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Abstract

The ultimate purpose of classifying schemes of carbon-rich stars is to
comprehend the effects of their evolution and their interaction with the interstellar
medium. We based our research on the most relevant classifying indices available such
as the carbon abundance, C, index, the isotopic carbon abundance, j index, the Merrill-
Sanford band intensities, MS index, and a population index, according to the most
common parameters for the optical classification of carbon-rich stars. We applied these
indices to about 40 stars sample. In order to make this catalogue as complete as possible
we have also estimated circumstellar envelope parameters; this just possible after the
IRAS and 1SO ca'talogucs became available. These data were essential to the infrared
analysis of the circumstellar dust grains. The greatest difference from this work to the
other carbon-rich star catalogues that already exist is the wide sﬁectral range examined,
which comes from the blue region up to the infrared wavelengths. We have made this
data available as an enhanced description of the different kinds of carbon-rich stars.
Using this data set, we could establish spectral classification for several stars that did

not have one yet, and revise those that already had it, although not well set.

Keywords: carbon-rich star, spectral classification, abundance index, isotopic carbon,

Merrill-Sanford band, circumstellar envelope, dust grain
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Resumo

O principal propésito de se classificar estrelas ricas em carbono é compreender
os efeitos de sua evolug@o e de sua interagdo com o meio interestelar. Seguindo os
pardametros mais bem aceitos de classificagdo de estrelas carbonadas no visivel,
utilizamos indices classificadores, que foram recentemente descritos na literatura, para a
obtengdo das abundéncias de carbono, indice Cs, de carbono isotopico *C, indice j, das
bandas de Merrill-Sanford, indice MS e indices de populagdo para uma amostra de cerca
de 40 estrelas. Com o intuito de tornar esse catdlogo ainda mais completo,
estabelecemos parametros para a classificagdao dos envoltorios dessas estrelas. Isso s6
foi possivel com a publicagao dos catalogos IRAS e ISO que forneceram os dados
necessarios na regiao do infravermelho para analise das diferentes espécies de graos que
habitam os envoltorios estelares. O diferencial deste trabalho em relagdo aos demais
esforgos de catalogagao de estrelas carbonadas existentes na literatura € que, ao invés de
restringirmos nosso estudo a uma tunica regiao espectral, estamos disponibilizando uma
analise ampliada, envolvendo um grande intervalo de comprimentos de onda, desde a
regido azul do espectro até o infravermelho médio, oferecendo uma melhor descrigao
das propriedades dos diversos tipos de estrelas carbonadas. Durante essas andlises, tanto
no visivel quanto no infravermelho, obtivemos classificagdes espectrais para muitas
estrelas que ainda ndo estavam bem definidas na literatura, assim como revisdes de

classificagOes antigas, que estavam ainda mal definidas.

Palavras-Chave: estrelas carbonadas, classificagdo espectral, indices de abundancia,
carbono isotopico, bandas de Merrill-Sanford, envoltorios circunstelares, graos de

poeira
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1 Introdugao — O Cenario

As estrelas dos ultimos tipos espectrais

Estrelas ndo sdo objetos imutaveis ou eternos, pelo contrario emitem
continuamente uma grande quantidade de energia e, ao longo de sua vida limitada,
sofrem drasticas transformagdes. Podemos caracteriza-las como esferas auto gravitantes
de gas cuja fonte primaria de energia ¢ a transformacao de elementos através de reagoes
nucleares que se ddo nos seus interiores.

Durante sua vida, uma estrela passa por fases em que ha um relativo equilibrio
entre a sua pressao interna e o colapso devido a sua propria gravidade, conhecido como
equilibrio hidrostatico. Também ha momentos em que esse equilibrio ¢ rompido. As
fases de equilibrio de uma estrela sdo caracterizadas por mudangas graduais em sua
composi¢ao quimica, de forma que esta passa a ser um fator determinante para se
estabelecer o seu estagio evolutivo.

O tempo de vida de uma estrela é determinado principalmente pela sua massa ¢
composi¢do quimica (metalicidade') iniciais. Esses sio alguns dos principais fatores que
determinarao a evolugdo de um objeto estelar. Alguns outros efeitos também irdo influir
significativamente na evolugdo, como a perda de massa ou a interagdo com uma

possivel estrela companheira.

1.1 Evolugao Estelar

As estrelas carbonadas, que sdo 0s objetos de estudo desse trabalho, constituem
um estagio mais evoluido de estrelas que, quando na Seqiiéncia Principal, possuiam

baixa massa ou massa intermedidria. As estrelas de baixa massa possuem massas no

' A metalicidade ¢ a soma das abundéncias de todos elementos quimicos exceto o hidrogénio e
hélio. De uma maneira geral, uma estrela com uma metalicidade baixa ¢, a principio, mais antiga que uma

de metalicidade elevada.



intervalo 0.08Me < M < 2.3Mo e podem ser definidas como aquelas que desenvolvem
um nucleo de hélio degenerado apés a fase da Seqiiéncia Principal. Por sua vez, as de
massa intermediaria possuem massas no intervalo 2.3Me < M < 9Me e podem ser
definidas como aquelas que iniciam a queima' do hélio, desta vez ndo degenerado, e
desenvolvem, em seguida, um nicleo de carbono-oxigénio degenerado (Iben & Renzini,
1983). Esses limites de massa ndo s3ao muito precisos, pois s6 podem ser estabelecidos a
partir da composigdo quimica inicial da estrela.

Estrelas que estio abaixo do limite de 0.08Me ndo possuem massa suficiente
para iniciar o processc; de queima, ndo ingressando, portanto, na Seqiiéncia Principal, e
as com massa superior ao limite de 9Mo, apds a queima do hidrogénio e do hélio em seu
interior, desenvolvem um nucleo com massa superior a 1.4Me (limite de Chandrasekhar

para and branca) e terminam suas vidas como supernovas.

1.1.1 Queima do H - Sequéncia Principal

Uma estrela comeca sua vida, entrando na Sequiéncia Principal, quando, em seu
nucleo, se inicia a conversdo de hidrogénio em hélio. Esse processo nuclear, assim
como os demais que ocorrem durante a maior parte da vida de uma estrela, sdo os
responsaveis pela produgio de sua energia.

O processo termonuclear basico das estrelas que estdo nessa fase evolutiva, que
¢ a transformacdo de nucleos de H em nucleos de He, pode se dar através da cadeia

préton-proton (ou cadeia p-p) ou do ciclo CNO. Como a ocorréncia deste ultimo requer

temperaturas centrais muito altas, da ordem de 2x10" K , o processo mais importante
de queima do hidrogénio no intertor estelar, inicialmente, € a cadeia p-p descrita abaixo
(pp-1). A reagdo inicial

'H+ 'H =*H+e" +ve (1.1)

¢ seguida do encontro do pdsitron com um elétron e a conseqiiente aniquilagao:

" E comum se referir ao conjunto de reagdes nucleares ocorridas nos interiores estelares, que sdo

processos de fusdao nuclear de um elemento, como a “queima’ desse elemento.



e +E= 2y (12)

Em seguida, o deutério (*H) produz o *He:

H+ 'H = *He +7. (1.3)

As equagdes (1.1), (1.2) e (1.3) devem ocorrer duas vezes para prosseguirem as
reagOes da cadeia p-p. E, finalmente, o *He produz o ‘He, como mostra a equagdo

abaixo:
3 3 4 |
He+ He="He+2('H) (1.4)

Como ja foi dito, a cadeia p-p € a principal forma de producao de energia para
estrelas com temperaturas centrais inferiores a 2x10"K . Enquanto uma estrela
permanece na Seqiiéncia Principal, todo hélio por ela produzido acumula-se em seu
interior, enquanto o hidrogénio ¢ consumido. A medida que o nucleo se torna rico em
hélio, a regido central da estrela comega a se contrair e se aquecer. Esse aquecimento
faz com que a produ¢do de energia através do ciclo CNO torne-se mais importante do
que a cadeia p-p (Iben, 1962).

O ciclo CNO para a produgio de *He, que tem os elementos C, N e O

funcionando como catalisadores, se d4 da seguinte forma':

2c+'H = “N+y (1.5)
BN = BC+e' +ve (1.6)
Be+'™H = "N+y (1.7)
“N+'H = “O+y (1.8)
By = PN+e +v, (1.9)
"N+ 'H = "“C+*He (1.10)

" As reagoes (1.5) a (1.10) consistem no que é denominado ciclo CN. Esse ciclo pode ser
complementado por um outro conjunto de reagdes denominadas ciclo ON para temperaturas T > 1.7 x
10° K (Maciel, 1999).



Com essas reagdes, aos poucos 0 hidrogénio na regido central da estrela se
esgota, restando ali apenas um niicleo inerte de He, e surge uma camada de queima do
hidrogénio imediatamente acima deste. Nesse momento, a estrela passa por uma

contrac@o global, que, por sua vez, provoca um aumento das temperaturas centrais.

1.1.2 1? Dragagem e RGB

O tempo de evolugao das estrelas, apos a fase da Sequiéncia Principal, € pequeno
se comparado ao tempo de vida total. No entanto, sdo nessas fases subseqiientes que as
estrelas contribuem mais expressivamente para o enriquecimento do meio interestelar.

A fase de Sequiéncia Principal termina quando o hidrogénio se esgota no nucleo.
O cenario resultante ¢ o de um nucleo inerte de He, uma camada de queima de
hidrogénio estreitando-se e um envoltério de hidrogénio inerte expandindo-se. A
medida que esse envoltorio se expande, ele resfria e torna-se opaco a radiagao (a estrela
move-se para a direita do diagrama H-R', diregio de temperaturas mais baixas,
mantendo sua luminosidade aproximadamente constante).

As mudangas nas abundancias quimicas superficiais das estrelas ocorrem quando
a base do envoltorio convectivo se expande para o interior e traz a tona o material
processado naquela regido. Esse movimento de ascensdao do material produzido no
interior estelar € conhecido como dragagem. Quando uma estrela que acabou de deixar a
Seqiiéncia Principal se aproxima do limite da trajetéria de Hayashi?, ela desenvolve uma
camada convectiva cuja base se expande para suas regides mais internas, nas quais
ocorre a transformagio 'H = *He, dando origem ao que denominamos 1* Dragagem.
Nesse momento, ocorre uma mistura da matéria da fotosfera com aquela recém trazida
do interior estelar pela dragagem. Desse modo, as abundancias superficiais sdo alteradas

e o resultado aproximado dessa mudanca pode ser resumido da seguinte forma:

' Diagrama Hertzsprung-Russel (Diagrama H-R) foi elaborado pelo dinamarqués Ejnar

Hertzsprung, em 1911, e pelo americano Henry Norris Russel, em [913. Ele é um diagrama que relaciona
as luminosidades das estrelas a suas respectivas temperaturas superficiais. A evolugdo de uma certa

estrela pode ser representada como uma trajetoria nesse diagrama.

? Local no Diagrama H-R em que o transporte de energia no interior de uma estrela se da

puramente por convecgio. Essa trajetoria é especifica para cada estrela, pois é dependente da massa e da

composi¢do quimica da mesma nessa fase evolutiva.



« Diminuigdo da razio *C/"*C, devido a mistura de materiais ricos em "°C e pobres em
2.

« Decréscimo da abundancia de "*C.

« Aumento da abundéncia de MN; todavia, a soma das abundancias '°C + Be + ¥N
permanece constante.

+ Ocorre um aumento da razio '°0/"®O e, em estrelas com M > 1.5Me, uma
diminuicio da razio '°O/ 0. A abundancia de '°0, no entanto, permanece
inalterada.

» As abundancias de Li e Be sfio diluidas, pois 0s processos no interior estelar

destroem esses elementos.

Nessa etapa, o fluxo de energia da estrela supera a capacidade de irradiagio
através das camadas mais externas e o envoltério acaba se expandindo
consideravelmente. A estrela, entdo, torna-se uma gigante vermelha e segue sua
trajetoria evolutiva pelo ramo das gigantes vermelhas (RGB — Red Giant Branch).
Durante toda a fase da RGB a produgao de energia se da apenas pela camada de queima
de hidrogénio, localizada imediatamente acima do nucleo de hélio inerte. Com o
deposito de He ao longo de todo o RGB no nucleo, a massa nessa regiao aumenta

continuamente, elevando a temperatura e a densidade local.

1.1.3 Queima do He e a 2 Dragagem

Estrelas de baixa massa € de massa intermediaria iniciam o processo de queima
do He no nucleo de forma distinta e, portanto, a partir desse estagio, percorrem
trajetorias evolutivas também diferentes.

As estrelas de baixa massa' apresentam, algum tempo depois de deixar a

— v £ . . - ~ 2
Sequiéncia Principal, um nucleo de He, onde os elétrons estdo degenerados” e a

' Massas no intervalo 0.8Me <M < 2.3Me.

2 A degenerescéncia dos elétrons ocorre devido as altissimas densidades (p >> 10’ gfcn'ﬁ) nos
interiores estelares. Como resultado, todos os niveis de energia do gas estido ocupados, e qualquer

aumento na densidade forga os elétrons a um estado maior de energia.



temperatura ainda ndo ¢ alta o suficiente para iniciar a queima deste elemento. Assim,
essas estrelas permanecem no RGB, enquanto o nicleo se aquece continuamente. Como

resultado, a fase de RGB para as estrelas de baixa massa dura muito mais tempo.
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Figura 1: Diagrama H-R com trajetorias evolutivas de estrelas de diversas massas iniciais (extraido de
Iben, 1981). Os segmentos espessos marcam as fases em que ocorre a queima no nucleo estelar. Além
das fases de RGB e AGB (que sera vista no decorrer deste capitulo), estdo também representadas as fases
mais tardias da evolugdo dessas estrelas, que nao sao discutidas nesse trabalho, como a ejegdo de uma

nebulosa planetaria e a posterior formagdo de uma ana branca ou a explosdo de uma supernova.

Quando a temperatura central da estrela passa a ser suficiente para a queima do

He, esta se inicia de forma violenta, liberando uma grande quantidade de energia, € 0



nucleo passa a estar ndo mais degenerado. Esse evento explosivo é conhecido como
flash do He. Depois disso, ocorre uma expansado do nucleo e a luminosidade superficial
diminui, uma vez que ocorre uma diminui¢ao da camada de queima de H. As estrelas de
baixa massa permanecem nessa fase de queima do He durante cerca de 10% anos (Iben,
1990). A Figura 1 ilustra o exposto. Pode-se observar nesse Diagrama H-R a longa
trajetoria da fase de RGB das estrelas de baixa massa, representadas pela trajetoria de
uma estrela de 1Me, e a queda da luminosidade dessa estrela logo apds o flash do He.

