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Resumo

Estrelas jovens de baixa massa que ainda mostram sinais de acregao, ou seja, estrelas T
Tauri classicas (ETTCs), apresentam um ntimero significativo de linhas de emissao em seu
espectro. Essas linhas de emissao sao produzidas em colunas de acre¢ao e sao modeladas
para obter parametros fisicos do sistema disco-estrela, tal como a taxa de acregao de massa.
No entanto, a estrutura de temperatura das colunas de acre¢ao ainda estd em aberto. Apre-
sentamos neste trabalho um estudo do perfil de temperatura destas colunas encontradas em
torno de ETTCs. Consideramos objetos estelares jovens (~ 105 anos) e de baixa massa (M,
< 2 M), que tém discos de acregao em rotagao kepleriana. Adotamos um modelo de acregao
magnetosférica, onde a estrela central tem um campo magnético de dipolo que interrompe
o disco em uma distancia de alguns raios estelares (r4 < 0,1 UA) desde a estrela, perto do
raio de co-rotagdo. A acrecdo do gas segue as linhas de campo magnético estelar desde 74,
até a estrela. Para determinarmos o perfil de temperatura no funil, usamos a primeira lei da
termodindmica resolvida para o &tomo de hidrogénio em um estado estacionario. Este resul-
tado nos fornece a equagao de calor que foi resolvida, juntamente com as equagoes de taxas
de transi¢ao para o &tomo de hidrogénio, considerando os mecanismos de excitacao e desex-
citagao colisional (com protons e elétrons), recombinacao radiativa, transigdo espdntanea,
ionizagao colisional e fotoionizagao. Usamos como processos de aquecimento, a compressao
adiabéatica estudada por Martin (1996) e também o aquecimento por raios-X, proveniente da
estrela central, e como mecanismos de resfriamento consideramos as linhas de Call e Mgll
e o efeito de bremsstrahlung. Com esses mecanismos, determinamos a estrutura de tempe-
ratura para as colunas de acrecao e os principais processos fisicos que aquecem e resfriam o
gas. Encontramos também que a taxa de acre¢ao de massa e a luminosidade de raios-X, sao
os parametros de maior importancia para o perfil de temperatura do gés.

Palavras-chave: Estrelas T Tauri, disco de acrecao, colunas de acregao.



Abstract

Young low mass stars that show signs of accretion, the classical T Tauri stars (CTTSs),
present a significant number of emission lines in their spectra. These emission lines, thought
to be produced in accretion columns, are often modelled in order to obtain physical para-
meters of the star-disk system, such as the mass accretion rate. However, the temperature
structure of accretion columns is still poorly understood. In this work, we present a study
of the temperature profile of accretion columns found around CTTSs. We consider young
stellar objects (~ 108 year) of low mass (M, < 2 Mg), which have accretion disks in ke-
plerian rotation. We adopt a magnetospheric accretion model, where the central star has
a dipole magnetic field that disrupts the disk at a distance from the star (r4, < 0.1 AU)
near the co-rotation point. The accreting gas follows stellar magnetic field lines from ry,. to
the central star. In order to determine the temperature profile in the accretion column, we
use the first law of thermodynamics, solved for the hydrogen atom in a steady state. This
result gives us the heat equation, which was solved with the rate equation for the hydro-
gen atom, considering the processes of collisional excitation and de-excitation (with protons
and electrons), radiative recombination, spontaneous transition, collisional ionization and
photoionization. We use adiabatic compression as a heating mechanism, following Martin
(1996), but we also analyze heating by X-rays, coming from the star. We consider as cooling
mechanisms emission by Ca II and Mg II lines and bremsstrahlung. We then obtain the
temperature structure for acrretion funnels and the main physical processes which heat and
cool the gas. We also found that the accretion rate of mass and the X-ray luminosity, are
the most important parameters for the thermal structure of gas.

Keywords: T Tauri star, accretion disks, accretion funnels.
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Capitulo 1

Introducao

A formacao de uma estrela de baixa massa, ou seja, estrelas semelhantes ao Sol, com
massa M, ~ 0,2 — 2 Mg, é geralmente discutida por meio de processos gravitacionais e hi-
drodindmicos, que acontecem em diferentes condigoes e localidades do espaco. Tipicamente,
uma estrela se forma a partir da fragmentagao de grandes nuvens moleculares formadas prin-
cipalmente por hidrogénio, dando origem a nuvens menores. Estas nuvens possuem niicleos
de gas densos que colapsam por um processo de instabilidade gravitacional, formando em seu
centro um objeto denso, que é a proto-estrela. A proto-estrela aumenta sua massa, através
do gas acumulado em sua volta que continua a cair no sistema por um periodo de 10° — 10°
anos.

A formagao de estrelas por meio da fragmentagao da nuvem original foi proposta com o
intuito de se explicar estrelas com massas < 10 Mg, uma vez que a massa das nuvens que
se condensam sao muitas ordens de grandeza maiores que a massa das estrelas formadas. A
medida que essas nuvens originais colapsam, seus fragmentos tornam-se instaveis e colapsam
mais rapido que o restante da nuvem. O processo de fragmentacao s6 termina quando a
massa dos fragmentos alcanga a massa tipica de uma estrela (Shu et al. 1987).

Devido & falta de mecanismos eficientes de perda de momento angular durante a fase

de formagao da proto-estrela, ocorre a formacao de um disco composto por gas e poeira
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que a circunda. A formagcao desses discos é um processo importante em torno de estrelas
de baixa massa. Mesmo que a nuvem progenitora apresente baixa taxa de rotacao, esta
serd aumentada durante o colapso que, acredita-se, acontece em uma escala de tempo muito
curta, comparada a escala de tempo dindmica do sistema, de maneira que nao exista tempo
para o transporte do momento angular. Somente a partir de Lynden-Bell & Pringle (1974),
este modelo de formagao estelar com disco de acregdo passou a ser considerado, ganhando
um formalismo teorico e foi usado para explicar certas caracteristicas observadas em estrelas
jovens de baixa massa. Mapeamentos da nebulosa de Orion (Hillenbrand et al. 1998), mos-
tram que quase 70% de uma amostra de 1600 estrelas apresentavam indicios da presenca de
um disco circunstelar. Destas, mais estrelas de baixa massa apresentaram sinais de discos
que estrelas com massas maiores do que 3 Mg e estrelas com massas maiores que 10 My nao
apresentaram evidéncias da presenga de disco. Isto indica que, se estrelas mais massivas se
formam com discos de acrecao, a sua evolugao é mais rapida do que observado em estrelas
de baixa massa. Lembrando que a nebulosa de Orion é ainda muito jovem, com ~ 1 milhdo
de anos. Para regioes com idades mais avancadas a evidéncia de estrelas de baixa massa
com disco ¢ muito menor (Meyer 2009).

As fases evolutivas de objetos estelares jovens (desde a formagao até a idade zero da
sequéncia principal-ZAMS) sao geralmente classificadas de acordo com sua distribuigao de
energia espectral (DEE). Esta classificagdo foi primeiramente proposta por Lada (1987) e
posteriormente ampliada por André & Montmerle (1994) para incluir objetos extremamente
jovens e ainda muito embebidos. Abaixo esquematizamos as principais caracteristicas asso-
ciadas a cada fase de evolucao do sistema de estrela e disco em formagao e na Figura (1.1)

mostramos as DEE correspondentes:

Classe 0 - Sdo proto-estrelas em fases iniciais com idade estimada em ~ 10* anos, ainda
bastante embebidas na nuvem progenitora. Usualmente apresentam envelopes massivos
e frios ao seu redor com tamanho estimado de 10% a 10 UA e jatos altamente colimados.
Apresentam pouca emissao no infravermelho e nenhuma emissao no 6ptico; a maior

parte de sua emissao estd no sub-milimetro.

Classe I - Sao objetos com idade de ~ 10° anos. A maior parte do material do envelope ja

sedimentou no disco ou caiu na estrela. O disco tem extensao de poucas centenas de
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Figura 1.1: Esquema ilustrativo da evolugdo da distribuicdo de energia espectral

durante a fase de formacdo de uma estrela de baixa massa. Figura adaptada de

http:/ /www.phys.unsw. edu.au/jacara/pilotscience.php.
UA. Sao fortes emissores no infravermelho distante e ainda apresentam jatos.

Classe II - Ja s@o objetos opticamente revelados, normalmente conhecidos como estrelas
T Tauri classicas. Sua DEE apresenta uma fotosfera estelar mais excesso do radio ao
infravermelho e no ultravioleta. Estes excessos sao explicados pela presenca do disco e
também pela acre¢do do gas do disco pela estrela central, respectivamente. Sao fortes
emissores na banda de raios-X e possuem idade estimada entre 10°—10% anos. Os mem-
bros mais jovens dessa classe podem apresentar jatos e todos normalmente possuem
ventos com taxa de perda de material de ~ 107 Mg, ano~!. Por serem nao obscureci-
dos, podem ser localizados no diagrama Hertzsprung-Russel (HR) e comparadas com

caminhos evolutivos teoricos.

Classe III - As estrelas nessa fase de evolugdo sao conhecidas como estrelas T Tauri de
linhas fracas. Apresentam uma distribuicdo espectral simples de corpo negro, nao
possuindo sinal de disco de acrecdo ou o disco € muito ténue para ser detectado. Assim
como a classe II, essa classe estd bem localizada no diagrama HR, embora algumas
delas ja estejam muito proximas da sequéncia principal. A perda do disco desde a

classe II para a classe III é acompanhada pela formacao de planetas, que pode ser um
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dos mecanismos de dispersao do disco de acre¢ao (Papaloizou & Terquem 1999).

Na Figura (1.2) vemos a evolugao desde o nucleo da nuvem até um possivel sistema pla-
netario. Em (1.2 a) inicialmente temos uma nuvem molecular apresentando regides (nicleos)
mais densas. Em (1.2 b) ocorre o colapso dos ntcleos densos, formando protoestrelas em
seu centro (classe 0). Em (1.2 ¢) ja temos a presenca de uma protoestrela numa fase menos
embebida, apresentando sinais de disco de acrecao (classe I). Em (1.2 d) temos a fase de
estrela T Tauri cléassica (classe II) opticamente visivel. Em (1.2 e) temos a fase de estrela
T Tauri de linhas fracas (classe III) com disco de acregao bastante ténue. Por fim, temos a

evolugao para um possivel sistema planetario (1.2 f).

b}

e 10 000 UA
nucleos de nuwvens escuras colapso gravitacional
t~10°- 108002

) t~10%-10% 0o

= -~
- ot

Protoestrela embebida em &
envelope de 2000 LA; 4

dizco; vertos i Estrela T Tauri, disco, ventos
T 7
) i~ 106— 10 %n02] ) 10 Znos]

N
=i>>
/l\

100 ua 50 ua
Estrelz Pre-Sequencia Principal Estrela na Sequencia Principal
disco remanescents sisterna planetario [7]

Figura 1.2: Evolucao de objetos estelares jovens de baixa massa, onde temos ilustracoes da
estrutura do sistema em torno do objeto estelar em cada fase evolutiva, bem como a evolugao

do disco de acregao. Figura adaptada de Hogerheijde (1998).
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1.1 Estrelas T Tauri

As estrelas do tipo T Tauri sdo estrelas pertencentes as classes II e III segundo a clas-
sificagao de Lada (1987). Nesta se¢ao abordaremos apenas a categoria de estrelas T Tauri
classicas que é a classe de interesse para o presente trabalho.

As T Tauri classicas sdo consideradas estrelas jovens (~ 10% anos), de baixa massa (< 2
M) e possuem tipo espectral F-M. Estes objetos caracterizam-se pelo excesso de emissao
no infravermelho e no ultravioleta, presenga de manchas frias (provenientes da atividade
magnética) e manchas quentes (associadas a processos de acregao do gas do disco para a
estrela). Frequentemente, estas estrelas apresentam perfil P Cygni (linha de emissdo com
desvio para o vermelho e com absor¢ao desviada para o azul) e perfil P Cygni inverso (linha
de emissao com desvio para o azul e absor¢ao desviada para o vermelho). A Figura (1.3)
mostra alguns perfis da linha de Ha do hidrogénio de algumas estrelas T Tauri, analisados
por Muzerolle et al. (1998b). Esses perfis sao bastante alargados, com velocidades de ~ 300
km/s. Onde podemos ver o perfil P Cygni em DR Tau, com absor¢ao no azul e perfil P
Cygni inverso em DN Tau com absorcao deslocada para o vermelho.

Objetos jovens de todas as classes sao conhecidos por serem fortes emissores nas bandas
de raios-X. As primeiras descobertas de raios-X, em estrelas jovens, foram feitas na década
de 80 pelo Finstein X-ray Observatory em objetos de classe II e III, ou seja, objetos menos
embebidos (Feigelson & Decampli 1981). Emissdao de raios-X em objetos pertencentes a
classe I foi descoberta posteriormente pelo ASCA e pelo ROSAT (Koyama et al. 1996;
Grosso et al. 1997), e mais recentemente foi feita a descoberta de raios-X em objetos mais
embebidos (classe 0) pelo Chandra Orion Ultra-Deep Project (COUP) (Prisinzano et al.
2008).

A forte emissdo em raios-X dos objetos jovens é explicada como resultado da intensa
atividade coronal do objeto (Feigelson et al. 1991). Observagoes em raios-X de objetos
jovens sao ideais para a compreensao de questoes sobre o surgimento do campo magnético
estelar. Nao se sabe se esse campo ¢é fossil ou se é gerado por dinamo interno emergente
(Giidel & Nazé 2009), semelhante ao Sol. A emissao de raios-X é explicada como uma
emissao térmica do gas altamente aquecido por violentos eventos de reconexao magnética,
analogos as erupcoes solares, porém mais intensas por um fator de 10! a 10° (Feigelson &

Montmerle 1999). Com a presenga das erupgoes, a luminosidade de raios-X pode variar
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Figura 1.3: Perfis de Ha de algumas estrelas T Tauri, que mostram as linhas alargadas

para essas estrelas (Muzerolle et al. 1998b).

bastante, podendo chegar até 1032 erg/s. Isto sera discutido em mais detalhes no Capitulo
(5).

As principais caracteristicas das estrelas T Tauri podem ser explicadas por um sistema
composto por um disco de acre¢ao, uma estrela central, magnetosfera e vento. A parte mais
interna deste sistema pode ser vista na Figura (1.4) que também mostra o tipo de emissao
caracteristica de cada regiao. Nas subsecOes seguintes detalhamos algumas dessas estruturas

como o disco de acrecdo e as colunas de acre¢do na interface entre o disco e a estrela.

1.1.1 Discos Protoplanetarios

A emissao no infravermelho fornece uma estimativa da quantidade de poeira em torno da
proto-estrela formada. Desta forma, quanto mais evoluido o objeto, menor é a quantidade de
material ao seu redor e consequentemente menor é a emissao no infravermelho. Uma grande

quantidade de T Tauri classicas apresentam discos de acrecao, que também sao chamados de
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Magnetosfera
astalar
Digoc

. Emissio oo IV
Connonus quanta
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Figura 1.4: Modelo para a magnetosfera de uma estrela T Tauri cléssica, formada por uma
estrela central jovem circundada por um disco de acre¢ao. Vemos ainda as colunas de acregao

do gés da parte interna do disco para a estrela.

discos protoplanetarios, dado que se tratam dos possiveis progenitores de sistemas planetarios
como o Sistema Solar. Esses discos chegam a ter extensao de centenas de UA (Edwards et al.
1987; Hartigan et al. 1995).

O disco de acrecao nao toca a superficie estelar, como foi proposto por Lynden-Bell &
Pringle (1974). Sabe-se hoje que o disco protoplanetario é interrompido em um dado raio
(r4 < 0,1 UA) proximo a superficie estelar, devido a presenga do campo magnético da estrela
central. Para isto, a estrela deve possuir um campo magnético suficientemente forte, para
que a pressao magnética seja igual ou superior & pressao do material em acre¢ao no disco.
Entretanto, para o gés seguir as linhas de campo, este deve estar acoplado ao campo. Isto
exige, na regiao do raio de truncamento, temperaturas suficientemente altas (7' > 1000K).
Temperaturas desta ordem garantem a ionizagao dos atomos, e consequentemente o aco-
plamento entre os fons e o campo magnético. Esta é uma condicao satisfeita pelas estrelas
T Tauri. A matéria segue as linhas do campo magnético da estrela, a partir desse raio de
truncamento, até se chocar com a superficie da estrela central. Dessa maneira, formam-se
na regiao entre a estrela e o disco “tubos de matéria”, em forma de funis que também sao
chamados de colunas de acregao.

Este modelo de acrecao magnetosférica explica caracteristicas observacionais vistas em
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estrelas T Tauri classicas. Em particular, o disco de acregao explica a distribuicao espectral
inferida para esta classe de estrelas. Por serem opticamente visiveis, as T Tauri classicas
permitem observagoes diretas dos discos de acregao. Na Figura (1.5) vemos uma das mais
conhecidas imagens de um objeto estelar jovem onde temos um disco de perfil e também a

presenga de um jato bipolar. Nesta imagem vemos a evolugao dos jatos ao longo dos anos.

I
200041,

|
| o

1935 1998 2000

-

The Dynamic HH 30 Disk and Jet
Hubble Space Telescope « WFPC2

MNASA and A, Watson (Instituto de Astronomia, LNAM, Mexlce) « STScl-PRCOD-320

Figura 1.5: Imagem do objeto HH30 pelo telescopio espacial Hubble. A faixa escura em cada
imagem ¢ identificada como o disco de acregao da estrela central, visto de lado. Obtiveram-se

imagens desse objeto em diferentes anos, que mostram a evolucao do jato formado.

