenas pelo raio de corrotacao. Os parametros dos modelos estao apresentados na Tabela

5.7.
Cores Inclinagao | Riag Mayer Trnag
Azul 7° 5-6R,. | 1,58 x 10° My /ano | 9900 K
Verde 7° 5-8R. 1,58 x 1072 Mg /ano | 9900 K
Vermelho | 7° 5-10R, | 1,58 x 1079 M /ano | 9900 K

Tabela 5.7: Referente a Fig. 5.16. Rypqq refere-se ao tamanho da magnetosfera, Myer & taxa

de acregao de massa, T),qy & temperatura maxima da magnetosfera.

Variando o campo magnético

A componente de dipolo do campo magnético foi medida por Donati et al. (2011) em duas
épocas diferentes, marco de 2008 e marco de 2010, obtendo 0,4 e 0,7 kG, respectivamente.
Essas observacoes, utilizando a técnica de espectropolarimetria, foram realizadas com o
espectropolarimetro ESPaDOnS no telescopio de 3,6 m do CFHT.

A Figura 5.17 mostra que, para um campo magnético de 0,7 kG, o conjunto de parametros
utilizados na nossa modelagem sao equivocados, pois seu resultado nao concorda com os
perfis observados. Como ETTCs sao estrelas muito variaveis, possivelmente quando o campo

magnético de 0,7 kG foi medido, TW Hya possuia uma taxa de acregao de massa diferente
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da utilizada neste modelo, o que muda as temperaturas da magnetosfera e do vento de disco,

modificando assim a estrutura dos perfis.

Perfil Halfa

-600 —-400 =200 O 200 400 600
Velocidade (Km/s)
Figura 5.17: Os perfis acima possuem o mesmo raio de corrotagdo, porém seus discos sao

truncados a distancias diferentes. Em azul R,,qy = 4,3-6,2R4, em verde R,y — 6-6,2R..

Ambos possuem Mye, = 1,58 x 1079 Mg /ano, i = 7° e Tye9 = 9500 K.
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Parémetros

Modelo

Velocity Law
MaxIterations
NSourceX
NSourceZ
NSourcePhi
NSourceTheta
NSourceStep
NProfileVelocity
NProfileAngle
NProfileRadii
NProfileStep
R.(Ro)
M.(Mg)
Trot(K)
Ten(K)
Tai(R)
Tdo(R.)

Znaz (R)
po(g em™?)
Macr(g s™")
Trmi(R+)
Tmo(Rx)

i)
Trnag,min(K)
Tmagmaz (K)
Tyento,min(K)
Toento,maz (K)
Myerda/Macr

Magnetosfera + vento de disco
4

40

40

40

40

500

60

40

50

600
2,10
0,80
4000
8000
7,60
20,0
35,0
5,0e-11
9,45el7
7,00
7,55
75
5801
7203
5248
7347
0,15
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Tabela 5.8: Parametros utilizados no programa CVMOD para gerar o perfil da ETTC AA

Tau, representado na Figura 5.3. O significado de cada pardmetro esta especificado no

capitulo 4.
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Parémetros

Modelo

Velocity Law
MaxIterations
NSourceX
NSourceZ
NSourcePhi
NSourceTheta

NSourceStep

NProfileVelocity

NProfileAngle
NProfileRadii
NProfileStep
R.(Ro)
M.(Mg)
Trot(K)
Ten(K)
Tai(R)
Tdo(R.)
Zmaz(Rx)
po(g em™?)
Macr(g s7")
Trmi(R+)
Tmo(Rx)

i(%)
Trnag,min(K)
Tmag,maz(K)
Tyento,min(K)
Toento,maz (K)
Myerda/Macr

Magnetosfera + vento de disco
4

40

40

40

40

500

6564
8194
5196
8877
0,12

7

Tabela 5.9: Parametros utilizados no programa CVMOD para gerar o perfil da ETTC TW

Hya, representado na Figura 5.11. O significado de cada parametro esté especificado no

capitulo 4.
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CAPITULO 5.
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5.2 Conclusoes

As estrelas apresentadas neste trabalho possuem fortes campos magnéticos capazes de
truncar o disco circunstelar a alguns raios estelares. Nessa regiao, o gas segue as linhas de
campo caindo na estrela com velocidades de queda livre, formando uma coluna de acrecéo e,
apoés o raio externo dessa coluna, ejetando o gas em forma de vento de disco. Utilizando desse
formalismo e do modelo proposto por Hartmann et al. (1994) e modificado por Muzerolle
et al. (1998) e Lima et al. (2010), modelamos perfis de linha de emissdao de Ha para duas
ETTCs e estudamos como a variagdo dos parametros do modelo influenciam os perfis.

Variando os parametros medidos na literatura e comparando com dados observacionais,

obtivemos os seguintes resultados:

Limites minimos para valores de temperaturas maximas tanto da magnetosfera quanto

do vento de disco para a estrela AA Tau.
e Valores aproximados para tamanhos de magnetosfera da estrela TW Hya.

e Valores para razao entre a taxa de perda de massa e a taxa de acre¢cao de massa para

as duas estrelas analisadas.

e Diminuimos a margem de erro para o valor do raio de truncamento da AA Tau, pois

alguns valores possiveis nao reproduziam perfis semelhantes aos observados.

Comparamos nossos melhores resultados com outros modelos apresentados na literatura
e verificamos semelhancas significativas na intensidade, largura e morfologia dos perfis. Es-
sas semelhangas ocorreram para o modelo de TW Hya proposto por Muzerolle et al. (2000),
que entretanto possuia parametros de entrada muito diferentes dos nossos. Apesar das seme-
lhancgas, os valores que utilizamos foram condizentes com os valores medidos na literatura,
0 que nao era o caso do modelo proposto por Muzerolle et al. (2000). No caso de AA Tau
comparamos nossos resultados com os de Esau et al. (2014). Apesar de parametros de en-
trada semelhantes, os resultados de temperaturas e da razao entre a taxa de perda de massa
e a taxa de acrecdo de massa obtidos foram diferentes.

Com as comparacoes entre os modelos, concluimos que para obter um resultado tebrico

confidvel é necessario restringir o maior nimero possivel de pardmetros com dados observa-
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cionais de qualidade, para diminuir o nimero maximo de incégnitas. Isso leva a melhores
ajustes para aqueles pardmetros que nao podem ser determinados observacionalmente.

As estrelas AA Tau e TW Hya sdo objetos muito estudados, com isso obtivemos mui-
tos pardmetros ja determinados e contidos na literatura. Com tais restrigoes, conseguimos
validar o modelo utilizado neste trabalho e apresentado em Lima et al. (2010).

Como continuagao deste trabalho, pretendemos melhorar o c6digo no sentido geométrico,
permitindo que haja inclinacio entre o eixo de rotacdo da estrela e o campo magnético. Apos
essa mudanca os perfis poderao ser analisados em fase, como ocorre de fato nas estrelas
observadas. Ha também interesse em implementar mudangas na equagao de transferéncia,
no sentido a aumentar os niveis de energia do atomo de hidrogénio e permitir analises de

outras linhas da série da Balmer e de Paschen.
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