As estrelas de massa intermediaria’ também passam por uma fase de aumento
continuo da temperatura e da densidade de suas regides centrais durante toda a fase de
RGB e, apos a primeira dragagem, quando seu nicleo atinge temperaturas e pressoes de
aproximadamente 10°K e 10* g/cm’, respectivamente, inicia-se a fusdo do He de forma
nao violenta.

A queima do He ocorre através da reagao triplo-alfa, na qual trés particulas alfa
(trés nucleos de *He) sdo convertidas em um atomo de '*C. A reagao ¢ mostrada a

seguir:

‘He+ ‘He = ®Be+ y (1.11)
*Be+ ‘He = "“C+y (1.12)

Durante essa fase de queima do He, outras reagdes também estdo ocorrendo,

propiciando a geragao de %0 e Ne:

2c+ ‘He = 0+ y : (1.13)
%0+ *He = Ne+ y (1.14)

Tanto o nucleo das estrelas de baixa massa quanto o das de massa intermediaria,
nessa fase evolutiva, se expandem e crescem em massa. A camada de queima de
hidrogénio ainda € uma fonte de energia dessas estrelas, porém, ndo mais significativa.

Conforme o He vai se esgotando no interior da estrela, um nucleo de carbono-
oxigénio (C-O) se desenvolve, mas a temperatura da estrela nesse momento nio €

suficiente para que a fusdo no nucleo continue. Antes de a estrela passar para a fase

! Massas no intervalo 2.3Me < M < SMae.



subseqiiente de sua evolugio, fase AGB, ela experimenta novamente uma contragdo do
nucleo ¢ um aumento da temperatura local proveniente da liberagdo de energia
gravitacional, resultando numa expansdo da atmosfera estelar (e do envoltorio rico em
hidrogénio).

Com a expansdo da camada convectiva para o interior da estrela, mais uma vez
ocorre a ascensdo da matéria produzida no interior estelar a superficie, isto é, a 2°
Dragagem. Dessa vez, elementos resultantes da queima do He sdo trazidos a superficie e
as abundéncias superficiais sdo novamente alteradas. O resultado aproximado dessa

mudanga pode ser resumido da seguinte forma:

~ - 1 16 ~
« Aumento na abundancia de l4N, uma vez que o ’C e 0 '°O usados nas reacoes
nucleares acabam produzindo '*N.
« Leve aumento da abundancia de *He.

« Decréscimo da razio '*0/'’O devido 4 mistura de material pobre em o,

1.1.4 AGB e a 3% Dragagem

O cenario até o momento ¢ o de uma estrela cujo nucleo de C-O encontra-se
degenerado pelas altissimas densidades. Além disso, encontram-se duas camadas de
queima, de hélio e de hidrogénio, que sdo responsaveis pela produg¢dao de energia e,
finalmente, um envoltério convectivo de elementos trazidos a tona durante a 2°
Dragagem. E conveniente dispor as estrelas da fase AGB' em dois grupos,
correspondentes a etapas diferentes de sua evolugdo: as AGBs de tipo inicial (E-AGB,
Early-AGB ) e as AGBs de pulsos térmicos (TP-AGB, Termal Pulses-AGB).

As E-AGBs sio as que apresentam uma camada de queima de hidrogénio inativa
e outra de queima do hélio. Apesar de pequena, essa € responsavel pela maior parte da
energia que atinge a superficie. O nucleo de carbono-oxigénio permanece degenerado, e

sua temperatura abaixo do necessario para iniciar a fusdo desses elementos. Pouco antes

' AGB ou Asymptotic Giant Branch. O termo assintdtico ¢ uma alusdo ao fato de que as estrelas
de massa M < 1Mo, quando no AGB, seguem uma trajetoria evolutiva no Diagrama H-R paralela a

trajetoria percorrida no RGB (ver Figura 1).



do fim da fase de E-AGB, o hidrogénio reinicia sua queima em uma camada externa ao
nucleo da estrela, e tem inicio a fase de pulsos térmicos.

Na fase de TP-AGB, a temperatura do nicleo tende a permanecer proxima ao
valor da temperatura na casca de queima de He, cerca de 10°K, um valor muito abaixo
do necessario para iniciar a queima do carbono. As camadas de queima, de hidrogénio e
de hélio, se tornam instaveis ao se alternarem como fonte de energia da estrela. A partir
do material criado na zona de queima de H, a massa da casca de He cresce, o que leva a
um aumento da densidade e da temperatura em sua base. Cada pulso térmico ocorre a
medida que a densidade € a temperatura na camada de queima do He ultrapassam um
determinado valor critico, ou seja, os pulsos ocorrem quando a taxa de produgdo de
energia pela reac@o triplo-alfa torna-se mais alta que a taxa pela qual a energia €
transportada por difusdo radiativa. A luminosidade da estrela, nesse momento, pode
aumentar até 5 ordens de grandeza acima do seu valor minimo (Jaschek & Jaschek, 1987).

Nesse momento, a matéria ¢ empurrada radialmente para fora da estrela e o
envoltorio, ao se expandir, também se resfria. O resfriamento interrompe a fusdo na
camada de queima de hidrogénio. O fluxo de energia proveniente da camada de queima
de He ¢ tao elevado que a zona convectiva alcanga a base dessa camada. Apés um pico
de produgdo de energia, a camada de queima deixa de ser convectiva e o envoltorio
comega a se retrair. Logo, o hidrogénio volta a queimar, tornando-se, novamente, a
fonte primaria de produgdo de energia. Esse periodo de queima estavel da camada de
hidrogénio € conhecido com fase interpulso. Com a deposi¢dao continua de He na
camada de queima daquele elemento, esta logo volta a ser a fonte primaria de energia, e
o ciclo se reinicia. Vérios pulsos se sucedem e, a cada ciclo, a amplitude do pulso
aumenta até atingir um limite assint6tico (Iben & Renzini, 1983).

As abundancias observadas nas atmosferas das estrelas AGB ndo se restringem
aos elementos sintetizados pelas reagoes de cadeia p-p, ciclo CNO e reagao triplo-alfa.
Apesar de serem as unicas reagoes de fusdo nuclear que ocorrem em estrelas de baixa
massa ¢ massa intermediaria, os processos de nucleossintese ndo param por ai, como
veremos na subse¢do seguinte.

A produgdo de energia tem, no inicio da fase de pulsos térmicos, seu maximo
alcangado, isto é, a estrela atinge seu maximo de luminosidade. A Figura 2 apresenta
um resumo esquematico da fase de pulsos térmicos. Conforme exposto, ¢ também nessa
fase que o envoltdrio convectivo aprofunda-se em dire¢do ao interior da estrela,

alcangando a regido rica em carbono. Assim se estabelece um mecanismo muito



eficiente de transporte dos elementos gerados no interior estelar & superficie. Ea3
dragagem, ou 3* série de dragagens, que ¢, de longe, o mecanismo de mistura mais

eficiente experimentado pela estrela até entdo. O resultado aproximado das mudangas
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ocorridas nas abundancias superficiais pode ser resumido da seguinte forma:

Figura 2: Resumo esquematico da nucleossintese e da 3* dragagem durante a fase de pulsos térmicos da
TP-AGB (extraido de Iben, 1981). Esta é uma representagdo qualitativa, onde o autor nao se preocupou
em representar as verdadeiras escalas nos raios ou nas massas. Na fase “Off”, fase de queima na camada
de queima do H, ha apenas a conversdo de H em He ¢ CNO em "N e a dragagem desses elementos
representada pela regido achurada. Na fase “On”, fase de queima na camada de queima do He, além da
conversdo de He em “°C ¢ "0, ocorre ainda a conversio de "N em “Ne e posteriormente em Mg,
proporcionando a liberag@o de neutrinos e a produgéo de elementos via processo s. A estrela passa, entdo,
por uma fase de queima estavel na camada de queima do He, fase “Power Down”, onde ocorre em

seguida uma fase de dragagem profunda dos elementos recém produzidos para a superficie (“Dredge

Elevado aumento nas abundincias de elementos gerados através da nucleossintese

POT Processo s.

Ascensdo dos elementos “He, *Ne e Mg e conseqiiente aumento nas abundancias

relativas a esses elementos.

Aumento significativo de 12C, resultando numa razdo fotosférica de C/O > 1.
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As estrelas carbonadas, que sao os objetos de estudo desse trabalho, sao estrelas
resultantes dessa 3* dragagem, pois € a partir dessa mistura que as superficies das
estrelas deixam de ser ricas em oxigénio e passam a ser ricas em carbono, o qual, por

sua vez, foi trazido do interior estelar.

1.1.5 O processo s

Outro processo fundamental que ocorre na fase de TP-AGB € a captura lenta de
néutrons, principalmente por elementos do grupo do ferro, a chamada nucleossintese
por processo s. Um nucleo captura um néutron, adquirindo uma massa maior, porém,
mantendo seu numero atémico inalterado. Esse processo se repete até que o excesso do
numero de néutrons sobre o numero de protons torne o nucleo instavel. Entao, este sofre
um decaimento beta (), perdendo um néutron e adquirindo um préton (mantendo seu
numero de massa constante, mas convertendo-se em um outro elemento), com a emissao

de um elétron e um neutrino:

AX, = *Xzit+te+v (1.15)

Se o nucleo resultante ainda nao for estavel, ele continua decaindo até alcangar a
estabilidade.

Esse ¢ o processo principal para a formag¢ao de elementos do grupo do ferro. Ele
¢ denominado “lento”, pois ocorre em escalas de tempo longas com relagao ao tempo de
decaimento B, o que requer um fluxo moderado de néutrons livres. A oferta de néutrons
nas estrelas do ramo assintotico se deve, basicamente, a duas reagdes que podem ocorrer

nas camadas de queima:

“Ne+ ‘He = *Mg+n (1.16)

BC +%He = "0+ n. (1.17)
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A reagdo (1.16) se refere 4 produgio da oferta de néutrons em estrelas de massa
intermediaria durante a fase de pulsos térmicos na camada de queima de hélio,
acontecendo na camada convectiva onde as temperaturas sdo altas o suficiente para
permitir a reagdo. A oferta de “’Ne existe porque ele ¢ um dos produtos do ciclo CNO.
Por outro lado, a reagdo (1.17) diz respeito a estrelas de baixa massa, nas quais as
temperaturas nao sao tao altas, porém também localizadas na camada de queima de
hélio. A oferta de "°C esta ligada apenas a oferta de protons nessa camada de queima.

Outra condig¢do necessaria para que ocorra o processo ¢ a existéncia de nucleos
capazes de absorver esses néutrons. Como essa captura € feita principalmente por
elementos do grupo do ferro, é necessario que essas estrelas ja apresentem um
enriquecimento desses elementos na nuvem primordial de sua criagdo. Esses nucleos, a

partir de capturas sucessivas, formam elementos como Co, Ni, Cu, Zn, alcancando até o
*Bj com Z=83 (Maciel, 1999).

1.2 Um Pouco Mais sobre as AGBs

As estrelas AGB que vemos hoje, se formaram ja ha algum tempo, conforme foi
descrito na sessdo anterior. E a presenca desse tipo de estrela em uma determinada

galaxia pode nos informar algo sobre sua histéria.

1.2.1 Variabilidade na Luminosidade e Localizagao na Galaxia

As estrelas AGBs mais brilhantes, com luminosidades acima de 30000Le,
possuem cerca de 100 milhdes de anos, enquanto as com 3000Le (AGBs encontradas
em aglomerados globulares) podem passar de 10 giga-anos.

Outras estrelas podem ser usadas como tragadoras da histéria da galaxia, porém
as estrelas AGBs possuem algumas vantagens sobre as demais. Em qualquer galaxia, as
AGBs sio as estrelas vermelhas mais brilhantes'. Outra vantagem é que elas estdo em
seu brilho maximo no infravermelho proximo, onde, freqiientemente, os efeitos da

extingdo interestelar ndo sdo importantes. Por outro lado, o tempo de permanéncia das

! Com excegio de algumas raras estrelas supergigantes vermelhas recentes.
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estrelas na fase de AGB ¢ curto e, portanto, esses objetos sdo raros, fato que se
apresenta desvantajoso se sua populagao progenitora for pequena, como o ¢ em galaxias
anas.

Estrelas AGBs de todas as massas passam eventualmente pela fase de pulsos
térmicos, estiagio em que elas atingem seu maximo de luminosidade. Num trabalho
teorico (Vasiliadis 1993), sugeriu-se que a fase de pulsos térmicos teria inicio para
estrelas com': 1Me ao atingirem a magnitude bolométrica de -3.1, 2Me atingindo a
magnitude de -3.3 € 5Me com magnitude -5.7. Ao medirmos a magnitude bolométrica
de uma estrela, ndo podemos assumir que ela tenha alcancado seu maximo de
luminosidade. Podemos unicamente afirmar um limite superior para sua idade. Estrelas
AGBs proximas dessas magnitudes finais apresentam freqiientemente uma das

caracteristicas abaixo;

« Sdo carbonadas intrinsecas
« Sdo varidveis de longo periodo (LPV, Long Period Variable) com grandes amplitudes
(variagdo da intensidade Al > 0.5), incluindo estrelas variaveis tipo Mira.

« Apresentam um espesso envoltorio circunstelar.

E importante lembrar ao leitor que algumas estrelas carbonadas detectadas sdo
extrinsecas e, portanto, ndo sdo AGBs. A variabilidade esta presente quase sempre nas
estrelas AGBs, mas a amplitude da variagdo pode ser muito pequena (décimos de
magnitude). Varidveis com pequenas amplitudes, no intervalo 0.1 < Al < 0.3, sdo
usualmente irregulares, enquanto variaveis Mira, com altas amplitudes, possuem periodos
mais bem definidos.

As estrelas AGBs podem ser localizadas na Galaxia através de suas caracteristicas
fisicas tais como periodo de variagdo de luminosidade e sua magnitude bolométrica
(Habing & Whitelock, 2004). As estrelas de tipo Mira sdo bastante uteis, nao s porque
sao estrelas AGBs, mas também porque suas magnitudes absolutas estdo estritamente
correlacionadas com seus periodos e, portanto, suas distdncias podem ser calculadas.
Estrelas com curto periodo de pulsagdo, em torno de 200°, atingem distancias ao disco

galactico maiores do que as Miras de longo periodo (500-600%).