1.1.2 Colunas de Acrecao

O modelo de acre¢ao magnetosférica prevé a formagao de estruturas em forma de colunas
ou tubos na regiao de interface entre o disco e a estrela central. Acredita-se que o gas na
regiao de truncamento siga as linhas do campo magnético, adquirindo velocidades proximas
a velocidade de queda livre, chocando-se finalmente com a superficie estelar. Este modelo
para estrelas T Tauri foi adaptado a partir de modelos para estrelas de néutrons (Camenzind

1990; Koenigl 1991).
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Com a presenca das colunas de acregdo é possivel explicar o perfil P Cygni inverso
caracteristico de muitas estrelas T Tauri classicas. O choque do gas, proveniente do disco, na
superficie da estrela provoca um aumento na temperatura local, formando o que é chamado
de mancha quente. Os fotons produzidos durante o choque sdo absorvidos (na linha de
visada) pelo gas no funil, que explica a absorgao desviada para o vermelho no perfil P Cygni
inverso. As linhas de emissao alargadas também nao poderiam ser explicadas pelo modelo
de interface de Lynden-Bell & Pringle (1974), que prevé uma desaceleragao da velocidade do
material préximo a superficie da estrela. Nas colunas de acregao, o gas adquire velocidade de
queda livre, o que é consistente com as velocidades medidas a partir de dados observacionais
(ver Figura 1.3). O choque do gas em alta velocidade na superficie da estrela devido a
acrecado também explica o excesso de emissdo no continuo do ultravioleta. A variabilidade
no continuo é explicada pelas manchas quentes formadas durante o choque de acrecao, que
mudam de posi¢gdao a medida que a estrela gira, podendo aparecer e desaparecer da linha de

visada.

A acrecao do gas do disco é um processo que domina, durante muito tempo, a evolugao
de objetos jovens. A taxa de acrecdo de massa nao é constante durante a evolucdo de uma
estrela jovem mas, pelo contrario, varia muito com o tempo. Célculos tedricos predizem
taxas de acrecdo iniciais, na fase ainda muito embebida, da ordem de 10~* My ano~!
que diminuirao com o tempo. Para as T Tauris, estudos revelam que as taxas de acrecao
em geral sdo menores que 1079 My ano~! (Beckwith et al. 1990), embora existam casos
especificos em que as taxas de acre¢do sdo bastante altas (1075 Mg ano~1) (Schulz 2005).
A Figura (1.6) ilustra a dependéncia da taxa de acregao com o tempo, desde a classe 0 até a
classe III, onde normalmente ja nao existem quantidades significativas de acre¢do. A linha
pontilhada mostra a taxa de acrecao para o cenério de formacao estelar padrao, onde a taxa
de acreg@o permanece constante durante toda evolugao, variando apenas com a massa e raio
da estrela. A linha tracejada representa os resultados téoricos mais realistas, onde cada fase

da evolugao estelar apresenta uma taxa de acregdo caracteristica. A linha continua mostra

algumas variacoes adicionais como na fase T Tauri e outbursts do tipo FU Oril.

1FU Ori séo objetos em uma fase de formacao estelar muito varidvel, porém poucas estrelas sdo observadas
com esta caracteristica, de forma que, acredita-se, esta é uma fase muito rapida durante a formagao estelar.
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‘ Classe 0 Classe | Classe Il Classe Il

-4+ FU Ori outbursts

log ( Taxa de acreciio)
&
T

T Tauri accretion

log ( idade )

Figura 1.6: Esquema para a dependéncia da taxa de acrecao com o tempo para objetos
jovens. Todos esses resultados sao apenas para estrelas de baixa massa. Figura adaptada de

Schulz (2005).
1.2 Campos magnéticos em objetos jovens

A presenca do campo magnético é de fundamental importancia para a evolucao dos
objetos jovens, sendo necessario para a acrecao do gés do disco pela estrela central, e para a
formagao de ventos e jatos. Dessa forma, a evidéncia de campo magnético em objetos jovens
é importante para a compreensdo de todos esses processos.

Observagoes de estrelas de baixa massa em estagios iniciais de evolugao, ou seja, desde
a fase de proto-estrela até a ZAMS, mostram altos niveis de atividade magnética, que in-
cluem fortes campos magnéticos cobrindo uma boa parte da superficie estelar e reconexdes
magnéticas vistas nas bandas de raios-X e em radio (Feigelson & Montmerle 1999).

Devido a dificuldade do estudo direto de campos magnéticos, indicadores da sua presenca,
tais como manchas frias e radiacdo de alta energia produzida por reconexées do campo
magnético, podem ser usados. Dados fotométricos e imageamento Doppler mostram uma
distribuigao desigual de grandes manchas frias em objetos estelares jovens, o que sugere que
o campo magnético na superficie é complexo e multipolar, de forma semelhante ao do Sol.

Com o auxilio de técnicas baseadas no efeito Zeeman, é possivel medir a intensidade

média desses campos magnéticos. Johns-Krull (2007) fez uma anélise de campos magnéticos



CAPITULO 1. INTRODUGAO 11

de 14 estrelas T Tauri cléssicas, encontrando valores desde 1,12 até 2,90 kG. Essas medidas
mostram que estrelas T Tauri s@o cobertas por fortes campos magnéticos de ordens de
kG, o que favorece o cenario da acrecdo magnetosférica. Outros trabalhos revelam valores
tipicos para o campo magnético de ~ 2,5 kG e geometrias complexas para regides muito
proximas a superficie da estrela e em regides mais distantes com campos mais fracos (~ 0,1
kG) e com estruturas globalmente mais organizadas (Bouvier et al. 2007, para revisao).
Com dados do ESPaDOnS (Echelle SpectroPolarimetric Device for the Observation of Stars)
foi possivel mapear a topologia do campo magnético das estrelas jovens V2129 Oph (com
massa de ~ 1,35 M) e BP Tau (com massa de ~ 0,7 Mg) (Donati et al. 2007, 2008),
encontrando que V2129 Oph possui campo magnético predominantemente octupolar de 1,2
kG, com a componente dipolar muito fraca de somente 0,35 kG (Donati et al. 2007). BP
Tau apresentou-se, diferentemente de V2129 Oph, com forte componente de dipolo do campo
magnético, chegando a 1,2 kG, e possuindo ainda uma forte componente octupolar de 1,6

kG (Donati et al. 2008).

1.3 Objetivos

Estrelas T Tauri cléssicas apresentam um niimero significativo de linhas de emissao em
seu espectro. Essas linhas, produzidas nas colunas de acregdo, sao normalmente modela-
das para obter parametros fisicos do sistema disco-estrela, tais como a taxa de acrecdo de
massa. Um grande problema do modelo de acregao magnetosférica é explicar os perfis de
temperatura inferidos das colunas de acregao. Martin (1996) calculou esses perfis propondo
como mecanismos de aquecimento a compressao adiabatica das linhas de campo magnético,
fotoionizacao de Balmer e difusao ambipolar. Apesar disso, ele ndao obteve um resultado
satisfatorio, encontrando temperaturas abaixo das necessarias para explicar as linhas de
emissao alargadas que sao observadas.

Os mecanismos de aquecimento para a regiao das colunas de acre¢do ainda estdo em
aberto. Neste trabalho, examinamos o balango entre aquecimento e resfriamento das colu-
nas de acrecao em torno de estrelas T Tauri classicas para obter o perfil de temperatura
na regiao. Determinamos também as taxas de aquecimento e resfriamento dessas colunas.
Consideramos os mecanismos de aquecimento por compressao adiabatica e fotoionizacao es-

tudados por Martin (1996). Além disto, consideramos o aquecimento por raios-X (Glassgold
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et al. 2004, 1997; Shang et al. 2002), ja que estrelas jovens possuem alta luminosidade nesta
faixa do espectro. E consideramos como mecanismos de resfriamento os ions de Ca II e
Mg II, que também podem funcionar como fontes de aquecimento, e ainda o mecanismo de
bremsstrahlung (transigao livre-livre).

Esse trabalho esta dividido em 6 capitulos. Neste, apresentamos uma visao geral sobre
o sistema analisado. No Capitulo (2), obtemos a equagao de calor (com a qual calculamos o
perfil de temperatura) resolvida para um gas de hidrogénio em estado estacionério e também
acoplamos esta equagao a equagoes de taxa de transicao do d&tomo de hidrogénio. No Capi-
tulo (3), apresentamos todos os processos de transi¢ao colisional e radiativos pertinentes a
resolugao das equagoes de taxa. No Capitulo (4), discutimos os processos de aquecimento e
resfriamento adotados aqui. No Capitulo (5), expomos o método numérico utilizado para a
resolugao das equagdes, bem como detalhes da construcao do programa usado. Por fim, no

Capitulo (6), apresentamos os resultados e conclusoes obtidos.



Capitulo 2

Equacao do Calor

Como ja ressaltado anteriormente, o principal objetivo deste trabalho é obter o perfil de
temperatura em toda extensao das colunas de acrecao de uma estrela T Tauri classica. Para
acanga-lo, precisamos resolver a equagao de calor para o 4tomo de hidrogénio em um estado
estacionério. A equacao do calor, e por sua vez, a temperatura do gas ao longo do tubo de

acrecao, podem ser obtidas através da primeira lei da termodindmica:
dE + PdV = dQ, (2.1)

onde, P e V sdo a pressao e o volume do gas, respectivamente, e E e () sdo a energia interna

e o calor adicionados ao gis. Sendo m a massa do gas, em termos das variaveis especificas:
€= —, U=, q=— (22>
. , m - . . . C A
e usando a densidade do gas p = 7 entao, a primeira lei da termodinamica torna-se:

ds + Pd <;) — dg. (2.3)

Considerando um elemento de fluido em movimento na descri¢ao lagrangeana (estamos
interessados nas trocas de calor nesse elemento de fluido), a primeira lei da termodindmica

transforma-se na equagao de energia lagrangeana (Castor 2004),
de d (1 dq
Zap_(2) == 2.4
dt + dt (p) dt (24)

13
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Podemos escrever o termo do lado direito como:

dg _ 1dQ _ 1dQ _ ¢ (2.5)
dt - mdt pVdt p’ '

1d
sendo ¢* = ——Cf, a taxa de energia gerada por unidade de volume e sera dada pela diferenga
entre os termos que ajudam a aquecer o gas e os termos que resfriam o gas, ou seja, ¢* = I'—A,
onde I' representa a taxa de aquecimento por unidade de volume e A representa a taxa de
resfriamento por unidade de volume. Assim,
de d (1 I'—A
—4pP(-)="—"2= (2.6)
dt dt \ p )
Usando a defini¢ao de derivada total na descrigdao lagrangeana para um fluido em movi-

mento,

4 _or

% ot +9.VSf,

podemos escrever a Equagao (2.6) como:

Oe - a (1 - (1 I-A
— 4+ Ve+P|— |- vVI=-)| = ——. 2.7
o VT [at <p> i (p)] p 21)
: . o Oe )
Considerando o gas no tubo em um estado estacionario, podemos fazer: — = 0 e também,

0 (1 ot
a <p> = 0. Entao:

, . (1
pi.Ve + pPi.V (p) =T —A, (2.8)

como, ¢ = — e definindo U = v ou seja, U é a energia interna por unidade de volume,
m

podemos reescrever a equagao acima na forma,
- (U - (1
pu.V <> + pPU.V <> =1 — A, (2.9)
P P

e esta é uma equagao de calor geral, que determina a estrutura térmica de um fluido qualquer
no estado estacionario (Martin 1996).
Supomos que na regiao das colunas de acrecao o gas seja formado por hidrogénio. Assim,

a densidade populacional de hidrogénio sera:

ng = L (2.10)

= IumH,

onde p e myr sdo o peso molecular médio e a massa do a&tomo de hidrogénio, respectivamente.
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Devemos levar em conta a energia de ligacao do 4tomo de hidrogénio, ou seja, a energia
interna por unidade de volume serd dada pela soma da energia cinética por unidade de

volume com a energia de ligagdo por unidade de volume:
U= Ucinética + Uligagém (211)

com,

3
Ucinetica = §nH'I€T € Uligagéo = Z njEju (212>
J

onde, k ¢ a constante de Boltzmann, T' ¢ a temperatura do gas no funil, n; ¢ a densidade de
particulas no nivel j e E; ¢ a energia de ligacao do atomo de hidrogénio no nivel j. Veremos
no Capitulo (3) que j é composto pelos ntimeros quéanticos n¢ que determinam o estado do
elétron no 4tomo. A energia cinética acima foi obtida usando a aproximagao de gés ideal,
uma vez que o gis de hidrogénio tem um comportamento préximo ao de um gas ideal.
Podemos definir a pressao do gés usando a equagao de estado para géas ideal, ou seja,

P = ngkT. Inserindo esta equagao juntamente com a Equagao (2.10), na (2.9), encontramos:

- - (1
nygv.V (U> + n%qk:TU.V <> =TI -A. (2.13)
ng ng
Definindo,
nj
= — 2.14
f] nH? ( )

como a densidade fracional de particulas no estado j, e substituindo a energia interna por

unidade de volume (Equacao 2.12) na Equagao (2.13),

3, .= i e 1
N §kv.VT + Z EoNf; | + n}kTo.V <nH> =T —A. (2.15)
J

Sabendo que,

/1 Vi
o(ar) -
ng nH

entdo, finalmente encontramos a equagao de calor na forma desejada para um géas de hidro-

génio em um estado estacionario:

gnHwﬁT = kT5.Vng —ny »_ Eji.Vf;+T - A. (2.16)
J

O termo do lado esquerdo vem da energia cinética do gas. O primeiro termo do lado

direito representa o aquecimento devido & compressao adiabatica sofrida pelo gés ao longo
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do funil que sera discutido no Capitulo (4). O segundo termo do lado direito é proveniente
da energia de ligagao, este termo sera relacionado com as equacoes de taxas para o dtomo
de hidrogénio que estao detalhadas na Sec¢ao (2.2). Com esta equagao é possivel determinar

o perfil de temperatura no tubo de acrecao.

2.1 Equacao do calor em coordenadas cilindricas

Com o intuito de resolver a Equagao (2.16), reescreveremos o termo do lado esquerdo e o
primeiro termo do lado direito, desta equagao, em coordenadas cilindricas (R, Z, ®), dessa
forma isolamos a derivada da temperatura em funcao dos demais pardmetros da equagao.
Fazemos entao,

oT oT

INT = vg—— i 2.1
u.VT vRaR—i-?)ZaZ, ( 7)

onde v e vz sao as componentes da velocidade na direcao de R e Z, respectivamente. O
termo em ® foi anulado, pois consideramos que o funil possui geometria axial em torno do
eixo Z. Podemos ainda escrever a Equacao (2.17) em termos de 6, que é o angulo entre a
distancia radial r do centro da estrela até a coluna de acre¢ao e o plano médio do disco (ver

Figura 2.1). Assim,
dT db dT de

U‘VT:UR@E—FUZ@E' (218)

A geometria de um campo magnético de dipolo é determinada por Ghosh et al. (1977),
r=rmycos’h, (2.19)

onde 7, é o raio de truncamento do disco, ou ainda, é o raio da linha de campo magnético
no plano médio do disco (em Z = 0), como visto na Figura (2.1).
Pela Figura (2.1) e usando a Equagao (2.19), as coordenadas Z e R poderao ser escritas

CO1mo:

Z = 1y, cos’ Osend, (2.20)
R =1y, cos 6. (2.21)

A velocidade poloidal do gas no tubo, paralela as linhas do campo magnético, pode ser

projetada nas direcoes de R e Z (Hartmann et al. 1994),

Up

—F |3senfcos AR + (2 —3cos?0) Z] , (2.22)
(4 —3cos?6)2

Up = —
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Linhas de campo magnético

r
ext

Superficie estelar

Gin

Estrela Disco de acregédo

Figura 2.1: Coordenadas do funil: posi¢ao de r, 8, ry, no sistema, o raio mais interno do
tubo € r;, e o raio mais externo da coluna de acregao ¢ rez, U, ¢ a velocidade poloidal do

gas e R, é a largura da coluna no plano médio do sistema.

com,
1
1 1 2
= |2GM, | - — — , 2.23
o (-5, 229
chamando,
1
D = (4—3cos0)?, (2.24)
entao, vg e vy serao dados por:
VR = —P3senfcosh e vz = o (2- 3 cos? 9). (2.25)
D D

Derivando as Equagoes (2.20) e (2.21), com relag@o a 6, e substituindo suas inversas na

Equagao (2.18), juntamente com as Equagoes (2.25), obtemos que:

2vp drT

oNT = —- P =
vV rmD cos db

(2.26)

Agora, reescrevendo o primeiro termo do lado direito da Equagao (2.16), usando a Equa-

¢ao (2.10), obtemos:

T.Vp, (2.27)
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e usando coordenadas cilindricas de forma semelhante a Equagao (2.18),

. 1 dpdo  dpdo
Ny = —— (02, P 2.2
uVnn = (”R dodr % a0 dZ) (2.28)

Novamente usando as derivadas inversas das Equagoes (2.20) e (2.21), com as Equagoes

(2.25), encontramos:

L= 1 2v, dp

. = —. 2.29
vV pumg ry D cos 6 df ( )
A densidade do gas no funil é dada por Hartmann et al. (1994) em termos da taxa de

acrecao de massa,
M r5/2 (4 — 3 cos? 0) 1/2
p =
I

: (2.30)

T'mi Tme

onde, M ¢ a taxa de acregdo de massa desde o disco para a estrela, G é a constante gra-
vitacional, M, é a massa da estrela central, r,,; e 1, sdo, respectivamente, o raio mais
interno e o raio mais externo da coluna de acrecao medidos no plano médio do sistema.
Essa equacao foi obtida supondo um fluido em um estado estacionario, mas essa dinamica
do gas é valida, em geral, apenas para os fons. Nao é esperado que o gas no tubo esteja
completamente ionizado, porém espera-se que o gas neutro esteja suficientemente acoplado
aos fons do gas parcialmente ionizado para que a Equagao (2.30) seja valida também para o
gas neutro (Martin 1996).