' Os dados numéricos de magnitudes bolométricas limites descritas a seguir dependem da

metalicidade inicial da estrela e da forma como a perda de massa € abordada.
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1.2.2 Perda de Massa e a Formagao do Envoltério Circunstelar

A perda de massa estelar, sob a forma de ventos, ¢ um fenémeno importante, ndo
sO para a evolucdo de uma estrela, mas também para o enriquecimento do meio
interestelar, uma vez que cerca de 90% da matéria ejetada nesse meio € proveniente
desse fenémeno (Sedlmayr, 1994). A maior parte das estrelas possui um vento estelar,
isto €, um gas que se expande para fora da superficie da estrela. A taxa com que ocorre
essa perda de massa ¢ a velocidade desse gas em expansdo dependem fortemente das
condigdes fisicas estelares. A futura trajetoria evolutiva da estrela e a possibilidade da
formagdo de diversas subestruturas nas estrelas AGBs dependem da forma como
acontece essa perda de massa.

Nas estrelas AGBs, o mecanismo de perda de massa é bastante eficiente. As
taxas maximas observadas para a perda de massa de uma estrela sdo de cerca de 10*Mo
por ano, denotando que a estrela ird perder uma massa solar dentro de 10* anos, que
mesmo para uma estrela AGB corresponde a um intervalo de tempo bastante curto.
Comparado aos padroes astronémicos, o vento das AGBs ¢ relativamente lento com
velocidades terminais tipicas variando de 3-30km/s. Através das observagdes pode-se
constatar que os graos de poeira sdo os principais constituintes da matéria em expansdo
nos ventos estelares, o que suscitou algumas sugestdes de que a perda de massa
ocorreria, de fato, devido a propria pressao de radiagdo dos graos de poeira (Olofsson,
2004). A composigao quimica do gas e da poeira nesses ventos reflete a composi¢ao
quimica da atmosfera estelar no momento em que esse material ¢ ejetado.

Em uma estrela com uma baixa taxa de perda de massa, o envoltorio circunstelar
manifesta-se no espectro estelar com um ligeiro excesso no infravermelho. No entanto,
estrelas com altas taxas de perda de massa apresentam um espectro estelar totalmente
obscurecido, ou seja, toda a radiagdo emitida nos comprimentos de onda da regido
visivel e do infravermelho proximo sera eventualmente absorvida pela poeira do
envoltério circunstelar e, posteriormente, re-emitida em comprimentos de onda maiores.
Em geral, as taxas de perda de massa em estrelas AGBs ndo chegam a niveis tao
extremos, de forma a ainda ser possivel que se estude a estrela e seu envoltorio
circunstelar simultaneamente, apesar de nem sempre ser possivel separar bem essas
duas componentes.

Uma conseqiiéncia direta do processo de perda de massa de uma estrela AGB ¢ a

formagdo de um envoltorio circunstelar em expansao, ou seja, 0 gas € Os graos
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microscopicos que escapam da atragdo gravitacional da estrela (o vento estelar) formam
um envoltorio ao redor da estrela AGB. Os envoltorios estelares sdao estruturas
complexas, sujeitas as oscilagoes da estrela central, que pode ter seu raio aumentado em
até 30% durante um pulso (Jura, 1984), e também as variagdes de fluxos de matéria e
aos processos fisico-quimicos que ocorrem dentro desses fluxos, como, por exemplo, a
condensac¢ao de graos.

Como foi dito acima, a presenga da poeira é o fator dominante na opacidade total
do envoltorio. Isso se da porque os graos de poeira tendem a interagir com a radiacao
estelar de forma mais eficiente que as moléculas e os dtomos também presentes no
envoltorio. Ha duas condigdes imprescindiveis para que ocorra a formacgéo dos graos de
poeira em atmosferas de estrelas AGBs: baixas temperaturas e altas densidades. Em
termos de atmosferas estelares, essas duas condigdes parecem contraditorias, uma vez
que baixas temperaturas s6 podem ser alcangadas a certa distancia acima da fotosfera
onde a densidade ¢ muito mais baixa que na fotosfera'. No entanto, na atmosfera de
uma estrela pulsante, a expansdo das camadas mais externas para fora da atmosfera,
pode criar temporariamente uma regido com gas relativamente denso a uma dada
distancia da fotosfera onde as temperaturas sdo mais baixas, aumentando a eficiéncia da
formacdo dos graos de poeria.

Uma investigagdo detalhada no espectro de distribui¢do de energia2 revela
bandas caracteristicas que podem ser atribuidas as particulas soélidas e aos graos
microscopios. A natureza desses esta relacionada diretamente com a quimica da estrela,
a qual, por sua vez pode ser determinada, na maior parte dos casos, pela razdo C/O.
Observa-se que, para estrelas carbonadas, uma composi¢do tipica desses graos € o
carbono amorfo e o carbeto de silicio (SiC). Uma analise espectroscopica, ainda mais
detalhada, revela a presenga de linhas espectrais de varias espécies atomicas e
moleculares do envoltério circunstelar.

A fim de tentar descrever o cenario das AGBs, podemos, para simplificar o
problema, dizer que a estrela esta cercada por material que pode ser dividido em trés
zonas distintas (Habing & Olofsson, 2004). A primeira refere-se as camadas mais

internas da grande atmosfera estelar (zona A), onde se pode observar um decréscimo

' Em uma atmosfera hidrostatica, a densidade de gas decresce exponencialmente com o aumento

da distancia em relagdo a fotosfera.

% Ou SED, spectral energy distribution.
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exponencial da densidade e da temperatura da matéria com a distancia radial. Uma outra
zona, no extremo opf;sto, é o envoltorio circunstelar ou zona C que pode ser definida
como a regido onde o vento estelar alcanga sua velocidade final de expansao para fora
da estrela. Ignorando pequenas estruturas devido a diferentes taxas de expansdo da
matéria durante os periodos de pulsos da estrela, temos que, no envoltorio circunstelar, a
distribuigdo da densidade da matéria varia segundo o inverso do quadrado da distancia a
fotosfera da estrela. Por fim, entre a zona A e a zona C, encontra-se uma regiao de
transigdo com estrutura complexa, a zona B. Nessa regido, as condi¢des da perda de

massa se estabelecem e a velocidade do vento (o gas em movimento) € acelerada.

1.3 Conhecendo as Estrelas Carbonadas

As estrelas carbonadas recebem esse nome por serem estrelas ricas em carbono.
Como ja discutimos, esses objetos sdo estrelas AGBs que possuem em suas atmosferas
uma abundancia maior de carbono do que de oxigénio, de modo que a maior parte do
seu oxigénio se liga a atomos de carbono para formar moléculas de CO, e,
conseqiientemente, as demais moléculas oxigenadas passam a ser raras nesses meios.
Essas estrelas carbonadas estdo localizadas no topo do ramo assintotico das gigantes, e

podemos sintetizar suas caracteristicas conforme abaixo:

Razdo C/O > 1, carbono é o elemento mais abundante.
» Temperatura efetiva média: cerca de 2500 - 3000K

» Raio estelar médio: cerca de 400Re

« Magnitude bolométrica: 1 —3 Ilnag

« Massa da estrela progenitora: 1.2 — 3 Me

O principal propdsito em se classificar estrelas ricas em carbono é compreender
os efeitos observaveis de sua evolugio e da sua interagdo com o meio interestelar, uma
vez que esses objetos estdo constantemente perdendo massa para o meio interestelar.

As estrelas carbonadas sdo objetos evoluidos, ricos em moléculas complexas
(poliatomicas) em suas fotosferas e envoltorios. Muito mais do que gas frio, observa-se

também a presenga de poeira quente em seus envoltorios. Como o meio interestelar é
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mais rico em oxigénio do que em carbono, a inversdo da razao C/O nas estrelas
carbonadas s6 pode acontecer devido a enriquecimento interno (evolugdo, processos de
dragagem - caracteristicos de carbonadas intrinsecas) ou a processos externos (interagao
com o meio - caracteristico de carbonadas extrinsecas).

Ha grupos de estrelas carbonadas em que o enriquecimento de carbono ndo
provém de processos de dragagem, ndo ¢ resultado da evolugdo ao longo do ramo das
AGBs mas, sim, da transferéncia de matéria de uma companheira proxima, ou seja, sua
abundancia de carbono € resultado de seu meio. Ha ainda estrelas carbonadas que néo se
enquadram claramente em nenhum dos dois cenarios, que sdo as chamadas estrelas

carbonadas de tipo J.

1.3.1 Caracteristicas Espectrais na Regiao Visivel do Espectro

Estrelas carbonadas compdoem um grupo dificil de se trabalhar
espectroscopicamente no visivel. O espectro verde-vermelho das estrelas carbonadas €
dominado pelas bandas de '’C'°C do sistema de Swan e pelas bandas de 2CMN do
sistema vermelho (red system). Também estdo presentes em algumas estrelas
carbonadas as bandas isotopicas *C'*C e “C"*N. Todas essas bandas que observamos
na regido visivel do espectro foram formadas na fotosfera. Nas estrelas carbonadas, as
bandas moleculares sdo tdo fortes que acabam obscurecendo a maior parte das linhas
atomicas. A opacidade molecular ¢ a grande escassez de linhas no azul conspiram
contra a classificagdao por temperatura e luminosidade nesse intervalo de comprimento
de onda. Mas, apesar desses impasses, as estrelas carbonadas sdo reconhecidas em 4
grupos espectrais principais — R, N, CH e J (segundo a classificagdo de Keenan, 1993) —
e ainda outros pequenos grupos raros como as estrelas carbonadas que apresentam
deficiéncia de hidrogénio — Hd.

A caracteristica basica das estrelas tipo R ¢ o fluxo relativamente intenso na
regido azul-violeta do espectro Optico e uma for¢ca moderada das bandas isotopicas. Elas
também nao apresentam linhas dos elementos gerados pelo processo s, ou seja, assim
como as J, ndo sdo enriquecidas por esses elementos. As estrelas tipo N apresentam uma
absorgdo intensa no azul (fluxo na regido ¢ muito fraco), bandas isotopicas variando de
fracas a inexistentes e apresentam também um aumento da intensidade das linhas de

elementos gerados pelo processo s, como ¢ o caso do Ba. As estrelas tipo CH sdo
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caracterizadas por bandas intensas da molécula de CH. E as estrelas tipo J apresentam
fortes bandas isotopicas com o "°C e, assim como as do tipo R, ndo apresentam linhas
intensificadas de elementos do processo s. As diferengas espectrais no visivel entre

esses quatro tipos de estrelas carbonadas podem ser observadas na Figura 3.
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Figura 3: Espectros comparativos das estrelas carbonadas R, N, CH e J na regido visivel. As
bandas CH e as bandas isotOpicas caracteristicas dos ultimos dois grupos de estrelas carbonadas estdo
assinaladas. O eixo das ordenadas representa um fluxo normalizado, e o das abscissas, a distribui¢do dos

comprimentos de onda (A). Adaptado de Barnbaum er al., 1996.
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1.3.2 Caracteristicas Espectrais no Infravermelho

Apesar de as estrelas AGBs carbonadas terem seu fluxo bastante reduzido ao
caminharmos em dire¢do a regido azul do espectro, elas sdo bastante brilhantes no
infravermelho préximo. Analisando as principais caracteristicas espectrais das estrelas
carbonadas no LR. (Infra-Red), vemos que, no infravermelho préximo, ocorre uma
absorcdo caracteristica dessas estrelas em 3.1um atribuida a combinagéo de moléculas
de HCN e H;C;. No infravermelho médio, identificamos uma emissdao em 11.3um,
devido a presenca de grios de SiC, e uma banda em 30um que provavelmente esta
associada a molécula de MgS. Essas caracteristicas espectrais s@o evidéncias da

existéncia de um envoltério circunstelar rico em poeira.
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Figura 4: Espectro representativo LRS-IRAS da estrela carbonada, RY Hya, no infravermelho proximo.
A emissdo em 11.3um estd assinalada. O eixo das ordenadas representa o fluxo (W/m?), e o das abscissas,

a distribuigao dos comprimentos de onda (micrometros, pm).

A Figura 4 mostra um espectro obtido com o satélite IRAS (Infrared
Astronomical Satellite), uma excelente ferramenta no estudo de estrelas com envoltorio
rico em gas e poeira, uma vez que os dados no infravermelho dessas fontes revelam a

quimica desses envoltorios.
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2 Amostra e Tratamento de Dados

Selecao das estrelas e redugao de seus espectros

As condigdes fisicas que se apresentam ao longo da evolugdo das estrelas
carbonadas permitem a formagao de grdos em seus envoltorios. Esses, por sua vez,
possuem a propriedade de obscurecer os comprimentos de onda mais curtos, isto é,
absorvem parte da radiagdo no visivel e a re-emitem em comprimentos de onda maiores.

No presente trabalho, desenvolvemos um estudo de diversas propriedades desses
objetos ricos em carbono. A principal diferenga deste trabalho para as demais analises
existentes na literatura € que, ao invés de concentrarmos nossos esfor¢os em uma unica
regiao do espectro, disponibilizamos, para as estrelas selecionadas, informagoes
envolvendo um grande intervalo de comprimentos de onda, desde a regidao azul do
espectro até o infravermelho médio, oferecendo uma visdo ampla das principais
caracteristicas das estrelas carbonadas.

Muitas estrelas ainda ndo tém uma classifica¢do espectral definida. Para essas, e
também para as ja catalogadas, iremos determinar uma classificacdo de acordo com os
indices ja empregados na literatura e segundo diferentes espécies de graos. Para isso,

dispomos de espectros em diferentes faixas espectrais.

2.1 Sele¢cao da Amostra

As estrelas carbonadas foram selecionadas com base em dados colhidos na
literatura. Quase todas possuem uma.classiﬁcacﬁo espectral ain-da incerta e algumas
sequer tiveram uma proposta até o momento. Isso decorre do fato de que muitas estrelas
frias e evoluidas foram classificadas segundo critérios que se baseavam na intensidade
de linhas na regido azul do espectro visivel. Tal critério deixa muito a desejar para as
estrelas carbonadas frias, pois possuem excesso de gas e poeira no envoltorio, que
resulta numa extin¢do bastante acentuada nessa regido espectral. Por isso, muitos

trabalhos iniciais com essas estrelas consideraram erroneamente essa deficiéncia de
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radiagdo na regido azul e classificavam-nas como ainda mais vermelhas do que
realmente sao.

A selegio foi feita, também, objetivando-se fazer um estudo bastante amplo
dessas estrelas tardias. A publicagdo relativamente recente de algumas surveys de fontes
pontuais no infravermelho, IRAS e ISO', foi imprescindivel para esse fim, pois, a partir
dos dados dos dois satélites, pode-se fazer um estudo dos envoltorios de poeira dessas
estrelas.

A amostra, selecionada para ser observada a partir do hemisfério sul, ¢ composta
por estrelas brilhantes e ndo muito frias, o que permitiu que se obtivesse espectros com
uma alta razdo sinal/ruido (S/R). Ela foi escolhida também de modo a conter estrelas
com diferentes caracteristicas em seus envoltérios circunstelares, para que fosse
possivel procurar relagdes entre suas principais caracteristicas no infravermelho € no
visivel. Essa decis@o, baseada na diversidade de perfis no infravermelho, deu-se a partir
de uma anélise inicial das emissdes que podem ser observadas nos espectros [RAS.

As classificagdes atuais para as 43 estrelas selecionadas, encontram-se abaixo na
Tabela 1. As estrelas com lacunas em branco sdo as que ainda ndo possuem uma

classificagdo definida na literatura.

Tabela 1: Amostra de estrelas utilizadas neste trabalho.

e AR Dec. Classede | Classe :
Nomedo Objeto | 110500y | (31950.0). | Bavoltérie®| Espectrar | ™5

| W Pic 5h43m13s| -46°27'34"| SiC++: NO® L 7,77

'Y Tau 5h 45m 34s 20° 41' 30" SiC N5 ©@ 6,95
AA Lep 5h52m6,5s| -22°42'17"

@4 Mon 6h 21m 53s 7°20' 52" 8,10
BL Ori 6h 25m 28s 14° 43' 18" Br2 N5 © 6,24
V636 Mon 6h 25m 2s 9° 7' 16" SiC+
DH Gem 6h 30m 48s 12° 28' 39" NO @ 9,82
CR Gem 6h 34m 24s 16° 4' 37" Br2 8,90

| GP CMa 6h 52m 46s -12°9' 56" SiC 12,10
NP Pup 6h54m259s| -42°21'57" SES: N4.5 @ 6,32
CL Mon 6h 55m 31,9s 6° 22' 40" SiC N6 ©
HV CMa 7h2m493s| -14°56'21" 13,80 |
RY Mon 7h 6m 52s 723327 SiC+ N5 © 7,91
W CMa 7h 8m 3s -11° 55' 23" SiC+: N5© 6,56
BO CMa 7h 11m 49,8s -34° 38' 16" N
BM Gem 7h 20m 52s 2503 SE8 J5-©@ 8,43

! Maiores informagdes sobre ambos os satélites serdo dadas nas segdes seguintes.
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e A.R. - Dec. Classede | Classe

Nome do Objeto | y,9500) | (31950.0) |Envoltério®| Espectral | ™Y
BE CMa 7h 23m 34,8s -22° 58' 8" 145© 9,00
C 749 7h 24m 34s -4°37' 52" 13,50
C 849 7h 39m 1,8s -40° 28' 38" 11,80
C 846 7h 39m 30s 27°42' 6" 9,45
C 1003 8h 2m 3s -38° 11' 44" 10,30
FK Pup 8h 7m 19s -36° 8' 16" 8,70
RY Hya 8h 20m 1s 2° 46' 8" SiC+ N5+ © 8,83
C 1130 8h 20m 34s 50 11'35" R5™ 9,86
T Cnc 8h 56m 40s 19°50'56"|  SiC++ N5- 9,05
MC79 - 11 8h 58m 54,55 -60° 47' 38" 11,40
C 1467 9h 28m 48s -50° 53' 40" 9,48
XZ Vel 10h 15m 28,8s -49° 50' 47" 7,98
C 1705 10h 34m 16,8s -62° 41' 50" 8,36
U Ant 10h 35m 9s -39° 33" |" SiC+: NO @ 5,78
TV Car 10h 38m 41,8s -60° 48' 39" SiC 10,40
V Hya 10h 49m 11s -20° 59' 6" Red N6 9,70
SS Vir 12h 25m 19,8s 0° 47' 52" Brl N4.5© 6,67
C 2031 12h 44m 28s -59° 25' 24" 8,86
RX Cru 12h 46m 33s -61° 29' 54" SiC+ 10,10
RV Cen 13h 37m 36s -56° 28' 33" Brl N3 ® 737
V Oph 16h 26m 43,8s|  -12° 25' 36" SiC+ N3 © 8,86
SU Sco 16h 40m 39s -32°22'47" N5 © 8,64
AF Sco 16h 50m 25s -25°33' 48" NO @

IRAS 17176-3939 17h 21m 10s -39° 42' 13" N5 ©

V2309 Oph 17h 24m 1s -29° 19' 38" 9,96
TW Oph 17h29m 43,8s|  -19°27'54"|  SiC++ NO @ 8,20
C 2535 18h 9m 20s 27558 38" R6 @

V1988Sgr 18h24m 49s|  -27°39' 20" N5 ©
W Sgr 19h 46m 25,85 -18°9'6" N5 © 9,29
BI Cap 20h 31m40,8s| - -11°53'11" No @ 8,97

A. R. é a designagdo a ascensdo reta (J1950.0), Dec. a declinagdo (J1950.0) da estrela, Classe de

Envoltorio € a classificagdo atual da estrela segundo seu envoltério circunstelar, a classe espectral é a

atualmente aceita para a amostra e mag V é a magnitude aparente das mesmas na banda V. (a) Sloan et
al., 1998. (b) Kukarkin et al., 1958. (c) Barnbaum et al., 1996. (d) Sanford, 1944. (e) Keenan & Morgan, 1941.

2.2 Observagoes no ESO

Os dados na regido visivel do espectro foram obtidos para que se analisasse a

natureza quimica da fotosfera das estrelas e, também, para que se classificasse ou

revisasse a classificacdio de cada uma delas. Para isso, linhas atdmicas e bandas

moleculares originadas nas atmosferas desses objetos foram identificadas e analisadas.
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Essa analise também ¢ pertinente para que se verifique se estrelas com diferentes classes
de envoltdrios apresentam diferengas perceptiveis em suas fotosferas.

Para essa etapa do trabalho, utilizamos espectros na regido visivel observados
com variadas dispersdes espectrais no Observatério do ESO (European Southern
Observatory), em La Silla. As observagoes integram o projeto “Um Atlas
Espectroscopico de Estrelas Evoluidas Frias”, liderado por S. Lorenz-Martins. As
~missdes de observagdo ocorreram no periodo de 1996-1998 e estdo inseridas no acordo
ESO-ON, que se iniciou no segundo semestre de 1996.

As regides espectrais ¢ as dispersoes foram escolhidas para se obter o maior
numero possivel de detalhes com observagdes em baixa resolugdo. As estrelas
observadas somam um total de 41 objetos. Cada um foi observado, pelo menos em duas
redes diferentes. Muitas das estrelas foram observadas em até 4 redes espectrais
distintas, o que tornou possivel uma analise detalhada ao longo do espectro visivel.

Foi utilizado o espectrégrafo Boller and Chivens acoplado ao telescopio
ESO1,52m com foco Cassegrain £/14.9. O CCD usado nas observagdes foi o CCD38.
Algumas das redes utilizadas na época ndo estdo mais operacionais no observatorio
hoje. Na Figura 5, mostramos as eficiéncias das redes nessa configuragdo, com excegio

da rede #11, cuja documentag@o ndo mais se encontra disponivel.
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Figura 5: O Grafico mostra a eficiéncia de cada uma das redes utilizadas. A rede #11 ndo possui mais

uma documentagdo disponivel, porém ¢ bastante semelhante em eficiéncia a rede #26. Podemos observar

que a rede #23, mostrada pela linha continua, apresenta um maximo de sua eficiéncia em 455nm. A rede #26
possui um maximo em 573nm e a rede #32 em 400nm. Adaptado da documentagéo on-line do ESO — La Silla.

Na Tabela 2, abaixo, estdo os dados das redes #11, #23, #26 e #32 utilizadas.

Podemos observar as diferentes dispersoes e resolugdes em que as estrelas carbonadas

foram observadas, assim como os comprimentos de onda centrais das redes associadas (A).

Os dados foram obtidos, também, da documentag@o disponivel on-line do ESO — La Silla.

Tabela 2: Comprimento de onda central, dispersio e resolug@o das redes espectrais utilizadas

Ac Dispersio Resolugio

Rede Espectral A) ( A?mm) ( A/pi:;‘
#11 6000 66 0,99
#23 5600 126 1,89

# 26a 5800

# 26b 5890 66 0,99

# 26¢ 5983

#32 5044 32 0,48
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2.3 Tratamento dos Dados

As imagens astrondmicas, inclusive aquelas que registram informagio espectral,
apresentam uma série de componentes sistematicas ou aleatorias ndo relacionadas aos
objetos fisicos observados, conhecidas como “erros”. Para que se realize qualquer
estudo, no qual se deseje obter resultados de boa qualidade, ¢ necesséario que os dados,
apos serem observados e coletados, passem por, no minimo, um tratamento de seus
principais erros sistematicos. Para que os dados reflitam condigdes fisicas dos objetos
observados € preciso ainda que sejam submetidos a certos procedimentos de calibragio.
Essas operagoes integram o0 que comumente chamamos “redugdo” dos dados
astrondmicos.

O processo de redugao das imagens foi, de fato, a primeira etapa realizada nesse
trabalho, em seguida a escolha do problema a ser abordado, uma vez que as observagoes
ja haviam sido feitas num periodo anterior ao da elaboragdo desse estudo. O tratamento
dos dados, observados no observatorio ESO - La Silla, foi feito com a utiliza¢do do
sistema IRAF (Image Reduction and Analysis Facility)' — uma versatil ferramenta
computacional para a reducdo e anélise de imagens astronOmicas.

Optamos por um tratamento completo das imagens obtidas, isto é, ndo so6
realizamos os procedimentos béasicos nos processos de reducao espectroscopica, como,
também, calibramos os espectros em comprimento de onda e fluxo. Esse tratamento
adicional ¢ imprescindivel para que se possa fazer o estudo desejado de analise quimica
do envoltorio e a identificagdo desses principais componentes.

Dentre os processos convencionais de tratamento das imagens astronémicas
estdo tarefas de remoc¢do de erros sistematicos, normalizagiio e transformagido da
imagem bidimensional em um espectro. A corre¢do do desvio sistematico aditivo, o

bias®, que contamina todas as imagens obtidas, foi realizada a partir da tarefa basica

' IRAF ¢ distribuido pelo National Optical Astronomy Observatories, operado pela Association
of Universities for Research in Astronomy, Inc., sob concordincia cooperativa com a National Science

Foundation.

? Ou viés, corresponde, para um dado pixel da imagem, a um valor constante que ¢ adicionado a
contagem de fétons recebida. Em geral cada pixel registra uma contagem de bias diferente, e esses
valores em conjunto formam uma “imagem”. Esses valores sdo determinados a partir de varias exposigoes

de tempo nulo em uma noite, das quais se obtém uma corregdo média a ser aplicada as observagdes.
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CCDPROC. Esta mesma tarefa foi utilizada para corregdo de desvios de sensibilidade
nas imagens observadas, feita a partir da divisdo das observagdes por imagens de flat-
ﬁe!a’l normalizadas. Em seguida, utilizamos a tarefa APALL, responsavel pela reducao
da contribuigdo do céu, que, de outra forma, contaminaria as imagens durante a analise.
Ela determina também onde se concentram as maiores contagens da imagem e, por fim,
transforma a antiga imagem bidimensional (com linhas e colunas de pixels), obtida do
CCD, em um espectro unidimensional (com um valor de contagem para pixels em uma
unica linha).

Durante as observagdes no observatério do ESO — La Silla, foram adquiridas,
em conjunto com os objetos de interesse, imagens de lampadas de calibragdo de He-Ar.
A partir dessas imagens de referéncia, realizamos a calibragdao em comprimento de onda
de nossos espectros com o auxilio da tarefa IDENTIFY, onde fazemos cada pixel
corresponder a um comprimento de onda () associado.

Se o objetivo do estudo fosse fazer uma analise qualitativa, o tratamento descrito
até aqui ja seria suficiente. No entanto, nesse trabalho tivemos que fazer um estudo
quantitativo, isto €, identificar linhas, medir intensidades das mesmas e calcular larguras
de bandas moleculares amplamente presentes nessas estrelas carbonadas. Portanto,
procedemos com uma calibragdo de nossos espectros em fluxo.

A calibracdo em fluxo é um pouco mais complicada, pois além de se ter uma
estrela padrdo de comparagdo, € necessario que, como um primeiro passo, todas as
estrelas sejam corrigidas de suas respectivas massas de ar’, que prejudicam a obtengdo
do fluxo real da estrela. Essa corregao foi feita com o auxilio da tarefa SETAIRMASS.
E uma vez aplicada a todos os objetos observados na noite, pudemos prosseguir com a
calibragdo em fluxo propriamente dita. Para que se possa realizar essa calibragao é
necessario que se tenha observado uma estrela padrao, de fluxo bastante conhecido e

estudado. Obtivemos espectros de estrelas de comparacdao ¢ entdo, com as tarefas

' O flat-field é outra implicagdo da imperfeigdo dos mecanismos de aquisigdo, embora diferente
do bias, pois possul um efeito multiplicativo, isto ¢, a medida obtida em cada pixel tem seu valor
multiplicado por um fator que depende basicamente de sua sensibilidade individual. A “imagem” de flat-
field, usada para corrigir imagens desse efeito, é obtida através de uma série de exposigdes do CCD a

campos luminosos aproximadamente homogéneos.

* Independente de proceder-se com a calibragdo em fluxo, deve-se corrigir a massa de ar.
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STANDARD, SENSFUNC e CALIB, o fluxo foi corrigido. Na Tabela 3, abaixo, esta a

lista de estrelas padrdes que foram utilizadas nessa etapa de tratamento dos dados.

Tabela 3: Informagdes das estrelas padrbes utilizadas. A. R. corresponde 4 ascenséo reta (J2000.0) e Dec. a
declinagdo (J2000.0). Estdo listadas ainda, as magnitudes no visivel e o tipo espectral de cada um dos.objetos.