Definindo a constante,

o 1 i” , (2.31)
Ar ( - ) (2GM,)"/?
T'mi Tme

entao,
—5/2 (4 — 3cos? 9) 1/2
senf

p=C

(2.32)

Derivando p em relagao a 6 e substituindo na Equagao (2.29), obtemos:

iy = —2wC ( >3 1 > (2.33)

MerZ{Z cosP @ \cos20  D?  sen?d

Substituindo as Equagoes (2.26) e (2.33) na equagao de calor para o atomo de hidrogénio

(Equagao 2.16), encontramos:

3 20 dr 2kTv,C 5) 3 1
*TLHI{? __ =" = — p + —= - ——
2 rmD cos 6 df pmpr? coss @ \cos?0 ~ D?  sen?d

(2.34)

—ny Y EoNfi+T —A,
J
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e finalmente, obtemos a equacao do calor em termos da derivada da temperatura em relacao

a 0, ou seja,

ar D 2TC 5 3 1
9  3ny Herfr{Q costg \cos20  D?  sen?d
(2.35)
Dr,, cosf L=
p .
J

Esta equagao foi resolvida numericamente usando um programa em Fortran 77/90. De-

talhes de sua resolugao serao vistos no Capitulo (5).

2.2 Equacgao de transicao entre niveis do atomo de hidrogénio

Os niveis energéticos de um atomo podem ser populados ou depopulados, de acordo com
08 processos que ocorrem no sistema, como por exemplo, colisdes com elétrons que podem
levar a uma excitacdo nos niveis atémicos. A populacdo e a depopulacao dos niveis de um
atomo de um gas em movimento, de forma geral, é governada pela equagao abaixo,

%-i-ﬁ.(njl_f)—l-njz}%~/—Zn~/R~/'ZO, (2.36)
ot R <R B
J#J J#J

onde R (s71) é a taxa de populagio ou depopulagio, devido a processos colisionais e ra-
diativos que serao discutidos no préximo capitulo. Rj7 ; pode ser compreendido como a
probabilidade por unidade de tempo de que uma particula sofra uma transicao do nivel j
para o nivel j/ (Maciel 2002). Esta equagao mostra que a taxa de mudanca de n; é determi-
nada pelo fluxo de particulas dentro de um volume fixo (V. (n;7)) e pela taxa de transicao de
todos os niveis j’ para o nivel j, por processos atomicos (Mihalas & Weibel-Mihalas 1999).
O primeiro somatoério da Equagao (2.36) representa a soma de todos os processos que depo-
pulam o nivel j e o segundo termo representa a soma de todos os processos que populam o
nivel 7 .

Para um estado estacionario 38713 = 0. Reescrevendo o segundo termo do lado esquerdo

da Equagao (2.36),

V. (n;0) = 7.Vn; +n,;V.7, (2.37)
como n; = ng fj (Equacao 2.14), entao:

V. (n;0) = 0.V (nuf;) + nu f;V.7, (2.38)
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e aplicando a propriedade do gradiente de produto,

V.(njv)  =ngd.Vf;+ f{5.Vng +npf;V.0

= nHﬁﬁfj + fj§ (ngv)
fi

wmpy

= nut.Vf; + V. (p?), (2.39)

onde, usamos a Equagao (2.10), no tultimo passo. Pela equagao de conservacdo de massa

(equacao de continuidade), para um estado estacionério,

V. (p?) =0, (2.40)
entao,
V. (n;7) = nyv.Vfj, (2.41)
substituindo na Equagao (2.36),
UNf=> fyRs;—fi Y Ry (2.42)
i'#i i'#i

Com esta tltima equagao conseguimos escrever o quarto termo do lado direito da equagao
de calor (Equacgao 2.35) em termos das equagoes das taxas de populagao e depopulagao dos
niveis do &tomo de hidrogénio. Por outro lado, esse termo pode ser reescrito em coordenadas

cilindricas de maneira semelhante as Equagoes (2.18) e (2.28):

- o do\ df;
r— (0p 2, PN 2.4
uVi <URdR+UZdZ> o’ (243)
chamando,
de de
= UR——= — 2.44
T=vRgR Y2y (244)
e voltando a Equagao (2.42), obtemos:
- df;
ONf=d0 = > fyRy;—fi > R (2.45)
i#i i'#i

Esta equagao precisa ser resolvida e seu resultado deve ser substituido na Equagao (2.35). Os
processos de transigao radiativos e colisionais envolvidos e os niveis do atomo de hidrogénio

considerados estao detalhados no préximo capitulo.



Capitulo 3

Processos de Transicao e Equacoes

das Taxas

Neste capitulo obtemos as equagoes de taxas de populagdo e depopulagao (termos a
direita da Equagao 2.45) para diferentes niveis do d&tomo de hidrogénio: O primeiro termo do
lado direito da equacao de transicao representa a populacao do nivel j, devido as transicoes de
um nivel j para o nivel j. No segundo termo do lado direito acontece justamente o contrario,
ou seja, as transi¢oes partem do nivel j para um determinado nivel j/, caracterizando a

depopulagao do nivel j.

O atomo de hidrogénio é o sistema ligado mais simples da natureza, e também um dos
mais importantes, é composto por um nicleo carregado positivamente (proton) e um elétron,
que pode ocupar o estado fundamental ou algum estado excitado do dtomo. O estado de
um atomo ligado é caracterizado por ntmeros quanticos. O ntimero quantico principal n é
inteiro e assume os valores n = 1,...,00. O momento angular orbital do elétron é quantizado
e representado pelo niimero quéntico ¢, que pode assumir qualquer valor inteiro até n—1. O

terceiro nimero quantico é o my, que é o nimero quantico magnético (my = 0,%1,...,4¢). Por

21
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fim, temos o nimero quantico de spin do elétron (s = £1/2). O momento angular orbital
£, pode ser representado pelas letras s,p,d, f,g,.... Por exemplo, o estado fundamental é
caracterizado por n = 1 e [ = 0. Usando a notacdo de orbitais esse estado podera ser
representado por 1s apenas.

A energia de ligacdo para o atomo de hidrogénio é prevista pelo formalismo quantico
definido pela equacao de Schrédinger, onde considera-se a interacao eletromagnética entre o
elétron e o proton como uma forga central. Os valores permitidos para a energia total, E,

dependem somente do ntimero quéntico n:

eV, (3.1)

Com as defini¢bes dos nimeros quanticos vemos que o indice j, nas equagoes, é represen-
tado por nf, ou seja, 1s, 2s, 2p... que define o estado do dtomo. Devido & degenerescéncia,
a energia de ligagao ou potencial de ionizacao F; na Equacao (2.12), tera energia correspon-
dente a F, apenas.

A Figura (3.1), mostra o diagrama de energia para o &tomo de hidrogénio, com a energia
aumentando desde o estado fundamental para o continuo. Cada coluna é representada por
um momento angular orbital constante. Nesta figura também vemos algumas das possiveis
transi¢oes radiativas no a&tomo de hidrogénio. Essas transicoes usualmente sao agrupadas em
séries. A primeira série é a de Lyman. Toda transicao da série de Lyman de emissao populam
o estado fundamental e emitem fétons na regiao do ultravioleta do espectro eletromagnético.
A segunda série é a de Balmer. Nesta, o elétron desloca-se sempre para o nivel de energia
n = 2. Esta é a tnica série que emite em comprimentos de onda do visivel. As outras séries
(Paschen, Bracket,...) estao associadas a emissoes nas regioes do infravermelho.

Consideramos, neste trabalho, apenas trés niveis do 4tomo de hidrogénio, 1s, 2s, 2p e
mais o continuo. Para chegarmos as equagoes das taxas para os niveis considerados, usamos

o0s processos colisionais e radiativos descritos nas Segoes (3.1) e (3.2), respectivamente.

3.1 Processos de transicao colisional

Em um gas de hidrogénio, as propriedades intrinsecas do gas sao fortemente dependentes
da natureza dos processos de colisao dos atomos de hidrogénio com particulas livres perten-

centes ao gas, como por exemplo, elétrons e protons provenientes dos processos de ionizagao
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Figura 3.1: Niveis de energia do atomo de hidrogénio.

do gés.

Um géas em alta temperatura pode possuir elétrons livres com energia cinética bastante
alta, facilitando colisdes. Essas colisdes podem ocasionar transi¢do ou até mesmo ionizagao
a partir dos niveis atomicos do hidrogénio presente no gas.

Os processos colisionais podem popular ou depopular os niveis do atomo de hidrogénio

através de:
e Excitagao
e Desexcitacao
e lonizacgao

Para esses processos, levamos em conta tanto as colisdes com elétrons quanto as colisoes
com prétons. Porém devido & baixa velocidade dos protons comparado a velocidade dos

elétrons no gas, a colisdo com elétrons é muito mais importante.

3.1.1 Excitagao e desexcitagao colisional com prétons e elétrons

Quando o atomo é atingido por um elétron ou um proéton, o dtomo pode sofrer uma
transicdo em seus niveis de energia dependendo da energia da colisdo. Se o elétron ligado
ao nucleo sai de niveis mais baixos de energia para niveis mais elevados, entao, o elétron
absorveu energia da particula livre passando por um processo de excitagao colisional. Se, com
a colisao, o elétron ligado perdeu energia para a particula, entao o elétron sofre desexcitagao,

ou seja, val para niveis mais baixos de energia.



CAPITULO 3. PROCESSOS DE TRANSICAO E EQUACOES DAS TAXAS 24

Em colisoes com elétrons podemos ter as seguintes reagoes para os niveis do atomo de

hidrogénio adotados neste trabalho:

H(ls)+ e — H(2s) ¢, (3.2)
H(1s) + e — H(2p) + e, (3.3)
H(2s)+e” — H(2p) +e” (3.4)
H(2s)+e” — H(ls) +e” (3.5)
H(2p)+e — H(ls)+e (3.6)
H(2p)+ e — H(2s) + ¢~ (3.7)

Nas reagoes (3.2) e (3.3), o elétron, inicialmente no estado fundamental (1s), ganha
energia com a colisdo indo para estados mais excitados (2s ou 2p). Na reagao (3.4), o
elétron também ganha energia, saindo do nivel 2s para o nivel 2p. Com a colisao, o elétron
ligado, nas reagoes (3.5) e (3.6), perde energia e sofre desexcitagdo voltando para o estado
fundamental e, na reacao (3.7), o elétron também perde energia, porém, vai do nivel 2p para
o nivel 2s.

Consideramos colisoes com prétons apenas para transigoes entre os niveis 2s e 2p, que sao
transi¢oes que nao necessitam de grandes quantidades de energia para que ocorram. Assim,

teremos apenas as reagoes:
H (2s) +p" — H (2p) +p* (3.8)

H (2p) +pT — H (2s) +p* (3.9)

Na reagao (3.8), o elétron ganha energia saindo do nivel 2s para o 2p. Na reagao (3.9),
ocorre 0 processo inverso, ou seja, o elétron perde energia passando do nivel 2p para o 2s.
Em todos os processos de colisdo citados acima, o elétron ou o proéton que colidem com

0 atomo permanecem livres.

Taxas de excitagao e desexcitacao colisional

E conveniente escrever as taxas colisionais ou probabilidade de transicao por colisao, em

termos dos coeficientes de transicao colisional, dados em unidades de volume por tempo, que
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sao, em geral, dependentes das segoes de choque para as transigoes envolvidas no processo

de colisdo. As taxas de transi¢Oes colisionais por unidade de tempo, serao, entao, da forma:

_ A~k -1
(ijj/)trans. colis. ’Yj—ﬂl'nk s <3'10)

onde ny é a densidade numérica de particulas, e k é representado por e ou p, para colisoes
com elétrons ou protons, respectivamente. Representamos o coeficiente da taxa de excitagao
e desexcitagao colisional por ’yj’;j,, ou seja, o elétron ligado ao ntcleo sai do nivel j para o
j' ap6s uma colisao do a&tomo com um préton ou um elétron.

De forma geral, o coeficiente da taxa de excitagao colisional com elétrons é dado por
Mihalas & Weibel-Mihalas (1999), em unidades de cm3s™!:

Vijr = ne/ gjj (V) f(v)vdv, (3.11)

0
onde oj_,; & a secao de choque de colisao, vy € a velocidade correspondente a energia
necessaria para que a transicao entre os niveis j e j' ocorra e n, é a densidade populacional
de elétrons livres, dada por:
Ne = TeNH (3.12)
onde z, é a abundancia de elétrons ou fragao de elétrons no gas, f (v) é a distribuicao de
velocidades Maxweliana, definida como:

Mme
2rkT

f ) =A4r ( )1/2 v? exp (—meUZ/QkT) (3.13)

Scholz & Walters (1991) calcularam os coeficientes das taxas colisionais com elétrons
e obtiveram expressoes analiticas para transi¢oes partindo do estado fundamental para os

niveis 2s e 2p, com coeficientes tabelados para varios intervalos de temperatura:

_Els—>i

Vismi = L1s—i (T) exp < T > i =2s ou 2p, (3.14)

onde Fis; = F; — E13 = 10,2 €V é a energia necessaria para a transigdo entre o nivel 1s
e o nivel 2s ou 2p e I'15_,; sao expressoes analiticas simples dadas para os niveis 2s e 2p,

respectivamente:

Tis_0s (T) = exp (bo + b1y + b2y2 -+ b3y3 + b4y4 + b5y5) cm3s™! (3.15)

Iisoop (T) = exp (co + 1y + ey + e3y° 4 cayt + C5y5) em3s™h (3.16)
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Tabela 3.1: Coeficientes para a expressao analitica (3.15) em um intervalo de temperatura

de 2 x 10% a 6 x 10*K.

b | T=2x10%—-6x 10*K
bo —3,299613 x 10

by 1,858848 x 10!

by —6,052265

b3 8,603783 x 10!

by —5,717760 x 1072

bs 1,451330 x 1073

Tabela 3.2: Coeficientes para a expressao analitica (3.16) em um intervalo de temperatura

de 2 x 10% a 6 x 10*K.

¢ | T=2x10%-6x 10*K
co —1,630155 x 102

c1 8,795711 x 10

o —2,057117 x 10!

c3 2,359573

4 —1,339059 x 10!

cs 3,021507 x 1073

com y = In(T) e os coeficientes b; e ¢; com ¢ = 0,1,...,5 dados nas Tabelas (3.1) e (3.2),
respectivamente, para um intervalo de temperatura de 2 x 103 — 6 x 10%K.
Usando a Equagao (3.10), as taxas de excitagao colisional com elétron, a partir do estado

fundamental para os niveis 2s e 2p, sao dadas, respectivamente, por:
_ A€ -1
(R15125)excit. colis. — V1s—2sTe S (317)

—1
(R15:2P>excit. colis. — ’yfs—>2pn€ s . (3'18)

Em equilibrio termodinamico (ET), o processo de excitagdo deve equilibrar a desexcita-

- o N - o
¢ao, de modo que pelo principio de balanco detalhado, n ; Rji=mn i Rjr g onde as variaveis
com (x) estdo em ET. Com esta equagao, podemos encontrar a relacao entre os termos de

excitacao e desexcitagao, uma vez que as taxas colisionais sao propriedades atoémicas, ou
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seja, possuem o mesmo valor no ET e fora do ET. Fazendo,

Rj ;= n—jRj,j/, (3.19)
]/

<n]>* = 95 exp (Ej_ﬁ/)
T gj’ kT

¢ a equacao de Boltzmann e E;_,;; = E; — Ej, gj e gj» sao os pesos estatisticos no nivel j e

onde

J', ou seja, representam a quantidade de diferentes estados com a mesma energia E; ou Ej.

Entao a Equagao (3.19), ficara:

g; Ei i
Rj ;= ?; exp ( ,JCT] > R; j. (3.20)

Partindo dos niveis 2s e 2p para o nivel 1s, as taxas de desexcitagao colisional com elétron

serao, respectivamente:

92s

Jis Els%Qs —1
(R25713)desexc. colis. — Xp < kT ) (R15725)excit. colis © (321>

Jgis Els—>2p -1
(R2p715)desexc. colis. — E exp ( LT ) (R1572p)excit. colis 5 1 (322)

sendo que g1 = 2, g2s = 2 € g2p = 6. Substituindo as Equagoes (3.17) e (3.18), juntamente

com a Equagao (3.14), encontramos:

(R25715)desexc. colis. — nel'15-52s Sil (323)

1 _
(R2p718)deS€XC. colis. — §n5F15_>2p s 1‘ (324>

Os coeficientes das taxas para transigoes colisionais entre estados de energia degenerados
(reagoes 3.4, 3.7, 3.8 e 3.9), ou seja, transi¢oes do tipo nf para nt’ (como por exemplo,
colisdo com um elétron partindo do nivel 2s para o 2p, onde o nivel de energia permanece o
mesmo, porém, mudando o momento angular orbital), nao podem ser calculados de maneira
tradicional pois AE = Ej — Ej = 0!, o que leva a secoes de choque infinitas.

Resultados finitos foram obtidos por Pengelly & Seaton (1964) introduzindo um limite

no parametro de impacto R (ao invés de R variar até o infinito como acontece onde AE # 0,

'Em espectroscopia de alta resolucéo se pode ver uma pequena diferenca de energia de 4,372 x 1076 eV
entre os niveis 2s e 2p, a qual foi desconsiderada nos calculos.
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para niveis de energia degenerados R seré limitado ao raio de Debye) no calculo da se¢ao de
choque. Com as segoes de choque finitas, Pengelly & Seaton (1964) resolveram a Equacao

(3.11) obtendo expressoes analiticas de simples resolugao:

e Para colisao com elétron partindo do nivel 2p para o 2s,

T
Vopsas = 2,38 x 1074771/ x [11,84 +log T + log <>] : (3.25)

e

e Para colisoes com préoton partindo do nivel 2p para o 2s,

Vopsae = T:22 X 107372 x [—14,9 +log T + log (Z@)] . (3.26)

e pelo principio de balanco detalhado,
'7265%2;0 = 375}7—)257 (3.27)
’Ygs—>2p = 37§p—>25- (3.28)

Dessa forma as taxas de transi¢bes para niveis de energia degenerados, em unidades de

1

Ss™*, sao:
(R2p,25)irans. colis, = Vap—s2sTe s (3.29)
(R2372p)frans. colis. — 37§p—>2sn€ 3_1’ (3.30)
(RQP,QS)frans. colis. — 75;;%25”10 S_Ia (3.31)
(R2s,2p) teans. colis. = 3Vap—s25Tp s, (3.32)

onde a populagao de prétons no gas é dada em termos da fracao de ionizagdo do atomo de

hidrogénio, ou seja, n, = feny.

3.1.2 Ionizagao colisional

O processo de ionizagao ocorre quando um elétron ligado ao 4&tomo é removido desde um
dos estados discretos para o continuo (niveis nao-ligados, com energia cinética finita).

Os elétrons livres no gas e com alta energia cinética, ao colidirem com os atomos de
hidrogénio podem transferir energia suficiente para o elétron ligado de forma que este supere

a energia de ligacao de um determinado nivel, fazendo com que o elétron no nivel seja ejetado
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do atomo. Consideramos que é possivel ionizar o &tomo colisionalmente a partir de todos os

niveis adotados. Por isso teremos as seguintes reagoes para a ionizagao colisional acontecer:

H(ls)+e — HT +2e” (3.33)
H(2s)+e — HT +2e” (3.34)
H((2p)+e — H" +2e” (3.35)

Na reacao (3.33), o atomo inicialmente possui um elétron ligado no nivel fundamental e,
com a colisao com o elétron livre, o elétron ligado escapa deixando o 4tomo ionizado. Nas
reagoes (3.34) e (3.35), o atomo também é ionizado por colisdo, porém os elétrons ligados

estavam inicialmente nos niveis 2s e 2p, respectivamente.

Taxas de ionizagao colisional

De maneira similar as taxas de excitagao colisional vistas na Sec¢ao (3.1.1), Scholz &
Walters (1991) obtiveram uma expressao analitica para o calculo dos coeficientes das taxas

de ionizagao colisional para o estado fundamental (reagao 3.33), dada por:

—-F
'ﬁs—w =I'1s5cexp ( T18> s (336)

FE1s = 13,6 €V é o potencial de ioniza¢ao do nivel 1s e com,
Tsoe (T) = exp (ao + a1y + agy? + asy® + auy* + asy® + a6y6) cm3s™h (3.37)

Os coeficientes a; com i = 0,1,...,6 sdo dados na Tabela (3.3) para um intervalo de tempe-
ratura de 2 x 103 a 1 x 103K e y = In (7). Entdo a taxa de ionizacdo colisional a partir do

nivel fundamental seré:

(Rlsyc)ioniz. colis. — rﬁs—ﬂine S_l' (338)

Para ionizagao a partir dos niveis 2s e 2p (reagdes 3.34 e 3.35) usamos expressoes anali-

ticas para os coeficientes de ionizagao obtidas por Janev et al. (1987):

—39471
Yose = 7,37 x 1071072 exp <T> em3s™!, (3.39)
onde os niveis 2s e 2p possuem o mesmo valor para o coeficiente de ionizac¢ao, pois possuem

niveis de energia degenerados, por isso representamos os niveis j = nf apenas por n, que

neste caso ¢é igual a 2.
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Tabela 3.3: Coeficientes para a expressao analitica (3.37) em um intervalo de temperatura

de 2 x 10% a 1 x 108K.

a; | T=2x10%—-1x 10K
ag —9,61443 x 10!

ai 3,79523 x 10!

as —7,96885

as 8,83922 x 101

a4 —5,34513 x 1072

as 1,66344 x 1073

ag —2,08888 x 107°

Assim as taxas de ionizacdo colisional a partir dos niveis 2s e 2p serdo dadas por:

(R2vc)ioniz. colis. — 72€*>Cn€ Sil’ (34())

3.2 Processos de transicao radiativa

Nesta secao serao discutidos os principais processos radiativos de ionizagao do hidro-
génio. Consideramos processos de ionizagdo por absor¢ao de fétons, ou seja fotoionizagao,
e também usamos o processo inverso, ou seja, as recombinagoes radiativas com a captura
de um elétron por um fon formando um atomo em um nivel j. Consideramos também o

decaimento espontineo emitindo um féton.

3.2.1 Fotoionizacao

O processo de fotoionizagao (ou transigao ligado-livre) consiste em o elétron ligado ao
atomo, ser removido para estados nao-ligados através da absorcao de um foéton.

Com a formula de Rydberg para espectros de emissoes atdmicas (considerando o estado

.. .1 Ry c L . .
final ionizado), ou seja, T2 ev = R vemos que a fotoionizac¢ao do 4&tomo de hidrogénio
n
n

s6 acontecera se a frequéncia v do féton absorvido for igual ou maior do que a frequéncia v,

do nivel de energia n do estado j, como pode ser visto na equacao abaixo:

Rpyc
Vp =

(3.41)

n?’
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onde Ry = 1,09737 x 10'm~! é a constante de Rydberg para o hidrogénio e ¢ ¢ a velocidade
da luz no vacuo. Por exemplo, a frequéncia minima para fotoionizar o 4tomo desde o estado
fundamental (limite de Lyman) é v = 3,288 x 10'°Hz.

A fotoionizacdo do hidrogénio a partir do estado fundamental néo seré considerada neste
trabalho. Estrelas T Tauri em geral tém fotosferas com temperaturas < 5000 K (Ruden
et al. 1990), de forma que os fotons necessarios para a ioniza¢ao do atomo desde o estado
fundamental (fotons no continuo de Lyman) devem ser de alta energia (nas bandas do ultra-
violeta e raios-X). Neste trabalho consideramos, inicialmente, os raios-X apenas em processos
de aquecimento do gas. A ionizacdo por raios-X seréd incluida, nas equagoes de taxas, em
trabalhos futuros. Analisamos apenas a fotoionizagao desde os niveis 2s e 2p (séries de

Balmer) que sao representados pelas reagoes abaixo:
H(2s)+hv — HT +e” (3.42)

H(2p)+hy — H" +e. (3.43)

Na reacao (3.42), o a&tomo esté inicialmente no nivel 2s, absorvendo um féton com ener-
gia hv e ejetando o elétron ligado para niveis nao-ligados, deixando o atomo ionizado por
fotoionizagao. Na reacdo (3.43) acontece o mesmo processo, porém o elétron fotoioniza a

partir do nivel 2p.

Taxas de fotoionizagao

As taxas de fotoionizagao serdao da forma:

(ijc)fotoion. = ‘Pj7 (344)

P; (s7!) é a probabilidade por unidade de tempo para a fotoionizacao do 4tomo a partir do
nivel j acontecer.

Para o processo de fotoionizagao, consideramos que os foétons absorvidos pelos atomos sao
provenientes da radiagao da fotosfera estelar, como também da radiagao da mancha quente
presente na estrela. A mancha quente é causada pelo choque do gas aquecido proveniente
do proprio processo de acrecao de matéria do disco para a estrela, na superficie da estrela.

Segundo Ruden et al. (1990), a taxa de fotoionizacio em unidades de s~! é dada por

P; = Wg;, considerando que a radiacao estelar diminui com a distancia radial desde a estrela
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por causa da diluicao geométrica e da absor¢ao, onde W é o fator de dilui¢ao padrao para
uma estrela e g; é a taxa de absorcao. Para o caso da radiacao da fotosfera da estrela e da

mancha, a taxa de fotoionizagao é (Shang et al. 2002):
by = Wigjx + Whgjh, (3.45)

onde os termos com indices (%) e (h) representam as taxas provenientes da fotoionizagao
desde a radiacdo da fotosfera estelar e da mancha quente, respectivamente.

Usamos um modelo de mancha quente anular de Ostriker & Shu (1995), com co-latitudes
01 e 05 e cobrindo uma fracao de Fj, = cos 01 —cos 05 da area superficial da estrela. Calculamos
a intensidade média de radiacdo da mancha quente como um corpo negro de temperatura

efetiva T}, e com aproximagao do fator de dilui¢ao por Shang et al. (2002), onde:

" Ly,

Ty = ——F5— 3.46
™ FyAnR20p’ (3.46)

sendo op a constante de Stefan-Boltzmann e L, a luminosidade da mancha de acre¢ao, dado

por Hartmann et al. (1994):

GM.M 2R.
Ly = 1-— 4
h R, < Tmi + 7ﬁme) (3 7>
€
R}
Wh - Fh@, (348)

onde R, é o raio da estrela e r é dado pela Equagao (2.19). O correspondente fator de
dilui¢do para a fotosfera estelar sera:

R2

W, = (1—Fh)@-

(3.49)

As taxas de absorgao (g;« e gj ) foram obtidas usando um espectro de corpo negro nas
temperaturas da fotosfera da estrela e da mancha quente e em termos das se¢oes de choque
de transi¢do de um nivel j para o continuo, «; (v), dadas, respectivamente, por Shang et al.
(2002):

gjn = A / GW) g ) av, (3.50)

0

o .
Gjh = 47T/ L(V)Bu (Th) dv, (3.51)

0
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onde B, (T\) e B, (Ty) sao fungoes de Planck que descrevem a radiancia espectral emitida

por um corpo negro, definida como:

2h13 /2
hv ’
exp ) 1

Usamos as segoes de choque analiticas obtidas por Karzas & Latter (1961) para o atomo

B, (T) = (3.52)

de hidrogénio, que foram resolvidas por Martin (1996) para os niveis 2s e 2p.

o0 . = 2 (2) (2 +3)

" (3.53)
oo | 2 Oy (2]
o3 g, = Ay (22)" 14872 (L3
(3.54)

exp

—4 arctan (2\/E) [1 . (_2ﬂ>] -1 |

VE VE

1/ v

onde F = 1 < — 1>, vp = 8.22 x 10Hz ¢é a frequéncia no continuo de Balmer, Ag, =
]

1,10 x 10~ ™em? e Agp = 1,22 X 10~ '%cm? sdo constantes provenientes dos pardmetros do

sistema, como por exemplo a carga e a massa do elétron.

3.2.2 Recombinagao

Uma transicao descendente acontece pelo processo em que um atomo inicialmente io-
nizado se recombina com um elétron livre emitindo o excesso de energia na forma de um
foton, com frequéncia referente ao nivel em que o elétron se recombinou, formando um atomo

composto. Teremos as seguintes reacoes de recombinagao que populam os niveis 2s e 2p:
H™ +e — H(2s)+ hiy (3.55)

H™ +e — H(2p) + hvs. (3.56)

Nas reagoes (3.55) e (3.56) o fon HT captura um elétron formando um atomo no primeiro

estado excitado e emitindo um féton de energia hv.
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Tabela 3.4: Coeficientes de recombinagao radiativa

(0n.0) recomp, (cm*s™")
Tr = 1000K || Tg = 3000K | Tr = 10000K
5,185 x 10713 || 5,185 x 10713 || 1,582 x 10~13
7,611 x 10714 || 7,611 x 1071 || 2,342 x 10~
2,044 x 10713 || 2,044 x 10713 || 5,356 x 10~
2,562 x 10714 || 2,562 x 10714 || 7,816 x 10~1°
7,770 x 10714 || 7,770 x 10714 || 2,038 x 10~
8,547 x 107 || 8,547 x 10~ | 1,735 x 10714

Taxas de recombinacao

As taxas de recombinacdo ou probabilidade de recombinacdo, em unidades de s™!, sdo

3,—1

escritas em termos dos coeficientes de recombinacao o, em unidades de cm”s™".

(Rcvj)recomb. = Ne0y, (357)

Os coeficientes das taxas de recombinagao radiativa usados foram obtidos por Boardman
(1964) para diferentes temperaturas. Para obter esses coeficientes, foi usado o principio de
balanco detalhado para encontrar as secoes de choque de recombinacao, a partir das secoes

de choque de fotoionizagao de Karzas & Latter (1961), obtendo-se,

2 2
v Un a” 20+ 1
(O-n’e)recomb. = (> ( > ? (O-n’z)fotoion. ) (358>

Up, vV—1p, n2

onde a é a constante de estrutura fina e v, é a frequéncia correspondente ao potencial de

ionizagao do nivel de energia n. Os coeficientes das taxas foram integrados a partir de:

a; = /O 0 (o)), f(v)dv, (3.50)

onde f(v) é a fungao de distribuicdo de velocidades de Maxwell-Boltzmann, dado pela
Equacao (3.13).

Um resumo dos resultados obtidos por Boardman (1964) sao mostrados na Tabela (3.4)
para diferentes temperaturas (desde 103K até 10°K) e também para diferentes niveis de
energia n e momento angular orbital /.

Usando os dados da Tabela (3.4), teremos as seguintes taxas de recombinagao para as
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reagoes (3.55) e (3.56):

T 1/2
(RQQS)recomb, = NeQ2s (1{%) s (360)
e
T 1/2 B
(R072p)recomb. = NeQ2p (;) 8 17 (361>

onde T é a temperatura de referéncia para os dados da tabela.

3.2.3 Transicoes espontaneas

Denomina-se de transi¢ao espontinea, o processo em que um atomo em um estado
excitado, decai espontaneamente para um estado de energia mais baixa, emitindo um féton
durante esse processo.

As emissoes espontaneas adotadas estdo representadas abaixo:
H (2s) — H (1s) + hv (3.62)

H (2p) — H (1s) + hv. (3.63)

Nas reagoes acima, ocorrem emissoes de fétons apos o decaimento do elétron do nivel 2s

(ou 2p) para o estado fundamental.

Taxas de decaimento espontaneo

As taxas de transicoes espontineas sao dadas pelos coeficientes de emissdo espontanea
de Einstein A;_,; (que sdo a probabilidade, por unidade de tempo, de ocorréncia de uma
transicdo de um estado excitado para outro estado de energia mais baixa em um atomo),
multiplicados pela probabilidade do elétron escapar do nivel j, 3;, sem sofrer nenhuma

absorgao ou colis@o, definida por Martin (1996):

1 1—e™™
Como Q = [ [ cos0dOde,
1 [1—e
Bj =~ / ST 7 cosdb (3.65)
2 T

onde 7; é profundidade 6ptica, dada por:

dv\ !
Tj = KXo <cos 9ds> , (3.66)
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com o coeficiente de absorcao x,

22 ) .
K = 70Aj_>j, (g] - e > njr. (367)

gjr g

Neste conjunto de equagoes; Ag é o comprimento de onda de repouso da linha e g é o
peso estatistico. Os indices j e j’ representam respectivamente, o nivel superior e inferior da
transigao espontanea. O gradiente de velocidade (dv/ds) é definido ao longo da diregao do

fluxo e pode ser reescrito em termos de 6,

dv  dv db

T dds (3.68)

O comprimento de arco da curva definida pela Equagao (2.19), é por defini¢ao:

s= [ 1ai

onde dl é o vetor deslocamento ao longo da curva, que em coordenadas polares é dado por:

S (dr -
dl = <d0r + 7"0) de,

de forma que o comprimento de arco, desde um 6; inicial até um 6 final, seja entao:

O dr\?
_ 2 () . .
s /9 24 <d6> (3.69)

O moédulo da velocidade ao longo do funil é:

v = /v + v, (3.70)

onde as velocidades nas diregdes de R e Z sao dadas pelas Equagoes (2.25).

Para as reagoes (3.62) e (3.63) as taxas de transi¢ao espontanea serao portanto:

(R25a15)t7"ans.espont. = A2s%15/82s S_l (371>

(RQP’ls)trans.espont. = A2P—>1352P S_l' <372)

Os coeficientes de Einstein sao tabelados onde, Ass 15 = 8,2249 s~ e Azp15 = 6,2576 X
108 s7! (Green et al. 1957). Como o tempo de vida do nivel é dado pelo inverso do coeficiente
de Einstein, vemos que o tempo de vida do nivel 2s é bastante alto com relagao ao tempo

de vida do nivel 2p, dessa forma o decaimento esponténeo é mais eficaz para o nivel 2p.
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3.3 Equacoes de populacao e depopulacao

Uma vez que ng = an, entdo, pela Equacao (2.14),
J

ij = 1. (3.73)

Esta é uma equagao de vinculo muito 1til para a resolugao do sistema de equagoes vistos a
seguir.
Para os trés primeiros niveis ligados do atomo de hidrogénio mais o continuo, a equagao

de vinculo (3.73) poderéa ser resolvida para o nivel 1s,

Jis = 1= (fas + fop + fe) (3.74)

dessa forma, obtemos diretamente da equagao de vinculo a densidade fracional do nivel 1s.
Derivando-a com relacao a #, encontramos a primeira equacao para as taxas de transicao no

nivel 1s:

(3.75)

dfls _ des + df2p %
do dao g do )

Multiplicando-a por J (Equagao 2.44), encontramos a Equagao (2.45) para o nivel 1s, como

funcao das derivadas das densidades fracionais dos demais niveis:

g P (de?s Py LLN deC> . (3.76)

do de do do

Com os processos de transi¢oes detalhados nas segoes anteriores, podemos escrever as
equagoes de taxas de populagao e depopulagdo (Equacao 2.45) para os demais niveis do
atomo de hidrogénio considerados.