A. R, Deec. Tipo
fairt (J2000.0) @2000.0) | ™8V | Espectral
TR 1544 04503672 | +085400.6 | 4353 Al
HR 3454 0843 1348 | 10323552 | 4274 B3
HR 4468 11364001 | -094808.1 | 4682 B9.5
HR 5501 14453021 | 70043022 | 5673 B9
HR 2421 06374270 | +1623573 | 190 A0

2.3.1 Identificagao das Caracteristicas Espectrais

A etapa seguinte ao tratamento dos dados correspondeu a identificacdo das
principais caracteristicas espectrais nos espectros ja reduzidos, isto €, dos principais
componentes fotostéricos de cada estrela. Esta identificagdo foi fundamental, pois toda a
analise subseqiiente de medigdo da intensidade das linhas e largura equivalente das bandas
moleculares dependeu do conhecimento prévio de onde se encontravam essas estruturas.

As estrelas carbonadas possuem em seus envoltérios moléculas ricas em
carbono. Como vimos no capitulo anterior, o espectro verde-vermelho dessas estrelas é
dominado pelas bandas de C, do sistema de Swan e pelas bandas de CN do sistema
vermelho (Red System). Foram identificadas, portanto, essas bandas moleculares, tanto
as normais quanto as isotépicas (°C'2C e *C'*N).

Outro conjunto de bandas moleculares presente em algumas estrelas ricas em
carbono ¢ o das bandas de Merrill-Sanford (melhor discutida no Capitulo 3, pagina 61).
A identificagdo delas se mostrou necessaria, uma vez que, quando apresentarmos a
analise fotosférica dessas estrelas, essa componente também sera discutida.

As figuras a seguir mostram alguns espectros opticos, em diferentes resolugdes,
obtidos a partir dos procedimentos mencionados nas segOes anteriores. Em destaque
estdo as bandas moleculares mencionadas acima e algumas outras linhas espectrais. Na

Figura 6 estio as estrelas Y Tau e SS Vir com as principais bandas do sistema de Swan.
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Figura 6: Estrelas Y Tau e SS Vir com as principais bandas moleculares do sistema de Swan e do Red

Svstem, identificadas apos o tratamento completo de calibragdo.
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Figura 8: Estrelas C1003 e BE CMa com suas bandas isotopicas *C"’C e *C'*N ressaltadas.

2.5 Dados no Infravermelho

Enquanto os espectros na regido visivel do espectro eletromagnético nos
auxillam no estudo das fotosferas das estrelas carbonadas, o espectro delas no
infravermelho nos permite fazer uma analise de seus envoltorios. A continua perda de
massa das estrelas, durante as fases de RGB e AGB, acarreta na formacao de seus
envoltdrios circunstelares, e, portanto, é esperado que a quimica presente em suas
fotosferas seja a mesma observada em seus envoltorios.

Os envoltorios circunstelares de estrelas carbonadas apresentam condigdes ideais
de temperatura e pressdo para a nuclea¢do de grdos. Essa estrutura complexa composta
de gas e poeira pode ser estudada através de dados na regido infravermelha, onde esses
componentes possuem o maximo de sua emissdo.

Entdo, em paralelo ao tratamento dos dados dos espectros no visivel, buscamos,
para as estrelas carbonadas da amostra, espectros no infravermelho préximo e
intermediéario na base de dados dos satélites IRAS e ISO (Infrared Space Observatory).
No infravermelho conseguimos, entdo, uma cobertura de 2.4 a 45 pm do espectro
eletromagnético.

O desenvolvimento de tecnologias de detectores para radia¢do infravermelha nos
anos 60 e 70 fez com que a Astronomia do infravermelho se desenvolvesse

rapidamente. Surveys infravermelhos foram feitos em terra (TMSS; Valinhos Survey),
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porém, foram as surveys em Orbita (IRAS e ISO) que impulsionaram enormemente o

estudo dos envoltorios circunstelares.

2.5.1 IRAS - Infrared Astronomical Satellite

Dentre as diversas surveys no infravermelho, o satélite IRAS foi, sem davida,
um dos projetos mais bem sucedidos dos anos 80. Foi a partir da publicagdo desse
catalogo que os estudos de modelagem de envoltorios circunstelares puderam ser
iniciados.

Esse satélite, langado em 1983, observou cerca de 96% do céu em quatro bandas
fotométricas no infravermelho. Essas bandas foram centradas em 12, 25, 60 e 100um.
Além da fotometria, o projeto IRAS disponibilizou, também, espectros obtidos em baixa
resolugdo. Cerca de 5400 LRS-IRAS (Low Resolution Spectra — IRAS) foram
observados no intervalo de 7.5 a 23um com um poder resolutor de 20.

As estrelas com envoltdrio rico em carbono possuem uma emissdo caracteristica
nesse intervalo disponivel no LRS — IRAS em 11.3um referente a presenca de graos de
S1C. Essa emissdao pode ser observada na Figura 9 abaixo. Diversas outras emissoes

podem ser observadas nesse intervalo, mas estas ainda ndo possuem espécies de graos

associadas.
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Figura 9: Extraidas do catilogo de fontes pontuais, os dois espectros LRS — IRAS acima das estrelas
W Pic (05418-4628) e NP Pup (06528-4218). Nessas duas imagens podemos ver a emissdo em 11.3um

associada aos graos de SiC.
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Apesar dos excelentes resultados alcangados pela comunidade através do
catalogo IRAS, a sensibilidade ¢ a resolugdo espacial limitadas, assim como a limita¢do
em comprimento de onda, fizeram com que novos projetos fossem propostos nessa

regido espectral.

2.5.2 ISO - Infrared Space Observatory

Apods o sucesso do projeto IRAS, outros mais audaciosos comecgaram a Ser
pensados. A busca de objetos frios no infravermelho mostrou-se uma ferramenta tdo util
na identificacdo da presenga de matéria circunstelar que os projetos duplicaram. Se o
IRAS foi um sucesso na década de 80, o satélite ISO foi revolucionario na década de 90.

O satélite [SO esteve em operagdo de novembro de 1995 até maio de 1998. E
operou, durante esse tempo, num intervalo espectral que ia desde 2.5 até 240pum,
observando um total de 25000 fontes astronémicas. A bordo do satélite estavam quatro
instrumentos: uma camera de infravermelho, um polarimetro e dois espectrografos.

Um dos espectrografos, o SWS, Short-Wave Spectrometer, foi o recurso do
satélite que exploramos. Este atuou num intervalo espectral de 2.4 a 45um e forneceu
informagdes valiosas sobre a quimica do Universo. Permitiu também que se estudassem
as condigdes fisicas, tais como temperatura ¢ densidade, de diversos envoltérios
circunstelares. O espectro SWS engloba toda a faixa de comprimentos de onda coberta
pelo LRS-IRAS e ainda fornece uma resolugdo melhor (R =~ 1000). As estrelas com
envoltério rico em carbono apresentam, além das diversas emissdes caracteristicas’
nesse intervalo disponivel, muitas outras ainda ndo bem estudadas. Essas emissdes
podem ser observadas na Figura 10 a seguir.

Em 2003, os espectros SWS do satélite ISO tornaram-se disponiveis na literatura
ap6és um tratamento sistematico dos dados, incluindo a normalizagdo dos fluxos

observados (Sloan et al., 2003).

' As emissoes caracteristicas das estrelas carbonadas na regido do infravermelho ja foram

listadas na ultima se¢do do Capitulo 1.



33

SS VIR 14—JUN—1996 SWS01
(RA, DEC)=(12"2514.4", +00"46'10.7") (J20Q0) TDT No. 21100138
SPEED= 1

F T T T L} L} T I L L] T T T T T L} T ! T Ll T T T T T Ll L] rl' T T T T Ll Ll Ll L 'l T T T T :l

300 —:
250 1 -
200 H SiC -

> N ( 1
E 150 ; -
100 ul M =

i =

: :

50 |- ]

-  C,H; + HCN =

10 2D 30 40
Wavelength( gzm)

Figura 10: Espectro SWS da estrela SS Vir, onde podemos observar suas diversas caracteristicas

espectrais no infravermelho. Extraido do catdlogo on-line do projeto ISO.
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3 Classificagao Espectral no Visivel

Catalogando as estrelas carbonadas segundo seus espectros opticos

O papel dos catalogos de classificacdo, sejam de estrelas ou de quaisquer outros
corpos celestes, ¢ fundamental, uma vez que sdo nesses escritos que estao as
caracteristicas fundamentais dos objetos de estudo dos nossos trabalhos. Os catalogos
estelares correspondem ao ponto de partida de qualquer pesquisador observacional, ao
selecionar sua amostra de trabalho como, também, de qualquer tedrico (astrofisico
estelar) ao iniciar seu estudo de analise atmosférica, por exemplo.

Muitos dos parametros de classificagdo que ao longo de anos tiveram grande
sucesso em descrever estrelas até a classe espectral M mostraram-se ineficientes para
descrever as frias carbonadas. Com base nessa problematica, muitos sistemas de
classificagdao e parametros de catalogagdo foram sugeridos ao longo das ultimas oito
décadas. No entanto, o fato é que a diversidade de sistemas de classificagdo existentes
hoje em dia para esses objetos fez mais por complicar a vida dos pesquisadores do que
por facilitar. Mesmo agora, em que ha uma consciéncia de que € necessario unificar os
sistemas de classificagdo, muitos pardmetros de catalogagdo, como, por exemplo, 0s
indices de abundancia, ndo se encontram definidos com muito rigor. Fato corriqueiro é
observar que de um trabalho para outro as definigdes desses ndo apresentam muita
concordancia, o que faz com que acreditemos que cada sistema tem arbitrado sua
propria forma de estabelecer esses indices. Exemplo disso ¢ Lambert et al. (1986) e
Keenan, (1993) ao descreverem o intervalo de atuagdo do indice de abundancia de

carbono isotopico, uma estimativa da abundancia do is6topo 13 do carbono na estrela.

3.1 Os Sistemas de Classificagao

Ao longo dos tempos, diversos sistemas de classificac@o de estrelas carbonadas
foram apresentados, cada um com seu valor. Cada sistema novo herdava todo o sucesso

em descrever certas caracteristicas do sistema anterior ¢ implementava novos
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pardmetros para descrever outras. Com isso, as notagdes empregadas ficavam cada vez
mais sobrecarregadas (Yamashita, 1972 e 1975) e dificeis de serem consultadas. Para
compreendermos como chegamos a atual classificagdo desses objetos ricos em carbono,

devemos conhecer os sistemas mais bem aceitos até hoje.

3.1.1 Evolugao da Notagao

A primeira real subdivisdo das estrelas carbonadas veio com a classifica¢do de
Henry Draper desenvolvida em Harvard. O tipo espectral N foi proposto pela primeira
vez por Pickering (1890) e foi subdividido em Na € Nb no primeiro volume do Henry
Draper Catalogue'. Foi ainda, no final do século XIX, que se percebeu que algumas
estrelas carbonadas possuiam em seus espectros informagdes que se estendiam para
comprimentos de onda ainda mais baixos do que os das tipicas estrelas N até entdo
conhecidas. Em vista dessa diferenca, essas foram designadas como estrelas de tipo
espectral R. E, mesmo no primeiro volume do catalogo HD, as divisdes RO, R3, R5 e
R8 foram empregadas. No entanto, nessa época ja se havia percebido que era dificil
distinguir-se uma estrela de classe espectral R8 de uma de classe Na, a mais azul das
estrelas N.

Para as estrelas de classe espectral R, as classes de temperatura puderam ser
correlacionadas e, portanto, bem determinadas, utilizando-se 0os mesmos parametros que
foram empregados ao estabelecer as classes de temperatura para as estrelas G normais e
para as gigantes de tipo espectral K. No entanto, esses mesmos parametros ndo puderam
determinar as temperaturas das estrelas N tdo bem quanto fizeram para as estrelas R,
pois eram baseados em linhas na regido azul do espectro, onde as N ndo possuem muita
informagao. Logo tornou-se evidente que as subdivisdes, até entdio estabelecidas para as
~carbonadas, tinham mais a ver com o excesso de carbono sobre o oxigénio nesses
objetos, pois sao os componentes de carbono que causam uma absorgdo na regiao azul-

violeta do espectro.

' O Catalogo HD (Henry Draper) foi publicado pela curadora Annie Jump Cannon, responséavel
pela organizacdo e manutengdo do acervo de placas fotograficas, ¢ por Edward C. Pickering, diretor do

Observatorio de Harvard, no periodo de 1918 — 1924 em 91 volumes publicado nos anais de Harvard.
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Devido a esse problema, Morgan e Keenan, em 1941, optaram por reagrupar
todas as estrelas ricas em carbono em um novo sistema que apresentava uma unica
seqiiéncia de temperatura, ignorando de vez a dicotomia anterior das estrelas de tipos R
e N. Esse ficou conhecido como o Sistema C de Classificagdo, em que os tipos
numéricos de temperatura foram dessa vez determinados através das estruturas atomicas
¢ moleculares que os autores acreditavam ser mais sensiveis a variagoes de temperatura.
Além desse tipo numérico, adicionado em seguida a notagdo C, havia também um
indice baseado na intensidade da banda de C, (na for¢a da absor¢do da banda em
relagdo ao continuo). A classificagdo mais completa das estrelas carbonadas, conhecida
nesse Sistema C de Classificagdo, foi a publicada por Yamashita (1972, 1975) que

tomou a liberdade de introduzir algumas modificagoes.

Tabela 4: Tabela com diferentes sistemas de classificagdo tradicionais para as estrelas carbonadas
associados a equivalentes tipos numéricos de temperatura de estrelas normais. O Sistema de Classificagdo
Shane (1926), omitido no texto, foi a evolugdo subseqiiente do Sistema de Classificagdo do Catalogo
Henry Draper — Harvard. Adaptado de Kaler, 1989.

Tipos Equivalentes Sistema (MK) T — Harvard:
de Estrelas Normais C-Classificagio Catalogo HD
G4 -G6 Co RO
G7 -G8 Cl R1 RO
G9 - KO C2 R2
K1 -K2 - C3 R3 R3
R4 RS
K3 -K4 C4 R5
R6
R7
K5 —-MO C5 \ RS R8
R9
M1 - M2 C6 NO )
Nl
Na
M3 - M4 C7 N2 s Nb
N3
C8 N4
N5 J
N6 } Nc
co ) N7

Nenhum desses sistemas de classificagdo, Catalogo HD ou Classificagdo C,

obteve sucesso indiscutivel no que diz respeito a fornecer uma notagdo compacta e
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pratica na descri¢do do espectro de uma determinada estrela carbonada. No entanto, o
Sistema C de Classificagdo tornou-se a nota¢do mais comumente empregada. Keenan
(1993) destacou algumas razdes pelas quais julgou ser necessaria a substitui¢do desse
sistema vigente de classifica¢io.