Para os niveis 2s, 2p e o continuo ¢ os termos de populagao sao dados respectivamente

por:

e
Z flejl,Qs = fis (R15723)excit. colis. + f2p (R2p:25)desexcit. colis.
i’ #2s
p
+f2p (R2P’2S)desexcit. colis. + fC (RCQS)recomb. ’

e
Z fj/RJJy?p = fis (R1572p)excit. colis. + fas (R2572p)excit. colis.
i'#2p
p
+f25 (R2372p)€XCit. colis. + fC (RC,2p)recomb.
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Z fj'Rj,,c = fls (Rlsvc)ioniz. colis. + f25 (RQS,C)jonjz,colis, + f2p (RQP»C)ioniz. colis.

j'#e
+f25 (RQSuC)fotoion, + f2p (R2puc)f0toion. ’

em termos dos coeficientes de transicao,

Z fj’Rj’gs = flsne'ﬁs—ﬂs + f2pn67§p—>25 =+ f2anfc'ng_>2$ + feneaoas, (3-77>
' #2s
D iRy oy = fisnehissop + fasneVsesop + fasni [y + fenteozp, (3.78)
3’ #2p
Z fj’Rj”gp = flsne’)/ls%c + f2$ne'723ﬁc + f2pne'>/2pac + fosPas + f2pP2p' (379)
i'#e
Os termos de depopulacao dos niveis 2s, 2p e o continuo ¢, serdo respectivamente:
f28 Z RQS,j/ = f2s [(RQS’ls)deseXCit. colis. + (R23’2p)zxcit. colis. + (R23:2P)Ie)xcit. colis.
i’ #2s
+ (R25715)trans. espont. + (R251C)f0toion. + (R25’C)ioniz. Colis.]’
f2p Z R2p7jl = fQP[(R2Pa15)desexcit. colis. + (R2P725)(eiesexcit‘ colis. + (R2P725)gesexcit. colis.
i #2p
+ (R2p715)trans. espont. + (R2p7c)f0t0i01’1. + (R2p70)ioniz. colis.}
€
fc Z RCJ/ = fc [(RCaQS)recomb. + (RCvQP)recomb.] )
J'#e
em termos dos coeficientes,
fas Z RQS,j/ = Jos [713755_,18 + n67§s—>2p + NeV2s—c
i’ #2s
+A25—>15B25 + PQS + an67§5_>2p] ) (380)
f2p Z RQp,j, = f2p [ne’ygpﬁls + n67§p%2s + anC’ng—ﬁs
i'#2p
+A2pﬁls,82p + P2p + ne’YZp%c] (381)
€
fe Z R, = fe [neaas + neaoy) . (3.82)

j'#e
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Assim as equacOes das taxas para os niveis 2s, 2p, e o continuo ¢, sdo, de acordo com Equacao

(2.45), dadas pela diferenga entre os termos de populagao com os de depopulagao:

dfa Eis2
R O R e

e e
+nefca2s - f2s (ne’YQs_ﬂs + 3”672]3_)23 + NeY2s—e

+A2sﬁlsﬁ2s + P + 3”ch’7§)p_>23)7 (383>

df2p
J de

Els%2p

kT

e e
+ne feaop — fop (ne”sz—ﬂs T NeYopyos T MeV2p—e

= Nef1537%p—15 €XD ( > + Ne f2s3V5p 25 + ancf2337§p_>25

—"_AQp—)lSBQp + P2p + annygp_ﬁs) (384)

dfe
gYe

a0 = Nef1sV1s—e + NefasV2s—se + nef2p'72p—>c + fos Pas

+f2pP2p — fe (neOQS + nea2p) ) (385)

onde nas Equagoes (3.83) e (3.84) escrevemos os processos inversos em termos de seus cor-
respondentes, como mostrado nas se¢oes anteriores.
O somatoério do segundo termo do lado direito da Equagao (2.35) sera expandido em

termos das equagoes (3.76), (3.83), (3.84) e (3.85). Assim,

des df2p dfc
EopJ—+ E.J—. .
o T Bl Bl (3.86)

- df; d s
Y EiiVf = ZEJ-J£ = EJ z;; + EaeJ
j j

As equacoOes de taxas também foram resolvidas numericamente. Detalhes dos procedi-

mentos adotados estao descritos no Capitulo (5).



Capitulo 4

Processos de Aquecimento e

Resfriamento

Neste capitulo tratamos dos processos de aquecimento e resfriamento do gés presente
no tubo de acre¢ao. Como vimos no Capitulo (2), as taxas de aquecimento e resfriamento
por unidade de volume sdo representados respectivamente por I' e A na equacao de calor
(Equagao 2.35).

O géas nas colunas de acregao pode ser aquecido ou resfriado por fontes de varias origens.

Martin (1996) considerou em seu trabalho algumas dessas fontes, como por exemplo:

Difusao ambipolar - Por causa do movimento relativo entre as particulas carregadas e as
particulas neutras no gas, estas acabam sendo friccionadas, o que resulta na redugao da
velocidade relativa existente entre estas particulas. O resultado disso é o aquecimento
friccional do gas no tubo de acrecdao. O aquecimento por difusao ambipolar depende
da forga agindo sobre as particulas neutras devido a colisdes com os fons e também

depende da velocidade relativa entre os fons e as particulas neutras (Shang et al. 2002).

Linhas de transi¢ao de elementos pesados - Martin (1996) considerou as linhas de tran-

sigao de varios elementos pesados (O I, Fe II, CII, ST e o N I) como fontes de resfri-

40



CAPITULO 4. PROCESSOS DE AQUECIMENTO E RESFRIAMENTO 41

amento. Para todos esses ions, considerou-se o equilibrio termodinamico local. Todas

as taxas e transigoes desses fons sdo encontradas em Hollenbach & McKee (1989).

Emissao de fotons de Lyman (Ly«) - Emissao de um foton devido a transigao do nivel
2p para o estado fundamental pode causar o resfriamento do gas. A taxa de resfri-
amento é dada como funcdo da taxa de decaimento radiativo espontaneo, da energia

necesséria para a transigao ocorrer e da populagao do nivel 2p (Shang et al. 2002).

Emissao proibida de dois-fotons - A transicdo de dois-fotons envolve a emissdo simul-
tanea de dois foétons por um atomo em um processo de transicido totalmente proibidal,
onde a soma das energias de cada féton devera ser igual a energia necesséaria para
transi¢ao entre os niveis acontecer (Ferland & Straley 2006). A transigao esponténea
do nivel 2s para o 1s do atomo de hidrogénio e que pode ocasionar o resfriamento
do gas, caracteriza uma emissao totalmente proibida, de maneira que a transi¢ao sé6
acontece por colisao ou emissao de dois fotons. A emissao de dois-fétons s6 acontece se
o tempo de vida do nivel 2s for pequeno o suficiente para ser permitida pelo principio

de incerteza (Kwok 2007).

As taxas de aquecimento e resfriamento, para diferentes fontes usadas por Martin (1996),
estao detalhadas na Figura (4.1). Algumas dessas taxas (fontes descritas acima) possuem
valores muito baixos comparados com as demais, nao influenciando na termodindmica do
gas, de forma que podemos descarta-las deste modelo. Os termos de aquecimento e resfria-
mento usados por Martin (1996) e que influenciaram na temperatura estao detalhados nas
Segoes (4.1) e (4.2). Esses mecanismos serao adotados neste modelo de perfil de temperatura
juntamente com o aquecimento por raios-X que também esta detalhado na Segao (4.1).

Vasconcelos et al. (2002) calcularam o aquecimento do gas devido ao amortecimento de
ondas Alfven?. Eles obtiveram com este trabalho taxas relevantes para interferir no perfil de
temperatura do gas, mas para isto, essas ondas deviam ser geradas em todo tubo de acregao,
o que é um problema, ja que as ondas Alfven se formam no choque do gas proveniente do

tubo com a superficie da estrela. Por isso, ndo consideramos o amortecimento de ondas

"Uma emissdo permitida deve satisfazer a condicdo em que Al = +1, ou seja, deve existir uma diferenca
de 1 nos momentos angulares orbitais dos niveis envolvidos na transigao. No caso da transi¢ao 2s para 1s
Al =0 e Am = 0, caracterizando uma transi¢cdo totalmente proibida.

20Ondas Alfven sdo ondas magnéticas que se movem ao longo das linhas de campo magnético. Essas ondas
sao geradas por perturbacoes no campo magnético ou por reconexoes das linhas de campo.
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Figura 4.1: Taxas de aquecimento e resfriamento obtidas por Martin (1996), onde vemos
todas as fontes de aquecimento e resfriamento usados por ele, ou seja, tanto as taxas que
influenciaram, quanto as que nao tiveram influéncia no perfil de temperatura. a)Taxas de

aquecimento. b)Taxas de resfriamento.

Alfven como fonte de aquecimento neste trabalho.

4.1 Fontes de Aquecimento

Usamos como fontes de aquecimento, a compressao adiabatica e a fotoionizagao estudadas
por Martin (1996) e também acrescentamos o aquecimento devido a raios-X emitidos pela

estrela central, ja que estrelas jovens possuem alta luminosidade nesta faixa do espectro.

A funcgao de aquecimento por unidade de volume I" serd dada pela soma de todos esses

processos de aquecimento, exceto o aquecimento por compressao adiabatica, que ja esta
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Figura 4.2: Acrecdo magnetosférica para um campo de dipolo cujas linhas sdo descritas pela

Equacao (2.19).

implicito na equacéo de calor. Assim,

I' = I'pot + I'rx, (4.1)

onde I'py; € a taxa de aquecimento devido & fotoionizacao dos dtomos de hidrogénio no gas e
esta detalhada na Subsegao (4.1.2) e I'rx € o aquecimento causado pela absor¢ao de raios-X

no funil de acregao, que esta detalhado na Subsegao (4.1.3).

4.1.1 Compressao Adiabatica

Em uma transformagao adiabatica, nenhum calor é adicionado ou perdido durante a
compressao ou expansao de um gas, ou seja, nao ha trocas de calor entre o sistema e o
meio exterior. Segundo a primeira lei da termodindmica (Equagao 2.1), para uma trans-
formacgao adiabatica, todo trabalho realizado sobre o gas ou pelo gas resulta no aumento
ou na diminuigdo da energia interna e consequentemente resulta no aumento ou diminuicao
da temperatura do sistema, dependendo se o gés estd sendo comprimido ou se expandindo,
respectivamente.

Consideramos que o gas no funil de acrecao sofre compressao adiabatica (uma vez que nao
h4 trocas de calor com o meio externo, todos os termos de aquecimento e resfriamento usados
aqui sao gerados dentro do proprio sistema). Dessa forma o termo de trabalho na equacao de
calor, ou seja, o primeiro termo do lado direito da equacao é o termo de aquecimento devido
a geometria do tubo de acrecao, como pode ser visto na Figura 4.2, que foi gerada usando a
equagao que descreve a geometria das linhas do campo magnético de dipolo (Equagao 2.19).

Vemos que o gas parte do disco, afunilando até chocar-se com a superficie da estrela. Assim
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o aquecimento devido & geometria do fluxo estd implicito na equacao de calor:

I'Adiab = /ﬁTU.ﬁTLH. (4.2)

4.1.2 Fotoionizacao

Como vimos, a fotoionizacdo consiste no processo onde o elétron ligado ao atomo é
removido para estados livres através da absor¢do de um féton. Esta é uma maneira de se
transferir energia da estrela para o géas nas colunas de acre¢ao (Kwok 2007), pois a energia do
foton estelar absorvido pelo a&tomo, depois de parte ter sido usada para superar o potencial
de ionizacao do estado, é convertida em energia cinética para o elétron livre. O elétron
transfere essa energia ao gés circundante por meio de colisoes, dessa forma aumentando a
temperatura do gas.

De forma semelhante ds equagoes obtidas para o coeficiente de fotoionizagdo no Capi-
tulo (3), o aquecimento do gas por fotoionizagao sera governado por fétons provenientes da

fotosfera estelar e também da mancha anular que é causada pelo choque de acre¢do. Assim

os termos de aquecimento serao dados por (Shang et al. 2002):

FFot2s = n25k (W*g*,ZsT* + Whgh,ZsTh) erg Cm_gs_l (43)

Trot2p = N2pk (Wigs 2pTh + Wign.2pTh) erg cm s (4.4)

para fotoionizacao partindo do nivel 2s e 2p, respectivamente. Os fatores de diluicao
(W e W},) sao determinados pelas Equacoes (3.49) e (3.48) e as taxas de absorcao (g« € g, ;)
sao dadas pelas Equagoes (3.50) e (3.51).

Portanto a taxa de aquecimento por fotoionizacao por unidade de volume sera dada pela

soma das taxas de aquecimento do nivel 2s e do nivel 2p. Ou seja,

FFot = I‘Fot2s + FFOtQp- (4'5>

4.1.3 Raios-X

Como discutido no Capitulo (1), objetos estelares jovens em todos os estagios de evolugao
(classes 0 até I1I) emitem em comprimentos de onda de raios-X, e apresentam alta luminosi-

dade nessa faixa do espectro, que varia de 10?® a 1032 erg/s. Por isso, o aquecimento devido
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a raios-X produzidos pela estrela central pode afetar diretamente o perfil de temperatura nas
colunas de acregao. Trabalhos anteriores mostram que a quantidade de raios-X observada
em estrelas T Tauri é suficiente para ionizagao e aquecimento do disco de acregao (Glassgold
et al. 1997, 2004; Igea & Glassgold 1999) e do vento do disco (Shang et al. 2002; Panoglou

et al. Comunicagao Privada).

Supomos que os raios-X sejam produzidos na coroa super aquecida da estrela central.
Dados observacionais mostram que estrelas T Tauri emitem nos comprimentos de ondas
maiores da faixa de raios-X do espectro, chamados de raios-X moles e em comprimentos de

ondas menores dessa faixa, que chamamos de raios-X duros.

Acredita-se que os raios-X duros sao originados durante eventuais erupgoes que ocorrem
devido a eventos de reconexao de loops magnéticos, liberando grandes quantidades de energia
armazenadas no campo magnético. Os raios-X moles sao produzidos na coroa da estrela que
estd na fase quiescente, ou seja, sem a presenca de muitas erupgoes e também no choque de
acrecao do gas. Essas erupgoes na superficie de estrelas jovens indicam a presenca de intensa

atividade magnética nessa fase de evolugao da estrela.

Em estrelas T Tauri classicas tipicas, as componentes de raios-X moles e duros apresen-
tam temperaturas do plasma da ordem de kTx =~ 1 keV e kT'x ~ 2—5 keV, respectivamente.
Para essas bandas de energia do espectro de raios-X, teremos luminosidade de raios-X corres-
pondentes a Ly ~ 10?8 —10% erg/s para bandas menos energéticas e Lx =~ 103! —1032 erg/s
para bandas mais energéticas. Inicialmente usamos, em nosso modelo, espectro de raios-X
com energia caracteristica kTx = 2 keV e luminosidade de raios-X, Lx = 103! erg/s. Este é
um valor tipico para uma estrela jovem com aproximadamente 1 massa solar com erupgoes

tipicas em um intervalo de 4-6 dias (Wolk et al. 2005).

Favata et al. (2005) analisaram erupgoes de raios-X observados pelo COUP (Chandra
Orion Ultra-deep Project), o que lhes permitiu determinar alguns parametros fisicos da es-
trutura das erupgoes, como por exemplo, o seu tamanho, densidade eletrénica, luminosidade
de raios-X a meia altura do loop, temperatura do pico e o campo magnético minimo neces-
sario para confinar as erupgoes do plasma nos loops magnéticos. Os pardmetros derivados
para cada evento de reconexao estao detalhados na Tabela (4.1). Na primeira coluna esta
identificada a referéncia segundo o catélogo oficial do COUP, que pode ser encontrado em

http://www.astro.psu.edu/coup/, e na terceira e quarta colunas estdo a massa e o raio da
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Tabela 4.1: Caracteristicas de erupgoes de algumas estrelas jovens (Favata et al. 2005)

Ref. Tpc(lo8 K) || M.(Mg) || R«(Re) || Lx(ergs™h) || L(10'° cm) || ne(10*°%cm=2) || B(G)
28 2,08 0,53 2,30 1,00 x 10%2 55 4,70 180
43 1,42 0,40 2,92 1,30 x 103! 112 0,50 51
90 2,70 0,52 2,51 2,40 x 1032 7,2 146 1170
141 1,77 2,11 3,30 1,90 x 103! 13,7 16,0 310
223 1,70 1,19 2,79 5,80 x 103! 48,3 4,0 154
262 2,70 1,13 1,58 4,10 x 103 198 0,40 62
454 2,19 2,35 4,58 2,60 x 103! 323 0,14 32
597 0,87 1,49 2,01 7,00 x 1030 22 5,40 128
649 2,06 0,40 2,17 2,20 x 103! 64 1,80 113
669 2,03 1,52 2,59 3,40 x 103 92 1,10 88
752 3,39 0,54 1,67 1,90 x 1032 65 5,40 250
848 2,70 0,29 1,98 4,00 x 103 162 0,50 70
891 2,70 2,43 4,58 1,10 x 10%? 173 1,60 120
960 1,15 0,24 2,16 9,80 x 103! 3,7 260 1020
971 2,26 0,69 3,28 9,70 x 103 35 7,90 250
976 2,70 0,18 0,91 3,20 x 103! 76 1,50 120
1246 2,70 0,23 1,62 7,20 x 103! 40 560 240
1410 2,70 0,36 0,51 3,70 x 103 110 1,00 95
1568 2,70 2,55 3,99 7,80 x 1032 3,7 120 3480
1608 2,58 0,48 1,76 1,60 x 103! 82 1,00 96

estrela em unidades solares, também obtidos do site, respectivamente.

Quando um féton de raios-X interage com um atomo do gas nas colunas de acrecao,
produz um fotoelétron, com alta velocidade e com energia E— I, onde E ¢é a energia do féton
e I é o potencial de ionizacao do dtomo. Este elétron, chamado de primario, pode colidir
com outros d4tomos do gés e produzir um elétron secundario. As taxas de ionizagdo priméria
e secundérias sao somadas para produzir a taxa de ionizacao total por raios-X, e por isso,
tanto os elétrons secundarios quanto os primérios sao usados para produzir aquecimento no
gas. Porém, alguns trabalhos mostram que as taxas de aquecimento produzidas por elétrons
priméarios sdo muito baixas, podendo ser descartadas dos célculos (Krolik & Kallman 1983;

Shang et al. 2002).
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A taxa de aquecimento devido aos raios-X por unidade de volume é calculada por Pano-

glou et al. (Comunicagao Privada):
Lrx =nHxnm, (4.6)

onde 7 é a eficiéncia no aquecimento e Hx é a taxa atenuada de deposicao de energia de
raios-X.

A eficiéncia no aquecimento é descrita como uma funcio da fracao eletronica x.:

m — 1
=1
g —i_l—i-cacg7

(4.7)
Os coeficientes que aparecem na equagao sao tabelados por Dalgarno et al. (1999), sendo

no = 0,113, ¢ = 7,76 e a = 0,673 para um gas de hidrogénio.

A taxa de deposigao Hx ¢ dada em termos do fluxo de raios-X (Shang et al. 2002):

Hx = /EOO Fx (E)ope (E)exp (—ope (E) Ny) dE, (4.8)

onde Ey ¢ o valor minimo de energia do foton (Ey = 0,1 keV, segundo Shang et al. 2002),
Fx é o fluxo de raios-X, Ny é a densidade colunar de hidrogénio e oy (E) é a secao de
choque de absorcao fotoelétrica. Usamos uma lei de poténcia para calcular oy (E), dada

por Glassgold et al. (1997) e Shang et al. (2002):

keV \”
Para a abundancia solar, p = 2,485 e o (1keV) = 2,27 x 10722 cm?.
A densidade colunar Ny é dada pela integral da densidade de hidrogénio:
Ny :/ nydr, (4.10)
0

com r dado pela Equagao (2.19).
O fluxo de raios-X é modelado como um espectro térmico, ou seja, um espectro de corpo
negro, o qual depende s6 da temperatura (Panoglou et al. Comunicagao Privada):

Fy(g) =X

Lx\ . (—FE
=|—)exp| — ).
kT ) P\ kT

Supondo a estrela esférica, o fluxo a uma distancia r da estrela seré:

Fx (E) = ﬁ (éﬁ;) exp (;;:é) | (4.11)
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Substituindo na Equacao (4.8), encontramos:

1 *( Lx -F
Hx =— — — e (& —0pe () Nig) dE, 4.12
=i |, (s ) o (7. ) e (B exp (=03 () Vit (412)

para facilitar a resolucdo da integral fizemos uma mudanga de variaveis, definindo:

E ar
= = (413)
e substituindo a Equacao (4.9):
1 o0
Hx = 1— / Lxope (KTx) & Pexp [— (§+ 7xE77)] d, (4.14)
wr o
E,
onde & = ﬁ e
7x = 0pe (KTx) Ny (4.15)

é a profundidade 6ptica de raios-X em kTx. Dessa forma, podemos separar a parte inde-

pendente de £ da integral,

H = Ho (1) I, (Go,7) (4.16)
Hy (r) = W (4.17)

c
I, (§0,7x) = :w exp [ (6 + rx€7)) de. (418)

Shang et al. (2002), derivou (usando o método do gradiente) uma férmula analitica para essa

integral, encontrando:

2 1/2
Ly~ | ——— WP 2 exp [~ (& + 7xE,)] 4.19
P (p2Tx+£f’n+1> £ p[-(& X)) (4.19)

onde &, satisfaz a equagao algébrica:

En (04 &m) = p7x, (4.20)

que resolvemos usando o método de Newton, com passo inicial &, = (pTX)l/ (pH), e com

1
precisio de 107%. Esta solucdo para a integral I, é valida para 7x > 19 = ,55 (p+&) =
p

1074, que é uma condicdo verificada para o modelo.
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4.2 Fontes de Resfriamento

Usamos como fontes de resfriamento o processo conhecido como Bremsstrahlung (ra-
diagao livre-livre) e também as linhas de Mg II e Ca II, que foram estudados por Martin
(1996).

Assim como os termos de aquecimento, a funcao de resfriamento é obtida através da

soma de todos os processos de resfriamento considerados no sistema, ou seja,
A = ABrem + Amgit + Acarr, (4.21)

onde Arem, AMgil, Acarr sao as taxas de resfriamento devido a radiagao de frenagem, as
linhas de Mg II e as linhas de Ca II, respectivamente. As taxas de resfriamento devido aos

processos citados estao detalhadas nas subsecoes seguintes.

4.2.1 Bremsstrahlung

O processo de bremsstrahlung consiste na emissao de radiagao devido a aceleragao de uma
carga em um campo de Coulomb de outra particula carregada. A emissao de radiacao por
bremsstrahlung acontece em gases muito quentes, pois estes podem possuir elétrons livres e
fons provenientes de processos de ionizacao, facilitando a interacao entre fons e elétrons. Por
tratarem-se de processos envolvendo particulas livres, o bremsstrahlung também é conhecido
como emissao livre-livre.

Particulas carregadas quando aceleradas ou desaceleradas emitem radiacao (fotons).
Sempre que um elétron passa perto de um ion, ele é defletido e consequentemente desa-
celerado emitindo radiagado. Consideramos o processo de bremsstrahlung térmico, que leva
em consideracao as diferentes caracteristicas do par elétron-ion (como por exemplo, a dis-
tancia entre eles e a velocidade do elétron). Com esse processo de desaceleragao o gas perde
energia e resfria. A perda de energia total, por unidade de volume e por unidade de tempo,

devido a este processo é dada por Rybicki & Lightman (1987):

G R e (422)

ABrem =

onde gg é o fator de Gaunt (fator de corregao do regime classico para o quantico).
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4.2.2 Linhas de Call e MgII

De acordo com Martin (1996), as linhas de Call e Mgll sdao uma importante fonte
de aquecimento e resfriamento, atuando no sistema como um termostato. As taxas de

aquecimento e resfriamento devido as linhas de Ca Il e Mg II sao dadas por:

Aj,j’ = hVAj’,janj,j’a (423)

onde Aj ; & o coeficiente de emissao esponténea e Z; ; é um termo radiativo, dado por
Mihalas (1978), que é determinante para saber se as linhas ajudarao a resfriar ou a aquecer

0 gas no tubo:

I
Zjj = Bjg (1 - Sjj/) : (4.24)

sendo I, o campo de radiacdo externo (aproximado como uma fungao de Planck), 3;; a
probabilidade de escape do nivel j' (Equagao 3.64) e S; ;s a funcao fonte da linha, ou seja,
é a razdo entre a emissividade e a opacidade da linha. Segundo Shine & Linsky (1974), a

fungao fonte é dada por:

2hv3 g m;
S =5 (4.25)
ctgj ny
Dessa forma, Z; j serd dado por:
g; M 1
Zjj = Bjg |1 = =5 i (4.26)

g5 nj exp (g7 — 1)

A taxa de aquecimento ou resfriamento devido as linhas serd dada pela soma de todas
as transicoes possiveis de j' para j. Para valores positivos de Z; s, a linha esta irradiando
mais energia do que absorvendo, e entao o resfriamento do gas ocorre. Por outro lado, para
valores negativos de Z; ;/, a energia ¢ transferida do campo de radiacao para o gés, dessa
forma, ocorre o aquecimento do gas.

Para determinarmos Z; j e consequentemente a taxa de aquecimento ou resfriamento
devido a essas linhas, é preciso conhecer as densidades populacionais dos niveis (n;). De
forma semelhante ao 4&tomo de hidrogénio, para obtermos as densidades populacionais dos
niveis resolvemos a equagao de taxa (Equagao 2.36), porém para esses fons consideramos o

meio em equilibrio termodinamico local, ou seja:

n; Y R.s—Y nsRy =0, (4.27)
J'# J#i
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Essa equagao foi resolvida usando processos colisionais e radiativos, de maneira semelhante
ao atomo de hidrogénio.

Resolvemos apenas para as linhas de Mgll, da maneira descrita acima, considerando trés
niveis ligados para esse atomo. Baseado nos resultados, para essas linhas, obtidos por Martin
(1996), ver Figura (4.1), aproximamos as linhas de Call a partir do resultado obtido para o
Mgll, ou seja;

Acanr = aAgrr, (4.28)

onde « é uma constante que melhor ajuste o resultado para Call a partir de MglI.



Capitulo 5

Método Numérico

Neste capitulo detalhamos os procedimentos numéricos utilizados para resolucao do sis-
tema de equagdes visto nos Capitulos (2), (3) e (4), e também explicamos a rotina do

programa construido para a resolugao das mesmas.

5.1 Equacgoes stiff

As Equagoes (2.35), (3.83), (3.84) e (3.85) sao equagoes diferenciais acopladas, ou seja,
sao equacoes dependentes uma das outras, e também sao equacoes ditas stiff. Em mate-
mética, uma equagao stiff é uma equagao diferencial para a qual alguns métodos numéricos
de resolugao de equacoes diferenciais s@o instaveis, a menos que o tamanho do passo seja
extremamente pequeno, o que exige um tempo computacional muito grande. E dificil definir
qual funcao é stiff mas, de maneira geral, uma equacao diferencial do tipo stiff possui termos

que fazem a solucao variar rapidamente. Normalmente uma equacao stiff tem a forma:

y = f(y) (5.1)

Existem alguns métodos numéricos de resolugao de sistemas de equagoes do tipo stiff,

como por exemplo, variagoes do método de Runge-Kutta, onde o mais usado deles é o

52
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método de Rosenbrock, que também é conhecido como método de Kaps-Rentrop. Usamos
este método para a resolugao do nosso sistema de equagoes, que é um método compativel
para o mais complicado sistema de equagoes, e que requer pouco tempo computacional. Este
método busca solugoes do tipo:
s
y(zo+h) =yo+ Y _ ciki, (5.2)
i=1
onde k; é um fator de correcao, ¢; é um pardmetro constante independente do problema,
Yo é a funcao no ponto inicial, zg é a variavel de integracdo também no ponto inicial e h o
tamanho do passo.

Para este método usamos as subrotinas descritas em Press et al. (1992). De forma
geral, o método resolve as equacgoes variando o tamanho do passo e também exige o célculo
do jacobiano das fungoes, ou seja a derivada das func¢oes em relacdo a todas as variaveis
dependentes do sistema de equacgoes, ou seja, precisamos das derivadas de cada uma das

S S d c T ~ .
dg; ) d(ji:z , J f2p, Jﬁ e ar em relacao a cada variavel, fos, fap, fe, T e

do do — do

também em relagao a variavel de integracao 6.

equacgoes, J

5.2 C(Codigo

Para a resolugdo do sistema de equagoes construimos um programa em fortran 77/90.
Como ja ressaltado, todas as equagOes diferenciais e integrais foram resolvidas usando
subrotinas retiradas de Press et al. (1992). O programa basicamente é constituido de uma
parte principal de onde chamamos subrotinas que procedem & resolucao das equagoes e que
por sua vez, chamam as demais subrotinas destinadas ao célculo dos pardmetros necessarios
para a resolucdo das equacoes. No Apéndice A encontra-se um fluxograma do programa,

que seré descrito nas segoes seguintes.

5.2.1 Programa principal

No programa principal, sao definidos os valores para as fungoes no ponto inicial, como
mostrado na Tabela (5.1). Tomamos como ponto inicial a base do disco, ou seja as func¢oes
sdo integradas de um 6; (inicial) definido na base da coluna até um 6 (final) perto da

superficie da estrela. O angulo @ varia como definido anteriormente, na Figura (2.1). O 6y
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Tabela 5.1: Valores para as fungdes no ponto inicial

funcao || valor inicial

fasi 1x 10716

f2pi 1x 1014

fe 1x10°8
T; 3000 K
0; 0,34

é definido em termos do raio no plano médio do disco, ou seja, o raio de truncamento r;,,

fazendo a aproximagao que no final da coluna r ~ R, (r definido pela Equacao 2.19):

6 = arccos ( R*> , (5.3)
T'm

onde inicialmente fazemos r,, = r;,, ou seja, o raio de truncamento do disco é o raio mais
interno da coluna de acrecao.

No programa, as fungées no ponto inicial sdo representadas por:
ystart(1l) = fagi;  ystart(2) = fopi; ystart(3) = fe;  ystart(4) =T,

Para a integracao das equacdes usamos valores padrao para pardmetros adotados para o

disco e a estrela. Estes parAmetros estao indicados na Tabela (5.2).

Tabela 5.2: Parametros do sistema

Parametro valor
M, 0,8 Mg
R, 2 Rp
T, 4000 K
M 10~7 Mpano~!
Tin 3,38 Ry
Text 5 Rs

Precisamos resolver quatro equagoes diferenciais, ou seja teremos como resultado quatro
variaveis. Assim, definimos no programa principal a quantidade e quais sdo as varidveis que

devem ser obtidas como resultado. Cada variavel é representada por y(n), com n = 1,2,3,4,
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dessa forma definimos:

y(1) = fas; y(2) = fop; y(3) = fe; y(4) =T,

e o nimero de variéveis entra como paradmetro, onde nvar = 4. Colocamos como parametro

também a precisdo dos calculos (¢ = 1 x 1073) para a integracio do sistema de equagdes.

5.2.2 Subrotina Derivs

Definidas as condigOes iniciais e os parametros do sistema, o programa chama as rotinas
de integracao iniciando pela subrotina odeint. Esta subrotina tem a funcao de linearizar
matrizes e nela é chamada uma outra subrotina denominada derivs. Na derivs, entramos
com todas as equagoes a serem resolvidas, ou seja, Equagoes (2.35), (3.83), (3.84) e (3.85),
que sao definidas no programa como:

df2s .
do’

dydz(3) = JC;—J;C; dydz(4)

_ar
T

d
dydz(2) = J@'

dydz(1) = =

onde a varidvel de integracao passa a ser x. Nesta subrotina, devem ser definidos todos
os termos pertinentes a resolucao do sistema de equagoes. Dessa forma, iniciamos com o
célculo do potencial de ionizagao de cada nivel (Equagao 3.1), seguindo com o calculo das
variaveis C' e D (Equagoes 2.24 e 2.31) e com o calculo do raio da trajetoria do gas, ou seja,

resolvemos a Equagao (2.19).

Subrotinas Denshidro e Colis

Chamamos uma subrotina (Denshidro) para calcular as densidades no géas, ou seja,
calculamos ng, p, ne, e consequentemente x.. De retorno a derivs, calculamos J, ou seja
resolvemos as Equagoes (2.44), (2.25), (2.23), e também calculamos as derivadas em relagao
a 6 das Equagdes (2.20) e (2.21). Chamamos uma nova subrotina denominada de Colis para
o calculo das taxas devido a transigoes colisionais. Como os processos de excitacao estao
escritos em termos dos processos de desexcitacao, calculamos apenas as taxas para esses
ultimos processos, ou seja, nessa subrotina resolvemos as Equagoes (3.15), (3.16), (3.23),

(3.24), (3.25) e (3.26).
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Subrotina Ioncolis

Calculamos diretamente na derivs as taxas de recombinacao radiativa para os niveis 2s
e 2p, usando as Equagoes (3.60) e (3.61). Em seguida, criamos uma subrotina (Ioncolis)
para calcular a taxa de ionizagao colisional que, como visto no Capitulo (3) é igual para os

niveis 2s e 2p. Assim resolvemos apenas as Equagdes (3.36), (3.37) e (3.38).

Subrotina Foto

Chamamos a subrotina Foto para calcular as taxas devido a fotoionizacao. Iniciamos
com o calculo da temperatura da mancha quente, para isso calculamos a luminosidade de
acrecao (Equagao 3.47) e resolvemos a Equagao (3.46), e a temperatura efetiva da estrela é
dada na Tabela (5.2). Calculamos as densidades de particulas nos niveis 2s e 2p usando a
Equagao (2.14). Calculamos a fragdo da estrela coberta pela mancha, F}, onde #; é obtido
quando 7, = r;, € 02 é dado quando r,, = 7.+ sendo 7, nos dois casos, aproximadamente o
raio da estrela. Assim:

1 1
01 = arccos 338 e @y = arccos \/; (5.4)

Em seguida, calculamos os fatores de diluicao para a regiao da mancha e também para
a fotosfera estelar (Equagoes 3.48 e 3.49). As taxas de absorgao, Equagoes (3.50) e (3.51),
resolvidas tanto para os niveis 2s e 2p, fornecem um total de quatro equagoes. Essas equagoes
sao dadas por integrais. Dessa forma usamos um novo método numérico para a resolucao
das mesmas, o método de Romberg, que é uma versao melhorada do método de trapézios.
Criamos uma fun¢do para cada integrando de cada uma das equagoes. Em cada uma dessas
fungdes resolvemos as equagoes para a fungdo de Planck (Equagdo 3.52) e para as secoes
de choque de fotoionizagao (Equagoes 3.53 e 3.54). Cada uma dessas fungdes retorna o
integrando de uma das equagOes para taxa de absorcao e dessa forma, procede-se com a
integragao usando as subrotinas do método de Romberg de Press et al. (1992). As integrais
sdo resolvidas desde o limite de Balmer (v = 8,223 x 10 Hz) até o limite de Lyman
(v = 3,288 x 10' Hz). Com todas as taxas de absorcio calculadas, resolvemos as taxas de

fotoionizagao, ou seja, calculamos a Equagao (3.45) tanto para o nivel 2s quanto para o nivel

2p.
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Subrotina Prob

De volta a derivs, criamos a subrotina Prob para o calculo da probabilidade de escape
(Equacao 3.64). Esta equagao também é dada por uma integral, ou seja, para ela também
criamos uma funcdo para o nivel 2s e outra para o 2p, para resolver o integrando da equagao.
Em cada uma dessas fung¢des, calculamos as Equagoes (3.66), (3.67) e (3.68), integrando-as

em 6, usando também o método de Romberg (Press et al. 1992).