Uma das razdes é que os tipos numéricos de temperatura estabelecidos se
relacionam grosseiramente com a posterior determinagdo das temperaturas para estrelas
N obtidas por Tsuji (1981). Essas foram estabelecidas baseadas nos fluxos no
infravermelho das estrelas e, um motivo pelo qual ndo se observa uma boa correlagdo,
como o proprio Tsuji apontou, é que muita importancia era dada as linhas D do sodio
como critério de determinagdo dos tipos numéricos de temperatura. Aos poucos, tornou-
se claro que as grandes diferengas nas linhas D entre as estrelas carbonadas eram
devidas a grande opacidade molecular, em especial da banda (7,2) de CN do sistema
vermelho.

Outro motivo pelo qual Keenan acreditou que o antigo sistema de classificagdo
devesse ser substituido foi o fato de que estudos mais detalhados sobre as principais
caracteristicas das estrelas carbonadas revelaram que as estrelas R e N descreviam, de
fato, dois tipos de populagdo estelar um pouco diferentes. Essa ¢, sem duvida, uma forte
razao para tentar empregar um sistema que leve em consideracdo as diferengas em
composigdo, luminosidade média, velocidade e distribuigdo espacial dentre outras. Nos
estudos de distribuigdo espacial, constatou-se (Dean, 1976) que as estrelas N
concentram-se proximas ao plano galactico, distantes desse cerca de 186 pc, localizadas,
portanto, no disco fino da galaxia. As estrelas R, por sua vez, distam cerca de 226 pc do
plano galatico, e estdo localizadas no disco espesso. Existe ainda um terceiro grupo
distinto, localizado em distancias mais elevadas ao plano galatico, sdao estrelas de
popula¢do II do Halo galactico, conhecidas como estrelas CH. Nas estrelas CH, as
bandas dessa molécula ¢ que s@o as responsaveis pelo obscurecimento na regido azul do
espectro (Keenan, 1942). O Sistema C de Classificagdo ndo disponibiliza uma notagao
que identifique essas diferengas importantes na interpretacao das estrelas carbonadas.

Percebemos, entdo, que o Sistema C de Classificagdo ¢ um sistema
bidimensional, pois descreve apenas duas variaveis: a temperatura ¢ a abundancia de
carbono de uma estrela rica nesse componente. Muitas tentativas de aprimorar essa
classificacdo sem alterar o sistema por completo foram feitas através da inser¢do de
simbolos para descrever abundancias de outras varidveis como, por exemplo, das razdes

isotopicas de '2C/"*C. Yamashita (1972, 1975) foi um dos responsaveis por tentar
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aprimorar o Sistema C de Classificagao, em cujos trabalhos listou para as estrelas
carbonadas analisadas uma grande tabela que continha, além dos dois pardmetros
principais do sistema, intensidades de diversas outras estruturas atomicas e moleculares.
Como resultado, obteve com suas longas tabelas de classificagdo uma notagdo bastante

completa para as estrelas carbonadas, apesar de nada compacta ou pratica.

3.1.2 Notagao Adotada

A partir dessa discussdo, optamos por adotar em nosso trabalho a notagdo
publicada por Keenan (1993), com algumas sutis implementagdes que veremos adiante,
onde apresentaremos a modificagdo e a extensdo do Sistema C de Classificagdo
inseridas na classificagdio MK revisada (Morgan & Keenan, 1973), adequadas as
caracteristicas das estrelas carbonadas. Indices de abundancia para definir a
composi¢do quimica foram adicionados aos tipos originais de temperatura e classes de
luminosidade. O grande sucesso dessa nova notagdo € que ela se apresenta
suficientemente simples e auto-explicativa, além, € claro, de apresentar as mais
importantes caracteristicas de cada estrela, o que ¢, desde o inicio, o grande desafio dos

catalogos de classificagao.

Tabela 5: Tabela com a notagéo do Sistema de Classificagdo MK Revisado, especificando os intervalos

dos tipos numéricos de temperatura de cada seqiiéncia de populagdo. Adaptado de Keenan, 1993.

Seqiiéncia de Seqiiéncia de Seqiiéncia de
Populacio R Populagiao N Populagio CH
C-RO C-N1 C-HO
C-R1 C-N2 C-H1
C-R2 C-N3 C-H2
C-R3 C-N4 C-H3
C-R4 C-N5 C-H4
C-R5 C-No6 C-HS
C-R6 C-N7 C-H6
C-N8
C-N9

Parte da notagdo estabelecida por Keenan pode ser observada na Tabela 5, onde

o primeiro caracter, a letra C, caracteriza o objeto como uma estrela carbonada. Em
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seguida, um trago, um simbolo de populagio e o tipo numérico de temperatura de cada
estrela. As trés populagdes possuem intervalos de indices de temperatura diferentes,
enquanto a sequéncia C-R e C-H variam de 0 — 6, as estrelas C-N possuem indices
variando de | — 9. A notagdo é seguida de dois pontos (:) sempre que ha alguma davida
quanto a qualidade do espectro analisado ou quando a classe atribuida ndo se assemelha
as normais do grupo de populagao.

As classes de luminosidade se sucedem aos simbolos de populagdo quando
disponiveis. Gordon (1968) reuniu algumas classes em seu trabalho a partir da analise
das magnitudes absolutas das estrelas carbonadas. Mesmo nos catalogos mais extensos
(Yamashita, 1972 e 1975), para a maioria dessas estrelas, no entanto, as classes foram
atribuidas apenas grosseiramente, de modo que sempre que isto ocorre, essas sdo
seguidas da notagdo de incerteza ().

Os indices de abundéncia sdo acrescentados apds as classes de luminosidade.
Um indice de abundéncia sempre necessario € o indicativo de excesso de carbono sobre
0 oxigénio, 0 CX (1 <X <8). De acordo com o trabalho de Keenan (1993), o indice C,
depende da forca das bandas de Swan em A5165A e A5635A. Para as estrelas tipo R e as
CH, a medida da forga dessas bandas pode ser estimada sem grandes problemas até
mesmo em espectros de prisma objetiva de muito baixa resolugdo, devido as suas
grandes intensidades. Para as estrelas N, e para a maior parte das J, nas quais o fluxo
nessa regido espectral ¢ bastante reduzido, essas medidas sao muito mais dificeis de
serem obtidas. No entanto, existem muitas outras estruturas de C, que podem ser
empregadas para esse proposito (Morgan et al., 2003). Como a maior parte das outras
estruturas atomicas e moleculares se comporta de forma semelhante & dada temperatura,
luminosidade, razdo C/O e dentro de cada populacdo de estrelas ndao é necessario, em
geral, sobrecarregar a notagdo com varios indices de abundancia.

No entanto, outra abundancia que sempre merece um indice separado é a do
carbono isotopico, tanto por motivos historicos quanto por, sempre que presente,
consistir em uma caracteristica fundamental na descri¢gdo da estrela. Uma melhor
separagdo dos isotopos ocorre na regiao vermelha do espectro, onde ndao ha grandes
problemas com a opacidade molecular e a razdo '*C/"’C pode ser facilmente estimada a

partir da medida da intensidade relativa das bandas '*C"*C 16192 A e '>C'?C 26168 A,
assim como das bandas '?C'N 16206 A e "C'*N 16260 A (Keenan, 1993). Na
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classificagdo MK Revisada, esse indice de abundancia de carbono isotopico € jX (0 <X
<7)". Essa escala concorda com a intensidade do 13C descrita nas tabelas de Yamashita.

Somente ocasionalmente outros indices de abundéancia sdo atribuidos. Existe um
outro conjunto de bandas moleculares que nao podem ser ignoradas na classificagéo,
pois, quando estdo presentes, sdo tdo fortes que a regido entre A4640 — A5200 A do
espectro fica distorcida devido a sua presenca. Logo, quando, e somente quando, essas
bandas estiverem presentes, um indice de abundancia referente a elas deve ser
adicionado. Essas bandas moleculares sdo as bandas de Merrill-Sanford — MS
(McKellar, 1947) e estao associadas ao composto molecular SiC,. As bandas mais
intensas estdo localizadas em A4581, A4640, L4867, A4906 ¢ A4977 A e sdo facilmente
reconhecidas quando presentes. A for¢a da banda de MS pode ser representada pela
nota¢ao MSX; onde Keenan (1993) adota o intervalo | <X <7.

Na Tabela 6, podemos observar exemplos de como a Classificagio MK
Revisada atribui notagdes as estrelas carbonadas. Alguns comentarios foram
adicionados na ultima coluna. Esta € a notagdo que apresentaremos para nossas estrelas
ao fim do trabalho de anélise, salvo algumas pequenas modificages e implementagdes

que serdo vistas nas se¢des seguintes desse capitulo e do proximo.

Tabela 6: Exemplos e comentérios da Classificagdo MK Revisada. Notagdo extraida de Keenan, 1993.

Estrela Classificacio MK Revisada Comentario

classe de luminosidade incerta, logo a
notagdo : foi acrescentada.

a forte presenca da banda P de CH
impossibilitou estimar uma classe de
luminosidade, que foi, portanto,
omitida.

TZ Car C-R31II: C, 4.

HD 100764 C-H25 G2.

a diferenga dessa notagao para a
aplicada por nés € que essa estrela
teria uma notagdo alternativa C-J5.5 e
seu indice de "°C seria j 4

RT Pup C-N5.5 IIla: C, 3.517 4.

todos os indices de abundéncia estdao
RY Dra C-N31II: C,6.5J3.5MS 4.5.  representados e a notagao continua
compacta e pratica.

'A notagao original para esse indice era JX (maiusculo), porém por conveniéncia, optamos por

utiliz4-la em mindsculo para que nio se confunda com a designagao de estrelas carbonadas tipo C-J.
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3.1.3 As estrelas carbonadas tipo C-J

O termo “estrela J” foi pela primeira vez utilizado por Bouigue (1954) como
forma de designagdo para as estrelas carbonadas que possuiam intensidade incomum
nas bandas isotopicas. Gordon (1971) definiu as estrelas J como sendo aquelas em que a
intensidade da banda isotdpica *C'*C 16168 A corresponde a, no minimo, metade da
intensidade da banda normal '2C'*C 16122 A.

Em uma analise mais detalhada das principais diferengas entre as estrelas
carbonadas tipo J e as carbonadas normais, na regido vermelha do espectro, se verificou

(Gordon, 1971) que, mesmo em espectros de dispersdo moderada, as J apresentam:

« Linhas D do sddio fracas

« H, em absor¢ao ou nao visivel

« Bandas (0,1), (0,2), (1,3) e (2,4) de '*C'*C intensas

- Bandas (4,0), (5.1) € (6,2) de °C"*N fracas

« Linhado Sc 116259 A fraca

« Linhas do La I (A6249.9, 16325.7, A6394.2, A6454.5 e L6456.0 A) fracas, similares
as presentes nas estrelas R.

12¢/83C estdo as

Dentre as melhores determinag¢des da razdo de abundéncia de
obtidas por Lambert et al. (1986), que observou que 30 estrelas N tinham essa razdo
variando de 100 — 30, dando uma média de 55 e, por Dominy (1984), que obteve uma
média de 6 + 2 para um grupo de estrelas R. No entanto, na maior parte das estrelas J
essa razao parece variar de 2 a 4.

A origem das estrelas carbonadas com sobreabundancia de carbono isotopico
ainda ¢ incerta. Um estudo de suas abundancias (Utsumi, 1985) revelou que elas nio
apresentam excesso de elementos sintetizados pelo processo s. A analise de abundancias
de estrelas R (Dominy, 1984) revelou, também, uma deficiéncia em elementos do
processo s € uma sobreabundancia de B, assim como nas J. A ligagao entre as estrelas
R e J ndo € evidente. Contudo, as estrelas J poderiam ser estrelas R que evoluiram e
ficaram mais frias.

Muito se discute sobre os mecanismos que podem ter originado as estrelas J. A

auséncia de enriquecimento devido ao processo s ndo se encaixa com o cenario de
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carbonadas que passaram pelos mecanismos de pulsos térmicos, eliminando a 3* série
de dragagens (Pilachowski, 1987). A detec¢do de Tc (tecnécio) simultaneamente com a
auséncia de demais elementos do processo s em duas estrelas J-Peculiares, BM Gem' e
V788 Cyg (Barnbaum ef al. 1991), tornou esse assunto ainda mais intrigante, uma vez
que a presenga de Tc indica que ha dragagem ocorrendo, embora a auséncia de
elementos do processo s sugere exatamente o oposto. Um mecanismo de mistura
apresentado recentemente (Sackmann & Boothroyd, 1999), quando aplicado a estrelas
de baixa massa, tais como as J, pode explicar simultaneamente a razdo C/O > 1, as
baixas razdes '°C/">C e a presenga da linha de "Li, especialmente intensa em estrelas
J-Peculiares. Esse mecanismo é conhecido como cool bottom processing.

Como vimos na se¢do anterior, as estrelas com indices elevados de abundancia
de carbono isotopico serdo apresentadas com uma notagdo alternativa a sugerida na
classificagdo MK Revisada. No lugar de um indice de populagao, incluiremos o simbolo
J que diferencia essas estrelas daquelas que apresentam abundancias normais de °C. As
estrelas J ndo compdem, necessariamente, um outro tipo de populagdo, no entanto,

optamos por destacar dessa forma a natureza incomum delas.

3.2 Oindice C,

O indice de excesso de carbono sobre oxigénio foi originalmente definido como
dependente da for¢a das bandas de Swan em A5165A e L5635A. A determinagio desses
pardmetros, por sua vez, se mostrou bastante complicada, tendo em vista que o fluxo
das estrelas carbonadas nessa regido espectral ¢ bastante reduzido. No entanto, o indice
C, nada mais é do que uma medida da intensidade da banda de Swan, que esta
amplamente presente nos espectros dessas estrelas. A solugdo foi encontrar bandas de
C, em outros comprimentos de onda que sofressem menos o efeito da opacidade
molecular e, portanto, servissem para determinar tais indices. A Tabela 7 mostra as
principais bandas de C, estabelecidas no sistema de Swan associadas aos respectivos

comprimentos de onda (cabegas das bandas).