Subrotina Aqueci

Seguimos com o calculo das taxas de aquecimento, dadas pela Equagao (4.1). Assim, em
uma nova subrotina, calculamos as taxas de aquecimento devido a fotoionizacao, ou seja,
resolvemos as Equagoes (4.3), (4.4) e (4.5). Calculamos as taxas de aquecimento devido aos
raios-X. Para isso, dentro da subrotina para o aquecimento, chamamos uma outra chamada
de Xray para essa finalidade, e nesta, definimos a luminosidade de raios-X, que conforme
discutido no Capitulo (4), podemos variar de 10?2 a 1032 erg s7!. Calculamos a densidade
colunar de hidrogénio, Equagao (4.10), onde novamente usamos as subrotinas de integracao
do método de Romberg. Calculamos a segao de choque, a eficiéncia no aquecimento e
a profundidade optica (Equagoes 4.7, 4.9 e 4.15, respectivamente). Criamos uma rotina
baseada no método de Newton para encontrar a raiz da Equagao (4.20), com precisao de
107%. Com a raiz encontrada, calculamos a expressao analitica (4.19) e também a expressio
para Hy (Equagao 4.17). Dessa forma, calculamos a atenuagao por raios-X, Equagao (4.16),
e a taxa de aquecimento por raios-X, Equagao (4.6).

Na derivs, também calculamos separadamente o primeiro termo do lado direito da equa-
¢ao do calor. Como discutido no Capitulo (4), este termo representa o aquecimento devido
a compressao adiabética. Este calculo é feito para quantificar a importancia da compressao
adiabatica para as colunas de acrecao. Também calculamos as Equagoes (3.74) e (3.75),
para obter fi5 em termos das demais densidades, que, como foi discutido no Capitulo (3),

tem a vantagem de evitar mais uma equagao diferencial para resolver.

Subrotina Resfr

Na derivs criamos a subrotina Resfr para as taxas de resfriamento. Nesta, calculamos

a taxa de resfriamento devido a radiagao livre-livre (bremsstrahlung) pela Equagao (4.22) e
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chamamos uma subrotina (ResMgII) para o calculo das taxas de resfriamento devido as
linhas de Mg II, ou seja, resolvemos as Equagoes (4.23), (4.26) e (4.27). Com o resultado
para as linhas de Mg II, aproximamos a solu¢ao para as linhas de Ca II, Equagao (4.28),

com a = 1,5.

5.2.3 Subrotina Arco

Com isso finalizamos a derivs voltando para odeint. Chamamos a subrotina Arco
para calcular o comprimento de arco do funil, ou seja, resolvemos a Equagao (3.69). Esta
equagao foi resolvida analiticamente e inserida no programa, com a finalidade de poupar
tempo computacional. Calculamos também nessa subrotina a variavel que chamamos de Y,
que é a razao entre os comprimentos de arco em cada # e o comprimento de arco total da

coluna, ou seja,

onde Sy é o comprimento de arco em cada 6, que é dado pela Equagao (3.69), com limites de
integragdo entre 6; e o € em que o sistema esta sendo resolvido naquele momento. O com-
primento de arco total, S, é obviamente constante durante todo o processo de integragao,
pois é calculado com limites de integragao fixos, ou seja, entre 0; e ;. Os resultados obtidos

no programa serao analisados em funcao dessa variavel .

5.2.4 Subrotina Jacobn

Chamamos entao a subrotina Jacobn. FEsta tem a finalidade de calcular o jacobiano
das equagoes, ou seja, nessa subrotina precisamos entrar com a derivada de cada uma das
equagoes dydz(i) em termos de suas variaveis dependentes y(i). Para isso, definimos, no
programa a seguinte notacao para essas derivadas, dfdz(i,j), onde f = dydz(i) e j representa
a variavel em relacao & qual a derivada esta sendo feita. Para as derivadas em relagao a 6

usamos a notagao dfdz(i). Entao entramos com as seguintes equagoes:

e Derivadas de dydz(1) em relagdo a cada uma das variaveis dependentes:
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dfdy(la]-) = - |:n6’7(235—>15 + 3n€7§p—>2$ + NeY2—c + 525A25%13 + PZs

s d P
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e Derivadas de dydz(2) em relagao a cada uma das variaveis dependentes:

¢ dfap
dfdy(Q,l) = n€372p—>2s + anc37§p—>28 B dfos f2pA2P—>15

. —1,184 x 10°
—372p—s15Me €XP — 7 )
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+anC’7§p%2s +
T
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dfdy(2,3) = nmfas3vh, o, + Ne2p — NH fopTh, o — i —L fopAgps1s

—1,184 x 10° .
—Ne €XP — 7 3Vop—siss
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(5.6)

(5.8)

(5.9)

(5.10)

(5.11)

(5.12)
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—1,184 x 10°\ 1,184 x 10° dvs
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e Derivadas de dydx(3) em relagao a cada uma das variaveis dependentes:

dP.
dfdy(3a1) = NeY2se + Pog — NeYise + f237287
df25
dP.
dfdy(372) = MNeV2—ct P2p — NeV1—c + f2p d 2p7
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dagp dOéQs
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e Derivadas de dydx(4) em relagao a cada uma das variaveis dependentes:

dfdy(4,1) = ;{klj [dfdy(1,1) (Evs — Eas) + dfdy(2,1) (Ers — Eap)
1 dar dA
+dfdy(3a1) (Els - EC)] + TLH/CJ (deS - df25> }a
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(5.13)

(5.14)

(5.15)

(5.16)

(5.17)

(5.18)

(5.19)

(5.20)

(5.21)



CAPITULO 5. METODO NUMERICO 61

e Derivadas de dydx(1), dydxz(2), dydx(3) e dydx(4) em relagdo a 6, ou seja, derivadas

em relagdo a x, que é a derivada de segunda ordem das fungGes citadas:
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(5.25)

Todas as derivadas necessarias para resolver as equagoes acima, apesar de omitidas aqui,
também foram inseridas nessa subrotina. Com isso encerramos a jacobn e o programa se-

gue com os procedimentos para a resolugao das equagoes diferenciais (subrotinas Ludcamp,
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Lubksb e stiff ), dando um total de 650 pontos como resultado para cada variavel arma-
zenada, que s@o salvas pela subrotina resultados. Cada etapa de integracao requer uma
chamada a jacobn e trés chamadas a Derivs (uma para obter dydz(i) antes da subrotina
stiff, que salvara esse resultado inicial, mais duas dentro de stiff ). Todos os resultados foram
analizados utilizando programas construidos em IDL como func¢ao da variavel x definida pela

Equagao (5.5).



Capitulo 6

Resultados e Conclusoes

Neste capitulo apresentamos os resultados obtidos com a resolucao da equacgao do calor
e das demais equagOes pertinentes a sua resolucdo. Determinamos o perfil de temperatura
obtido com e sem raios-X, assim como as taxas de aquecimento e resfriamento em todo o

tubo de acrecao, dentre outros parametros.

Os perfis de temperatura mostrados abaixo foram calculados para o raio interno do
sistema 1, = 7, € com os parAmetros definidos na Tabela (5.2). Todos os perfis estao
em termos da variavel x, definida pela Equagao (5.5), onde x = 0,3 representa o inicio
do tubo, proximo ao disco, e Y = 1 o final do tubo, proximo & superficie da estrela. Os
pardmetros adotados nesse modelo sdo para um objeto estelar jovem, ainda na fase pré-
sequéncia principal, com massa proxima a uma massa solar e taxa de acre¢do de massa de
10" Mg /ano (Tabela 5.2). Este valor para taxa de acregdo representa um valor medido
para T Tauri classicas de altas taxas de acreg@o. Ele foi utilizado apenas para ser possivel
comparar nossos resultados com os obtidos por Martin (1996). Valores em torno de 1073

M®/ano sdo mais representativos para T Tauri classicas em geral.

63
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6.1 Perfil de temperatura sem aquecimento por Raios-X

Para comparagao dos nossos resultados com os resultados obtidos por Martin (1996),
inicialmente calculamos o perfil de temperatura sem aquecimento adicional por raios-X, e
com a inclusdo das fontes de aquecimento e resfriamento, indicadas por ele, que possuem

influéncia na estrutura de temperatura do gas.

10000 T T T T T T 10000 T T T T T T

Sem Raios—X
Com Linhas de Call e Mgll

8000; Sem Linhas de Call € Mgll ——— i 8000+ b
€ so00f £ 6000} 1
— | [
4000 4000 F i
2000 I I I 1 1 I I 2000 L : : : L
03 0.4 05 06 0.7 08 0.9 1.0 0.4 0.6 0.8 1.0
X X

Figura 6.1: Estrutura térmica do gas em todo o tubo de acregao, para a linha de fluxo mais
interna (7, = 7). (a)A curva tracejada representa o perfil de temperatura calculado sem
as linhas de Mg II e Ca II e a curva solida é o perfil calculado com essas linhas. As duas
curvas foram obtidas sem o aquecimento adicional por raios-X. (b) Perfil obtido por Martin

(1996) com as linhas de Ca II e Mg II.

Na Figura 6.1(a) vemos o perfil de temperatura sem resfriamento devido as linhas de
Ca II e Mg II (linha tracejada) e com as linhas de Ca II e Mg II (linha solida). Apesar da
aproximagao feita para calcular a contribuigao da linha de Ca II para o perfil de temperatura
(Capitulo 4), o resultado final concorda com o obtido em Martin (1996), que pode ser visto
na Figura 6.1(b) para comparacao. O pico de temperatura também nao varia muito entre
as duas curvas da Figura 6.1(a), uma diferenca de apenas ~ 197 K, com a temperatura
méxima chegando a pouco mais de 6500 K sem as linhas de Ca II e Mg II. Devido as linhas
de Ca II e Mg II funcionarem como um termostato, observa-se que a curva solida desloca-se
para a esquerda, que é a regiao onde essas linhas funcionam como fontes de aquecimento,

como serd visto adiante, aumentando a temperatura do gas. Nos dois casos, o gas nas
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proximidades da superficie da estrela é mais resfriado do que aquecido, ou seja os termos
de resfriamento passam a superar os termos de aquecimento, o que provoca esse pico na
temperatura observado nas curvas.

Para verificar a importéancia dos termos adicionais de aquecimento e resfriamento, consi-
deramos somente o aquecimento devido & compressao adiabatica na Equagao do calor, isto
é, resolvemos a Equacao (2.16) sem os dois ultimos termos do lado direito. Na Figura (6.2),
vemos a importéncia da inclusao desses termos, sem os quais a temperatura do funil aumenta

muito, com o gis comportando-se adiabaticamente.

10000 T T T T T T
L ] i
L Apenas Aquecimento Adiabatico ----- ,l 4
L Com Termos de Aquecimento e Resfriamento ____ ,/ i
8000 - /I T
/
L , ]
/
L , ]
< 6000 |
'_
4000 -
2000 ] ] ] 1 1 1
0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0

Figura 6.2: Perfil de temperatura nas colunas de acregao. Curva tracejada: sem os termos
adicionais para aquecimento e resfriamento, com apenas a compressao adiabatica. Curva

solida: com os termos adicionais.

6.2 Perfil de temperatura com aquecimento por raios-X

Apesar de todos os mecanismos de aquecimento e resfriamento considerados, o perfil de
temperatura obtido, quando usado em modelos de transferéncia radiativa (Muzerolle et al.
1998a), nao reproduz os perfis de linha observados em estrelas T Tauri classicas. O modelo
de temperatura de Hartmann et al. (1982), usado atualmente e que reproduz os perfis de
linhas observados (Figura 6.3, onde também pode ser visto o perfil da Figura 6.1(a) para

comparagao), sao ajustados de maneira ad-hoc, onde o valor maximo da temperatura no
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funil é escolhido pelo usuario, ao invés de ser obtido de maneira fisica pelos pardmetros do
sistema. Por isso, acreditamos que outras fontes poderiam ser acrescentadas ao modelo de
Martin (1996), reproduzido neste trabalho, que poderiam ser importantes para as colunas
de acrecao e poderiam melhorar este modelo. Por isso incluimos os raios-X como fontes de

aquecimento adicional para o tubo de acrecao.

8000 T T T T
T TrT L rrTT LI 1
8000 — L T ! — L
- - 6000 [ B
7000 —
— o — <
] <
= o -1 —
[ - -
- - 4000 - b
6000 — —_|
L - 200000 0 0 o g e e ]
soop Ll e by b by v a by 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3.0
05 1.0 1.5 2.0 25 3.0 R

R
(a) (b)

Figura 6.3: Perfil de temperatura nas colunas de acre¢ao em fungao da distancia R desde a

estrela, onde em R = 0,5 esta a estrela e a partir de R = 2,2 encontra-se o disco de acregao.

(a) Perfil obtido por Hartmann et al. (1982) para diferentes linhas de fluxo. (b) Perfil de

temperatura da Figura 6.1(a), curva solida, para melhor comparagao dos resultados.

Com a inclusao de raios-X, obtivemos a estrutura de temperatura mostrada na Figura
(6.4). Este resultado foi calculado para uma luminosidade de raios-X igual a Lx = 103!
erg/s e temperatura do plasma de kTx = 2 keV. Esse ¢ um valor padrao se considerarmos a
estrela numa fase de poucas erupg¢oes. Com essa luminosidade, vemos que o gas é aquecido
de forma nao relevante por raios-X (comparado ao perfil sem raios-X).

Na Figura (6.5), vemos o perfil de temperatura para diferentes valores para a luminosi-
dade de raios-X, variando desde Lx = 103! até 8 x 1032 erg/s (luminosidades com valores
menores tiveram nenhuma influéncia no perfil de temperatura). Para comparar mostra-
mos também o perfil sem aquecimento por raios-X. O aumento significativo da temperatura

03! erg/s, que conforme

devido aos raios-X s6 é observado para luminosidades acima de 1
discutido no Capitulo (4), sdo luminosidades esperadas para o periodo de erupgoes estelares,

0 que a principio limita o resultado a estrelas com alta luminosidade em raios-X. Entretanto,
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Figura 6.4: Estrutura térmica do gés em todo o tubo de acregéo, para a linha de fluxo mais

interna (7, = 7). Perfil com e sem raios-X, para uma luminosidade de raios-X de 1031

erg/s.
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Figura 6.5: Estrutura térmica do gés em todo o tubo de acregao, para a linha de fluxo mais

interna (r,, = 74,). Perfil para diferentes valores de Lx variando desde 1 x 103! até 8 x 1032

erg/s, conforme legenda na figura.
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observagoes mostram que em muitas estrelas T Tauri, as erupgoes sao frequentes (em mé-
dia, uma vez por semana) e podem durar de minutos a horas ou até mesmo dias, segundo
as estatisticas do Chandra Orion Ultradeep Project (COUP) (Wolk et al. 2005). Podemos
ver também altas luminosidades em algumas estrelas na Tabela (4.1), onde vemos casos de

erupcoes extremas.

6.3 Taxas de aquecimento

As taxas de aquecimento estao detalhadas na Figura (6.6), onde podemos identificar
as principais fontes de aquecimento. A compressdo adiabética (linha solida) domina em
quase todo tubo de acrecao, e é a fonte de aquecimento mais efetiva a partir de x ~ 0,4, o
que leva a um aumento continuo na temperatura. E importante notar que o aquecimento
adiabatico passa a acontecer apenas a partir de x ~ 0,35. Isto ¢ uma consequéncia da prépria
geometria do fluxo de acrecao, onde na base do disco o gas estd expandindo, o que leva a
um resfriamento do gas, pois o termo (ﬁﬁn 1) na equagao do calor passa a agir como uma
fonte de resfriamento. Este resfriamento devido & expansao adiabética, para x < 0,35, esta
identificado na Figura (6.8). A fotoionizagao (Figura 6.6, linha pontilhada), nao é uma boa
fonte de aquecimento, sendo um pouco mais importante no final do funil, préximo & superficie
estelar. Devido a fotoionizagao ter apresentado esses baixos valores, nao incluimos o processo
inverso, ou seja, a recombinagao radiativa (que funcionaria como fonte de resfriamento), que
também apresentaria taxas muito baixas. Na Figura (6.6), a linha tracejada representa a
taxa de aquecimento por raios-X, para Lx = 103! erg/s. Para este valor de luminosidade, a
contribuicao do aquecimento por raios-X nao é muito relevante, principalmente nas regioes
mais préximas a estrela, onde o aquecimento é dominado pela compressao adiabética.

A taxa de aquecimento por raios-X é diretamente proporcional & Lx. Dessa forma,
quanto maior a luminosidade em raios-X maior serd a taxa de aquecimento. Isto pode
ser observado na Figura (6.7), onde o aquecimento perto do disco passa a ter uma maior
influéncia dos raios-X, o que explica o aumento de temperatura para regioes mais proximas
do disco & medida que a luminosidade de raios-X aumenta (ver Figura 6.5). Porém isso nao
significa que a taxa de aquecimento por raios-X seja maior nas proximidades do disco (como
pode ser visto na propria figura). Todo tubo de acre¢ao é quase que igualmente aquecido

por raios-X, mas nas regioes proximas ao disco outras fontes de aquecimento nao possuem
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C. Adiabatica 1

Taxas de Aquecimento (erg cm”s”)
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Figura 6.6: Taxas de aquecimento para o perfil de temperatura mostrado na Figura (6.4).
Linha solida: compressao adiabética. Linha pontilhada: fotoionizagao. Linha tracejada:

raios-X.

valores apreciaveis, de forma que os raios-X passam a ser importantes nessa regiao do tubo.
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Figura 6.7: Taxas de aquecimento por compressao adiabética e por raios-X para diferentes

luminosidades de raios-X, conforme Figura (6.5).
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6.4 Taxas de resfriamento

As taxas de resfriamento sao mostradas na Figura (6.8), onde vemos que a principal
fonte de resfriamento é a emissao de radiagao devido a transicao livre-livre. Este é um efeito
esperado para regioes em alta temperatura, onde devido a ionizagao dos adtomos pesados
(o que ja é observado desde a base da coluna perto do disco), existem mais elétrons e fons
disponiveis para interagirem entre si. A taxa de resfriamento por expansao adiabéatica so
tem efeitos até x =~ 0,35, onde em apenas um pequeno valor de y ela supera a radiagao por

bremsstrahlung.
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Figura 6.8: Taxas de resfriamento. Linha sélida: expansao adiabatica. Linha tracejada:

radiagao por bremsstrahlung.

6.5 Taxas de aquecimento e resfriamento devido as linhas de

Call e Mg 11

Como mencionado no Capitulo (4), as linhas de Ca II e Mg II funcionam como um
termostato para o gés: ora funcionam como fontes de aquecimento e ora como fontes de res-
friamento. Em baixas temperaturas a desexcitagao colisional supera o decaimento radiativo
(pois o decaimento radiativo depende do campo de radiagao), o que ocasiona o aquecimento

do gas, uma vez que o elétron livre é acelerado ao colidir com o atomo. Ja no decaimento
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radiativo o gas libera fotons para o meio (o que ocasiona o resfriamento do gas). Em con-
traste, em temperaturas mais altas, o decaimento radiativo supera a desexcitacao colisional,
provocando o resfriamento do gas. Dessa forma, abaixo de x ~ 0,65 (1" ~ 4000 K), as linhas
de Mg II e as de Ca II funcionam como fontes de aquecimento e acima de x ~ 0,65 funcionam
como fontes de resfriamento. Isto pode ser visto na Figura (6.9), onde mostramos o valor
absoluto das taxas de aquecimento e resfriamento devido a essas linhas. E importante notar
que devido ao aumento da temperatura nas proximidades do disco, provocado pela variagao
da luminosidade de raios-X (ver Figura 6.5), ocorre um deslocamento, na dire¢ao do disco,

do ponto de transi¢do de aquecimento para resfriamento devido as linhas de Mg II e Ca II.
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Figura 6.9: Taxas de resfriamento e aquecimento, devido as linhas de Ca II e Mg II. Linha

solida: Mg II. Linha tracejada: Ca II.

6.6 Parametros do sistema

A densidade de particulas na coluna é da ordem de 10'? cm™2, com comportamento ao
longo do funil descrito pela Figura (6.10). Vemos que a densidade é bastante alta no fluxo de
acrecao e nao varia muito ao longo do funil, exceto préximo & estrela onde o afunilamento da
coluna é mais intensificado. Altas densidades sdo de extrema importancia para o resfriamento
por bremsstralung e aquecimento por compressao adiabatica.

A taxa de fotoionizacdo, em unidades de s™!, é mostrada juntamente com a taxa de
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Figura 6.10: Densidade de hidrogénio ao longo do tubo de acrecao, para 7, = Tin.

ionizacao colisional na Figura (6.11), para ioniza¢ao do atomo de hidrogénio a partir do
nivel 2p. O resultado para a taxa de fotoionizagao a partir do nivel 2s é semelhante ao
da taxa para o nivel 2p e como vimos no Capitulo (3), as taxas de ionizagao colisional
para os niveis 2s e 2p sdo iguais. A ionizacao colisional a partir do estado fundamental do
atomo produziu resultados muito baixos, praticamente insignificantes para a ionizacao do
gas. Isto revela que apesar da alta temperatura nas colunas de acrecao, esta, ndao possui
muitos elétrons energéticos o suficiente para superar, colisionalmente, a energia de ligacao
do estado fundamental do 4tomo de hidrogénio. A taxa de fotoionizacio é ~ 103 vezes maior
que a taxa de ionizacao colisional, e estes resultados mostram que os fétons de Balmer sao

uma importante fonte de ionizacao para o gés.

Na Figura (6.12), apresentamos as densidades fracionais de populacao (Equagao 2.14) nos
niveis considerados do &tomo de hidrogénio, que é simplesmente a densidade populacional no
nivel em relagao & densidade total. Encontramos baixas fragoes de ionizagao do hidrogénio
ao longo do funil, de forma que o gas esta apenas parcialmente ionizado. A linha tracejada
representa a populacdo fracional no nivel 2s. A linha pontilhada é a densidade fracional
para o nivel 2p. A populacdo nesses niveis é devido, principalmente, as transi¢des colisionais
desde o estado fundamental. A linha so6lida é a densidade fracional do continuo, ou seja, é

a fracdo de ionizacdo dos atomos de hidrogénio. Apesar de omitido aqui, a maior parte da
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Figura 6.11: Taxas de ionizagao (multiplicadas pela densidade n;) a partir do nivel 2p.

Linha soélida: fotoionizagao. Linha tracejada: ionizacao colisional.

populacao do gés esta no estado fundamental, ou seja, no nivel 1s.
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Figura 6.12: Densidade populacional por

nivel do atomo de hidrogénio.
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6.7 Perfil de temperatura para diferentes valores dos parame-

tros do sistema

E de grande interesse saber como varia o perfil de temperatura com os parametros
do sistema escolhidos. A temperatura da estrela (3000K < T, < 5000K) nao apresentou
muita importancia no perfil de temperatura. Isto era de se esperar, uma vez que os fétons
no continuo de Balmer sao provenientes principalmente da mancha quente provocada pelo
choque de acregao (com Tj, ~ 8000 K para o intervalo de T, mostrado acima, ou seja, T},
¢ uma constante enquanto variamos a temperatura da estrela), de forma que a radiagao
proveniente da fotosfera estelar é termicamente pouco importante para o gas no funil.

A temperatura inicial, ou seja, a temperatura na base do disco, ndo muda o perfil de
temperatura apreciavelmente em termos do pico de temperatura, que permanece quase que
inalterado para diferentes valores da temperatura inicial. Isto pode ser visto na Figura
(6.13), onde temos o perfil de temperatura para 7; = 3000 K (linha solida), T; = 4000 K
(linha pontilhada) e T; = 5000 K (linha tracejada). Quanto maior a temperatura na base

do disco, mais uniforme é a temperatura ao longo do funil.

10000 [~ -
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< 6000 f .
— | PPt
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4000 F - T,=4000K ....... |

T,=5000K ———
2000 1 1 1 1 1 1 1]

Figura 6.13: Estrutura de temperatura ao longo do funil para os dados da Tabela (5.2) e

para Lx = 103! erg/s, variando a temperatura inicial de 3000 K até 5000 K.

O perfil de temperatura para diferentes linhas de fluxo estd mostrado na Figura (6.14).
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A linha solida representa a linha mais interna do fluxo, onde r,, = r;,, que é a linha com
a qual todos os célculos mostrados até aqui foram feitos. A linha pontilhada representa a
linha de fluxo média entre o raio mais interno e o mais externo da base do tubo de acrecao
(ver Figura 2.1 para referéncia), ou seja, 7y, = (rin + Text) /2. A linha tracejada representa
a linha de fluxo mais externa do tubo de acre¢ao, onde r,;, = Tezt.

Uma vez que a geometria do tubo domina o aquecimento em uma boa parte do tubo
de acregao (para baixos valores da luminosidade de raios-X), as varidveis necessarias em
seu célculo sao de extrema importancia para o perfil de temperatura. Como a taxa de
aquecimento por compressao adiabéatica é dependente de ny, entdo o perfil de temperatura
esta fortemente relacionado com a densidade de hidrogénio, que por sua vez depende da taxa
de acrecao de massa M , raio interno ry,;, raio externo 7., e raio de truncamento r,, (o que
explica a variagdo no perfil de temperatura na Figura (6.14), para diferentes r,,). Dentre
estas variaveis, a taxa de acrecao de massa é a de maior importancia, pois a densidade ng
é diretamente proporcional a ela, de forma que um aumento (ou diminui¢ao) na ordem de
grandeza da taxa de acregao, ocasiona um aumento (ou diminuigdo) na ordem de grandeza
da densidade de hidrogénio. Esta variacao tem grande influéncia no perfil de temperatura
do géas. Isto pode ser visto na Figura (6.15) onde variamos a taxa de acregao de massa de
1076 até 1078 My /ano. Estes valores sdo todos possiveis para estrelas T Tauri classicas.
E observado na figura que, quanto menor a taxa de acrecido, maior a temperatura maxima
no funil. Apesar das taxas de aquecimento serem menores para taxas de acre¢do menores,
as taxas de resfriamento sao muito menos eficientes, o que no geral leva ao aquecimento do

tubo.

6.8 Conclusoes

Neste trabalho calculamos a estrutura térmica para o gas nas colunas de acre¢ao em
estrelas T Tauri classicas. Usamos o formalismo do modelo de acrecao magnetosferica, que
sugere que a estrela possui um campo magnético suficientemente forte (~ 1 kG) para truncar
o disco de acrecao a uma distancia de alguns raios estelares. A partir desse ponto, o gas
passa a seguir as linhas de campo (suposto dipolar) e cai na estrela com velocidade de queda
livre, formando colunas de acregao.

O perfil de temperatura, nessa regiao, foi obtido com a resolugao da equagao de calor aco-
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Figura 6.14: Estrutura de temperatura ao longo do funil para os dados da Tabela (5.2) e

para Ly = 103! erg/s, variando o raio de truncamento.
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Figura 6.15: Estrutura de temperatura ao longo do funil para os dados da Tabela (5.2) e
para Lx = 103! erg/s, variando a taxa de acrecio de massa. Linha pontilhada: M =106

Mg /ano. Linha solida: M = 107 My, /ano. Linha tracejada: M = 10~8 Mg, /ano.

plada as equacgoes de taxas de transigoes para o &tomo de hidrogénio, considerando diferentes

fontes de aquecimento e resfriamento. Obtivemos com isso os seguintes resultados:
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e O gés no tubo de acregao é principalmente aquecido por compressao adiabatica, que
é um resultado da geometria do proprio tubo de acrecao que tende a afunilar-se nas
regioes mais proximas & estrela. A expansao adiabatica também é importante para o

resfriamento do géas, porém somente em uma regiao muito préxima do disco.

e Os raios-X mostraram-se uma importante fonte de aquecimento para altas lumino-
sidades (Ly > 103! erg/s), ou seja, para estrelas em periodos de muitas erupcoes.
Para luminosidades menores nao foram observadas mudancas significativas no perfil
de temperatura, apresentando taxas de aquecimento muito baixas. Quanto mais alta
a luminosidade de raios-X, mais altas sao as taxas de aquecimento por raios-X e mais
o perfil de temperatura é influenciado por esta fonte, o que faz com que o pico de

temperatura tenda a regides mais préximas do disco.

e O gas é principalmente resfriado por radiacao livre-livre e pelas linhas de Mg II e Ca II
que funcionam como fontes de aquecimento e resfriamento, dependendo das condi¢oes

da regiao do gas.

e A taxa de acrecao de massa é um fator importante na definicdo do perfil de temperatura

das colunas de acrecao.

e O atomo de hidrogénio é principalmente ionizado por fétons no continuo de Balmer,

onde os processos de ionizacao colisional nao sao importantes.

6.9 Perspectivas

Como discutido no Capitulo (3), incluimos os raios-X apenas como fonte de aquecimento
para o gas. Porém, estes devem também ser incluidos como fonte de ionizagao para o atomo
de hidrogénio presente no gés. Esta modificacdo pode provocar mudangas nos resultados
referentes aos raios-X apresentados aqui, uma vez que o aquecimento por raios-X mostrou-
se uma importante fonte de aquecimento, de forma que poderao ser importantes também
na ionizacdo do hidrogénio. Dessa forma, o proximo passo deste trabalho é acrescentar a
ionizagao por raios-X as equagoes de taxas de transigao para o 4tomo de hidrogénio (Equagao

2.45).



CariTUuLO 6. RESULTADOS E CONCLUSOES 78

Posteriormente pretendemos aplicar o perfil de temperatura obtido com o aquecimento
adicional por raios-X, ao modelo de célculo de perfil de linha de emissao H, em estrelas T
Tauri classicas (Lima et al. 2010), que atualmente utiliza um modelo de perfil de temperatura
ad-hoc obtido por Hartmann et al. (1982). Vamos verificar se o perfil de temperatura,
calculado neste trabalho de maneira autoconsistente, reproduz as linhas de Ha observadas

em estrelas T Tauri classicas.



Apéndice A

Fluxograma

Entrar com Condigdes iniciais

C Programa temp.f )

v

Chamar Resultados H Chamar Odeint H Chamar Derivs

—>>

o o

‘ Chamar Arco
“

Chamar Stiff *Q’ Chamar Jacobn <_> Calcular Jacobiano

@tf_@_

Chamar Ludcmp H Chamar Lubksb

Legenda: Odeint, Stiff, Ludcmp e Lubksb, séo subrotinas do método de integracéo

Derivs e Jacobn, sdo subrotinas de entrada de equacgdes e suas derivadas, respectivamente
Arco, subrotina para calcular comprimento de arco

Resultados, subrotina para salvar os dados de saida em arquivos
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_> Chamar Derivs

Densidade negativa? Chamar Denshidro

v

Chamar Colis

Stop +

Chamar loncolis

>

Chamar Foto

v

Chamar Prob

v

Chamar Aquec

v

v

Chamar Resfr
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Chamar Xray

‘>

Chamar ResMgl|

Legenda: Denshidro, Prob, Colis, Foto, loncolis, Aquec, Resfr, Xray e ResMgll, sdo subrotinas destinadas aos céalculos de parametros do sistema
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Tabela de Simbolos

Tabela B.1: Tabela de simbolos usados na dissertacao.

Simbolo

Definicao

ICE T

q

Coeficiente de Einstein

Coeficiente de recombinacao

Funcao de Planck

Probabilidade de escape do nivel j
Constante definida pela Equagao (2.31)
Velocidade da luz no vacuo

Definido pela Equagao (2.24)

Energia especifica

Energia interna

Energia do féton

Energia de ligacao do atomo de hidrogénio
Carga do elétron

Eficiéncia no aquecimento

Densidade fracional de particulas no estado j
Distribuicao de velocidades Maxweliana

Fracao da estrela coberta por mancha quente

Continua na proxima pagina
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Tabela B.1 —Continuacao

Simbolo Definigao
Fx Fluxo de raios-X
gj Peso estatistico para o nivel j
G Constante gravitacional
9j Taxa de absorc¢ao
grf Fator de Gaunt
r Taxa de aquecimento por unidade de volume
Vit Coeficiente de transigao do nivel j para o j’
h Constante de Planck
Hx Taxa de deposi¢ao de energia
1 Campo de radiagao externo
J Definido pela Equagao (2.44)
k Constante de Boltzmann
K Coeficiente de absorgao
Lx Luminosidade de raios-X
Ly Luminosidade da mancha quente
A Taxa de resfriamento por unidade de volume
A Comprimento de onda
M., Massa da estrela
mey Massa do atomo de hidrogénio
M Taxa de acrecao de massa
m Massa do gas
Me Massa do elétron
W Peso molecular médio
Ny Densidade colunar de hidrogénio
ng Densidade populacional de hidrogénio
n; Densidade de particulas no nivel j
np Densidade de prétons
Te Densidade eletronica

Continua na proxima pagina
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Tabela B.1 —Continuacao

Simbolo

Definicao

Ry
Rjy
R,
Text
rme

Tin

T'm

St

Tjj
ope(E)
TX

Ty

Tx

U

Frequéncia do nivel n

Frequéncia de Balmer

Pressao

Probabilidade de fotoionizagao a partir de j
Calor

Taxa de energia por unidade de volume
Constante de Rydberg

Taxa de transicao do nivel j para o j’

Raio da estrela

Raio externo da coluna de acregao

Raio externo da coluna de acrecao no plano médio
Raio interno da coluna de acrecao

Raio interno da coluna de acre¢ao no plano médio
Distéancia radial da estrela até a tubo de acregao
Raio do plano médio

Densidade do gas

Funcao fonte

Comprimento de arco

Secao de choque do nivel j para o j’

Secao de choque de absorgao

Profundidade 6ptica de raios-X

Profundidade 6ptica para o nivel

Angulo entre 7 e o plano médio do sistema
Temperatura

Temperatura da estrela

Temperatura da mancha quente

Temperatura do plasma

Energia interna por unidade de volume

Continua na proxima pagina
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Tabela B.1 —Continuacao

Simbolo Definicao
Vy Velocidade na direcao de Z
UR Velocidade na diregao de R
v Volume do gas
v Volume especifico
Up Velocidade de queda livre
0] Velocidade do gas
Up Velocidade poloidal do gas
W, Fator de diluicao da fotosfera estelar
Wy, Fator de diluigao da mancha quente
Te Abundancia de elétrons
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