! A subclasse J-Peculiar sera discutida adiante. A estrela BM Gemini é um objeto da nossa amostra.
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Tabela 7: Lista das principais bandas de Swan identificadas a partir do comprimento de onda da cabega

da banda. Adaptado de Pearse &Gaydon (1976).

Comprimento Comprimento Comprimento

de Onda (A) de Onda (A) de Onda (&)
(4,2) 4365.2 2,2) 5097.7 (3,5) 6004.9
G3,1) 4371.4 a,n 5129.3 (2,4) 6059.7
(2,0) 4382.5 (0,0) 5165.2 1,3) 6122.1
(5.4) 4678.6 4.5) 5470.3 0,2) 6192.2
(6,5) 4680.2 (3,4 5501.9 6,9) 6442.3
4,3 4684.8 2,3) 5540.7 (5,8) 6480.5
(3,2 4697.6 (1,2) 5585.5 %)) 6533.7
@0 4715.2 0,1) 5635.5 (3.6) 6599.2
(1,0) 4737.1 (5.7 5923.4 2,5) 6677.3

- (4,6) 5958.7

3.2.1 Determinagao do Continuo

Antes de continuarmos descrevendo quais foram os parametros adotados para a
determinagdo do indice de C,, ha um problema ainda maior. A dificuldade em se
determinar indices e outros parametros espectrais em estrelas carbonadas, e estrelas frias
em geral, é que esses precisam-de medigdes feitas constantemente em relagdo ao
continuo. Ao contrario de estrelas normais G ou gigantes tipo K, definir um continuo
para essas estrelas carbonadas € uma tarefa nada trivial, uma vez que a opacidade nessas
€ bastante alta.

Determinar um continuo para os objetos da nossa amostra era imprescindivel na
determinagdo dos indices de abundancia. Para a realiza¢do dessa tarefa, optamos por
determinar continuos locais ou pseudo-continuos para realizarmos as medigdes. Essa
determinagio resolve parte dos nossos problemas, porém como esses ndo sdo continuos
verdadeiros, existe uma certa arbitrariedade em sua determinagao. Isso pode acarretar na

introdu¢do de erros adicionais, ndo diretamente mensuraveis, nas medidas dos
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parametros usados nos calculos dos indices. Essa possibilidade deve ser sempre levada
em conta em futuras analises baseadas nesses valores, especialmente nos casos em que

os pardmetros se aproximam dos limites que definem os intervalos dos indices.
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Figura 11: Espectro da estrela MC 79 2-11 ja normalizado pelo continuo local ajustado. As intensidades
das bandas A6192A (normal) e A6168A (isotopica), marcadas no grifico, foram utilizadas como

parametros tanto para o calculo do indice C; quanto do indice j.

O continuo local foi, entdo, definido em regides onde as bandas moleculares de
C, e CN em absor¢@o sdo fracas. Por exemplo, para medir a intensidade das bandas
A6192A e A6168A, bandas normais e isotopicas de C, respectivamente, uma das
medicdes realizadas para se determinar o indice C,, utilizamos os maximos A6156A,
L6175A e L6198A, e ajustamos uma fungéo do tipo spline clibica esses pontos.

Esse pseudo-continuo foi obtido através da tarefa CONTINUUM do programa de
reducdo IRAF. Apds estabelecido esse para cada regido de analise em cada uma das
estrelas estudadas, prosseguimos normalizando o espectro delas em relagdo ao seu

respectivo continuo estimado. A partir desse novo conjunto de informagdes realizamos as
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medigdes necessarias nos espectros individuais de cada um dos objetos desse trabalho. A
Figura 11 mostra um trecho de espectro normalizado pelo pseudo-continuo, na regido

mencionada no exemplo acima.

3.2.2 Determinagao dos Parametros

Os parametros utilizados neste trabalho com o fim de se determinar o indice C,
para cada estrela carbonada da amostra foram escolhidos com base na recente analise de
Morgan et al. (2003). Nesse trabalho, os autores apresentaram dois parametros
alternativos aqueles estabelecido por Keenan (1993). A correlagdo entre eles € evidente;
ambos mostraram-se excelentes parametros para a determinagdo do indice de excesso de
carbono sobre 0 oxigénio nas estrelas carbonadas.

Os parametros que utilizamos foram: a soma das intensidades da banda C,
normal e isotopica, associadas aos comprimentos de onda A6192A e A6168A,
respectivamente; € a largura equivalente de uma completa absor¢do no intervalo
espectral de L5722 - L6202A cuja adogdo se deve ao fato de haver muitas absorgdes
nesse intervalo relacionadas 4 molécula de C;. Todas as medigoes foram feitas em
relag@o ao continuo local ajustado em cada regido.

No trabalho de Morgan et al. (2003), indices de C, foram calculados para uma
grande amostra de estrelas da Grande Nuvem de Magalhdes, no entanto, o calculo ndo
po6de ser bem avaliado tendo em vista a pouca informagao disponivel na literatura para
essas estrelas. Para alguns objetos de nossa amostra existem indices de C, calculados
por outros autores (Yamashita, 1972 e 1975 e Barnbaum et al., 1996) que, portanto, nos
forneceram uma estimativa sobre a qualidade dos parametros escolhidos na
determinacdo desse indice de abundéancia de carbono.

A metodologia exata para a obteng@o e a calibrag¢do dos indices de C, na analise
recente de Morgan ndo € especificada. A auséncia de informagao sobre como estimar os
intervalos de atuacdo do indice em questdo, nos levou a desenvolver uma metodologia
propria para a obtengdo deles. A metodologia empregada ¢ bastante simples, como
veremos na proxima se¢do, e ainda assim eficiente ao ponto de permitir que se estime a
qualidade das medigdes obtidas em cada parametro utilizado no calculo.

O primeiro pardmetro utilizado, que foi a soma das intensidades da banda de C,

normal e isotopica nos comprimentos de onda ja mencionados, foi obtido sem grandes
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problemas, uma vez que, como ja visto, podemos estabelecer um continuo facilmente
nessa regiao, tornando as medig¢Oes das intensidades de cada banda bastante confiaveis.
As bandas isotopicas (no caso, A6168A) em estrelas com excesso de '*C sdo bastante
intensas; no entanto, mesmo para os objetos em que ela é mais fraca nao devemos
subjuga-las. De modo que o parametro corresponde a soma das intensidades das bandas
normais e isotopicas associadas a molécula de C, foi calculado para todas as estrelas,
ndo apenas para aquelas com baixas razoes de o )

O outro parametro utilizado na determinagdo do indice, a largura equivalente da
completa absorgdo no intervalo de A5722 - A6202A, ndo foi obtido com a mesma
qualidade que o primeiro. A determinag@o do continuo local nesse maior intervalo ficou
mais comprometida; todavia a correlagdo entre os dois parametros, como veremos a
seguir, ainda ¢ bastante clara. Na Figura 12, podemos observar o intervalo em que foi

calculado este segundo pardmetro.
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Figura 12: Intervalo (L5722 - A6202A) em que foi calculada a largura equivalente da completa absorgdo
referente ao segundo pardmetro utilizado no calculo do indice C,. As bandas de C, mais intensas no

intervalo estao assinaladas.

Visando minimizar os erros envolvidos nessas medicdes, cada intensidade e
largura equivalente de cada estrela da amostra foi calculada para todos os espectros
disponiveis por estrela. Desse modo, a maior parte da amostra obteve esses valores
calculados em pelo menos dois espectros distintos. Assim, realizamos uma média de
cada uma das medig¢des para, enfim, obtermos os parametros utilizados no calculo dos
indices de C,. No Apéndice A, encontram-s¢ todas as medigdes dos parametros

utilizados com suas respectivas médias calculadas.
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3.2.3 Metodologia para Obtengao dos indices

Apods determinarmos a média dos parimetros medidos para cada estrela,
prosseguimos analisando a relag@o entre eles. A Figura 13 a seguir mostra o grafico em
que o parimetro p; (DA6192A + DA6168A, soma das médias individuais das
profundidades das bandas de C, normal e isotdpica) pode ser observado junto com o
parametro p; (W (04722 - 16202A), média da largura equivalente nesse intervalo). Os
dois parametros apresentam uma correspondéncia clara e bastante util para a
determinagdo dos indices.

Conforme discutido na se¢do anterior, o parametro p; foi obtido através de
medicoes de melhor qualidade e, portanto, o designamos como parametro primario na
nossa analise. O p,, por sua vez, foi qualificado como parametro secundario. Essa
hierarquia de confiabilidade foi fundamental quando re-escalamos os parametros.

Inicialmente, quantificamos a correlagdo observada na Figura 13 através de um
ajuste linear por método dos minimos quadrados a relagio entre os dois parametros.

Como resultado desse ajuste linear obtivemos:

p,=A-p +B (3.1)
A=24229 (3.2)
B=-37188 (3.3)
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Figura 13: Ajuste linear a relagdo entre os parametros primario e secundério obtidos através da média das

medigdes realizadas nos espectros de cada objeto,

Apds determinarmos os coeficientes linear e angular da relagdo entre os
parametros p; € p,, prosseguimos com a determina¢do dos indices, primeiramente
fazendo uma transformagdo linear em um dos parametros. Essa transformagdo nos
permitiu obter dois parametros em um mesma escala. Considerando que estabelecemos
o parametro primario como o de melhor qualidade, a mudanca de escala foi feita em

funcdo dessa variavel, obtendo o pardmetro p'; que é
P2=ps (3.4)
onde teriamos uma igualdade caso a relacdo entre os parametros fosse perfeitamente

linear. A transformagdo que se encarregou de colocar esses dois pardmetros na mesma

escala foi:

P, p; (3-5)

e (3.6)
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O passo seguinte foi calcular um indicador médio, a partir do qual, enfim,
calculamos os intervalos de atuagdo do indice de abundancia de carbono. Esse indicador
médio nada mais ¢ do que a média simples entre o parametro primdrio € 0 pardmetro
obtido na transformagdo anterior, equagdo (3.6). O indicador médio foi obtido para
minimizar quaisquer erros cometidos durante as medi¢Oes dos parametros de

profundidade e largura equivalente das bandas e pode ser representado por

De acordo com Keenan (1993), os indices C, apresentam a grau da abundéncia
de carbono nas estrelas carbonadas em uma escala crescente com oito niveis, isto €, C,X
com X variando de 1 — 8. A grande dificuldade nesse momento foi determinar o
intervalo de valores do indicador médio correspondente a cada um dos oito niveis.

Alguns poucos objetos da nossa amostra tinham um indice C, estabelecido na
literatura e, a partir dessa informag@o, foi possivel calibrar os intervalos de cada nivel.
Utilizamos para tanto o trabalho de Yamashita (1972, 1975) para prosseguir com a
calibragdo. Esse possui indices C; atribuidos a 16 objetos da nossa amostra, como por
exemplo DH Gem com C;3 ¢ TW Oph com C,5. Os dominios do indicador médio que

adotamos para cada nivel do indice C; sdo mostrados na Tabela 8 a seguir:

Tabela 8: Dominios do indicador médio estabelecidos para cada nivel do indice C,.

G bPusPsRa l 6N | Fu<P<P.
X= 0<p<0.15 X=5 0.75< p <0.95
X=2 0.15< p<0.35 X=6 095<p<l1.15
X=3 0.35< p<0.55 X=17 1.15< <138
X=4 0.55< p<0.75 X=8 1359« P <155

Podemos observar os dominios de atuagdo de cada um dos niveis do indice C;

para as estrelas da amostra na Figura 14. Esses dominios estdo separados por linhas

tracejadas e a dispersdo representada € a da relagdo dos parametros primario € p’;. O
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também esta

ajuste linear (apropriadamente transformado) dessa correlagdo
representado.
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Figura 14: Relagdo entre os parimetros primario e o transformado. As linhas tracejadas determinam os

limites do dominio de cada indice C,.

A partir da obtengdo desses dominios, a determinagdo do indice C; para cada

objeto da amostra foi uma tarefa trivial. Analisamos dentro de qual intervalo o indicador

médio de cada estrela se encaixava, de forma a determinamos o valor apropriado para o

indice relativo a abundancia de carbono. Os indices encontrados para as nossas estrelas

encontram-se na Tabela 9. Nem todos os niveis descritos na Tabela 8 podem ser

encontrados na amostra. Esses foram obtidos de forma independente da distribui¢do do

indicador médio calculado para nossas estrelas, de modo que a escala obtida nesse

trabalho pode ser utilizada em outros, sem a necessidade de arbitrar novos intervalos de

dominio.
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Deve-se notar que, neste caso, os indices C, obtidos correspondem a uma
medida pura e simples da intensidade do carbono observado nas estrelas € ndo a uma

medida da forga relativa desse elemento a uma padrdo de mesma temperatura.

Tabela 9: Tabela com os indicadores médios calculados para cada estrela da amostra e seus respectivos

indices de abundancia de carbono, indice C,, obtidos.

Objeto p C:X Objeto p CX
GP CMa 0,26 2 BO CMa 0,76 5
CR Gem 0,38 3 C 846 0,77 5
BL Ori 0,41 3 C 2031 0,77 5
UW Sgr 0,50 3 V636 Mon 0,77 5
TV Car 0,51 3 X7 Vel 0,79 >
NP Pup 0,51 3 T Cnc 0,79 5
DH Gem 0,55 3 SS Vir 0,81 5
C 2535 0,60 4 C 1003 0,81 5
RV Cen 0,61 4 BM Gem 0,83 5
V Oph 0,62 4 C 1130 0,84 5
C 1467 0,62 4 U Ant 0,85 5
CL Mon 0,66 4 RY Mon 0,85 5
W CMa 0,67 4 V 2309 Oph 0,86 5
BI Cap 0,68 4 RX Cru 0,86 5
RZ Vel 0,68 4 V Hya 0,87 5
C 849 0,68 4 TW Oph 0,88 5
Y Tau 0,69 4 BE CMa 0,89 5
C 1705 0,71 4 C 749 0,94 5
AA Lep 0,72 4 SU Sco 0,95 5
RY Hya 0,73 4 W Pic 0,96 6
| FK Pup 0,74 4 MC 79-11 0,99 6

Uma vez que ha na literatura informagdes sobre indices de abundancia de
carbono para 16 objetos da nossa amostra, pudemos fazer uma estimativa da qualidade
dos parametros utilizados e do método empregado. Comparando com os indices de C;
apresentados para essas estrelas por Yamashita (1972, 1975), em um trabalho tomado
como referéncia pela comunidade cientifica, com os determinados nesse trabalho,
encontramos uma média percentual de concordancia de cerca de 75%, o que demonstra
a coeréncia da metodologia empregada.

As estrelas BN Mon e HV CMa ndo possuem espectros de boa qualidade na

regido visivel e, portanto, o indice C; ndo pode ser calculado. O mesmo se aplica aos
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demais indices descritos neste capitulo. Ainda assim, essas estrelas foram analisadas na

regido do infravermelho, como mostrado no proximo capitulo.

3.3 Oindicej

Como ja dito, as estrelas C-J foram definidas ha décadas como aquelas que
apresentam a banda '*C'>C A6168A com pelo menos a metade da forga da banda '>C'’C
A6122A (Gordon, 1968). Essas estrelas passaram, entdo, a serem caracterizadas por suas
abundancias de carbono isotopico. A intensidade relativa das bandas 2cl2¢c 247374
normal e "C'’C 14744A isotopica forneceram uma boa estimativa da razdo de
abundancia '>C/"*C nesses objetos (McKellar, 1949). Uma melhor separagdo dos
1s6topos ocorre, porém, na regido vermelha do espectro Optico.

Essas defini¢gdes de determina¢io de abundincia da razdo '*C/°C foram
revisadas no esquema de classificagdo de estrelas carbonadas de Keenan (1993). Nesse
trabalho, Keenan apresenta outros pares de razoes de bandas, normal e isotopica, que
podem ser usados de modo alternativo para obter a abundancia de ">C, com mais
seguranga. As razdes das intensidades das bandas sugeridas, listadas na Tabela 10,
forneceram uma estimativa razio da '*C/"°C, permitindo, assim, que se obtivesse um

indice de abundancia de carbono isotopico, definido no trabalho como indice J.

Tabela 10: Duplas de bandas normais e isotdpicas de carbono que podem ser utilizadas para estimar a
razdo “C/*C (Keenan, 1993). A primeira linha corresponde as bandas definidas por McKellar (1949).

Banda Normal Banda Isotopica
2Ci2C A4737A BClC  A4744A
RCC  a6122A BelZc a6102A
2cl2Cc A6192A BCPC  A6168A
PC"N  A6206A BCUN  A6260A

Assim como o indice de C,, a metodologia para obtengdo do indice J e,

principalmente, o dominio de atuagdo deste ndo estdao explicitados no trabalho do autor.
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O recente trabalho de Morgan et al. (2003) mostrou como a correla¢do de dois dos pares
de bandas apresentados por Keenan ¢ eficiente. Eles mostraram-se parametros
excelentes para a determinagdo do indice de abundincia de carbono isotopico nas

estrelas carbonadas.

3.3.1 Determinagao dos Parametros

Dois outros parametros foram utilizados nessa etapa de determina¢@o do indice j.
As medigdes desses, assim como as descritas na se¢do anterior, foram feitas através do
ajuste de um continuo local ou pseudo-continuo. As medidas foram obtidas, entdo, apos
a normalizacdo dos espectros em relagdo a esse continuo. Ao contrario da determinagao
dos pardmetros do indice C,, nessa etapa as novas variaveis envolvem intervalos
espectrais menores, 0 que garantiu uma maior confiabilidade nessas novas medidas. Os
pardmetros utilizados, a fim de se determinar o indice j das estrelas carbonadas da
amostra, foram escolhidos, novamente, baseados na recente analise de Morgan et al.
(2003).

Um dos pardmetros utilizados nesse trabalho foi a razéo das intensidades da
banda C, isotopica e normal, associadas aos comprimentos de onda A6168A e A6192A
respectivamente. Essas mesmas intensidades ja haviam sido calculadas quando
determinamos o indice C, das estrelas da amostra. Na ocasido haviamos discutido sobre
a qualidade dessa medida e sobre sua obten¢do, que foi feita sem grandes problemas. O
estabelecimento de um continuo local para esse calculo pode ser feito facilmente,
tornando as medi¢oes das intensidades dessas bandas bastante confiaveis. Desse modo,
o parametro corresponde a razao das intensidades das bandas isotopicas e normais
associadas a molécula de C,, devido a sua confiabilidade, foi estabelecido como
parametro primario.

O segundo parametro empregado para a determinagdo do indice j foi a razdo da
forca das bandas moleculares isotopicas e normais de CN cujas cabegas de banda estao
localizadas em A6260A referente a banda >C'*N e A6206A referente a '*C'*N. Porém,
dessa vez, para estimar essa intensidade calculamos as larguras equivalentes dessas
bandas. Essas medidas foram feitas, naturalmente, da mesma forma de antes, em relagdo
a um continuo local pré-estabelecido. Esse parametro mostrou-se uma medida

razoavelmente facil de se determinar, pois mesmo envolvendo intervalos espectrais um
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pouco maiores que os do pardmetro primario, a identifica¢do das bandas de CN normal
e isotopica foi simples, uma vez que sdo bastante intensas, especialmente nas estrelas
abundantes em '°C, como pode ser observado na Figura 15.

A fim de manter uma padroniza¢ao nos indices, ja que esses fazem uso das

mesmas medidas, pelo menos em um dos parametros, optamos, para determinagido do
indice j, manter como parimetro primario a razao das profundidades das bandas de C,
A6192A e A6168A em relagao ao continuo local. Desse modo, a razdo das bandas de
CN 16260A e 16206A nio foi alocada como pardmetro secundario pela dificuldade ou
ma qualidades das medidas, mas simplesmente, para manter um padrao na determinagao

dos indices dos objetos ricos em carbono que esse trabalho se propde a analisar.
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Figura 15: Espectro da estrela C 749 com as bandas 46260A (isotépica) e 16206A (normal), marcadas.

A razao da largura equivalente dessas bandas constitui 0 parametro secundario para o célculo do indice j.

A fim de minimizar os erros envolvidos nessas medi¢des, cada intensidade e
largura equivalente de cada estrela da amostra foi, novamente, calculada para todos os
espectros disponiveis por estrela. Realizamos entdo uma média de cada uma das
medidas para, enfim, obtermos os parametros utilizados no calculo dos indices de
abundéancia de °C. No Apéndice A estio as medi¢des dos parametros utilizados com
suas respectivas médias calculadas.

Mais uma vez, o trabalho de Morgan et al. (2003) ndo evidencia a metodologia
empregada na obten¢ao e calibragao do indice j. Para tanto, decidimos empregar a
mesma metodologia descrita na sec@o anterior, uma vez que aquela se mostrou prética e
eficiente. O sucesso de ambos os procedimentos, do calculo do indice C; e do indice j,

decorre da evidente correlagdo envolvida entre os parametros utilizados.
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3.3.2 Metodologia para Obtengao do indice j

Tendo determinado a média dos parametros medidos para cada estrela
prosseguimos analisando a correlagdo entre esses. Partindo do conhecimento prévio de
que nem todas as estrelas da amostra sao, de fato, estrelas carbonadas tipo J € que os
dois parimetros apenas se relacionam bem para as estrelas com sobreabundancia de "°C,
tivemos que inicialmente identificar quem eram as possiveis candidatas a estrelas tipo J.
Essa identificagdo baseou-se na relagdo descrita por Gordon (1968) de que, em estrelas
de tipo J, a forga da banda isotopica Be2c A6168A tem pelo menos a metade da forga
da banda normal '>C'’C A6122A. Embora essas ndo correspondam as bandas usadas
neste trabalho para a determinagdo do indice j, podemos considerar que as bandas
A6192A e A6168A conservam entre si, aproximadamente, essa mesma relagdo, ja que,
como as bandas empregadas por Gordon, estas fornecem uma estimativa da razdo
'2¢/C. Essa primeira aproximag¢do nos permite selecionar possiveis estrelas J, com o
fim de determinarmos os coeficientes do ajuste linear entre os parametros primario e
secundario ja calculados. Para as estrelas carbonadas da amostra, encontramos apenas

razoes

D 16168 A
—— 205 3.8
D 16192 A R

para 8 estrelas. Essas possiveis candidatas a estrelas tipo J estdo listadas na Tabela 11.

Tabela 11: Lista de possiveis candidatas a estrelas tipo J selecionadas a partir de sua razdo de intensidade

entre a banda isotopica e a normal de C,.

Objeto DA6168A / DA6192A Objeto | DA6168A / DA6192A
C 1003 0,48 BE CMa 0,61 +
BM Gem 0,53 MC 79-11 0,63 o)
C 1467 0,53 C 749 0,78

SU Sco 0,58 W Pic 0,79

A Figura 16 mostra o grafico em que o pardmetro g; (DA6168A / DA6192A,
razdo das médias individuais das profundidades das bandas de C, isotdpica e normal)

pode ser observado junto com o parametro q; (WA6260A / WA6206A, média da razdo
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entre as larguras equivalentes das bandas normal e isotopica de CN) para as oito estrelas
selecionadas. Os dois parametros apresentam uma correspondéncia clara e bastante util
para a determinagao dos indices j.

A metodologia a seguir é a mesma empregada na segdo anterior, em que
determinamos os indices de C, para as estrelas da amostra. Inicialmente, quantificamos

a correlag@o observada na Figura 16 através de um ajuste linear. Como resultado desse

ajuste obtivemos:

q,=4q,+B (3.9)
A=24229 (3.10)
B=-37.88 (3.11)
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Figura 16: Ajuste linear a relagio entre os parametros primario e secundario obtidos através da média das

medigdes realizadas nos espectros de cada objeto.

Ap6s determinar os coeficientes linear e angular da relagdo entre os parametros
g1 e g, prosseguimos com a determinagao dos indices, fazendo, novamente, uma

transformagao de varidveis. Novamente determinamos um g, tal que
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9; = g, , (3.12)
o que foi feito através da transformagéo:

4 > 4, (3.13)

’ q -2
q, = 'E‘A— ) (314)

de forma que obtivemos um par de pardmetros, g, e ¢';, na mesma escala.

Prosseguimos calculando um indicador médio, dado por

g = q—zg-"i : (3.15)

a partir do qual pudemos calcular os intervalos que definem cada valor do indice de
sobreabundancia de "°C.

Na Classificacdo MK Revisada (Keenan, 1993), o indice j foi convenientemente
dividido em uma escala crescente com oito niveis, isto €, jX com X variando de 0 — 7.
Essa escala concorda com a forga do carbono isotopico nas tabelas de Yamashita.
Seguindo a determinagao da Classificagdo MK Revisada, as estrelas tipo N nessa escala
possuem o indice j variando de 1.5 — 3 e as estrelas tipo R o indice j varia de 2.5 — 4. As
estrelas que se encaixam nesses intervalos podem ter seus indices de abundancia de "*C
omitidos. E na apresentagdo final dos indices por nos obtidos, as estrelas com indice
j=4 sd@o consideradas estrelas J, e, portanto, serdo descritas como C-J,
independentemente de seu indice de populagdo.

Os intervalos de cada nivel do indice j foram calibrados a partir dos dados
existentes na literatura desse indice para as estrelas da amostra. Utilizamos, novamente,
o trabalho de Yamashita (1972, 1975) para prosseguir com a calibragdo. Esse possui
indices j atribuidos a 17 objetos da amostra, como por exemplo V Oph com j3 e BE
CMa com j5. Os dominios obtidos do indicador médio para cada nivel do indice j sdo

mostrados na Tabela 12:



Tabela 12: Dominios obtidos do indicador médio para cada nivel do indice j.

iX Gow <05 0, iX Gon = 05 Guu
X=0 0<g<0.15 =4 045<g <0.55
X= 0.15<g <0.25 =5 0.55<4g <0.65
X=2 0.25<g <0.35 =6 0.65<g <0.75
X=3 0.35<g <045 =17 0.75<g <0.85

Podemos observar os dominios de atua¢ao de cada um dos niveis do indice j para

as estrelas da amostra na Figura 17. Esses dominios estio separados por linhas

tracejadas. O grafico mostra a relagao entre o pardmetros primario e g".
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Figura 17: Relagao entre os parametros primario e o transformado. As linhas tracejadas determinam os
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limites do dominio de cada indice j.
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Determinamos, entdo, o indice j para cada objeto da amostra, de acordo com o
intervalo em que o indicador médio de cada estrela estava inserido. Assim
determinamos uma indicagdo da abundéncia de 'C em cada estrela. Os indices

encontrados estdo na Tabela 13.

Tabela 13: Indicadores médios calculados para cada estrela da amostra e seus respectivos indices de
abundancia de "°C, indice j.

Objeto q jX Objeto q iX |
BI Cap 0,19 1 T Cnc 0,38 3
CR Gem 0,21 1 RY Hya 0,29 3
GP CMa 0,21 1 C 1705 0,39 3
TV Car 0,26 2 FK Pup 0,40 3
Y Tau 0,28 2 V 2309 Oph 0,40 3
RV Cen 0,28 2 RX Cru 0,41 3
BL Ori 0,29 2 C 2031 0,41 3
UW Sgr 0,30 2 TW Oph 0,42 3
AA Lep 0,32 2 SS Vir 0,43 3
C 846 0,33 2 V Oph 0,43 3
NP Pup 0,34 2 V636 Mon 0,45 3
RZ Vel 0,34 2 CL Mon 0,45 4
C 849 0,34 2 C 1130 0,46 4
XZ Vel 0,35 2 C 1467 0,48 4
BO CMa 0,36 3 C 1003 0,50 4
DH Gem 0,36 3 SU Sco 0,54 4
V Hya 0,36 3 BM Gem 0,56 5
U Ant 0,37 3 BE CMa 0,63 5
W CMa 0,37 3 MC 79-11 0,66 6
RY Mon 0,37 3 C 749 0,74 6
C 2535 0,38 3 W Pic 0,32 7

Novamente comparamos os valores encontrados com os indices j apresentados
para as 17 dessas estrelas investigadas por Yamashita (1972, 1975), encontrando uma
média percentual de concordancia de cerca de 70%, um indicio da confiabilidade do

método que empregamos.
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3.4 O indice de MS

Merrill (1926) e Sanford (1926) foram os primeiros a observar uma absorgao
molecular, que até entdo ndo possuia nenhum composto associado, na regidao azul-
violeta do espectro de estrelas carbonadas. Mas foi Kleman (1956) quem publicou uma
analise espectroscopica de laboratorio e apontou, pela primeira vez, a molécula de SiC,
como a responsavel pela absor¢do observada. Esta ficou conhecida como banda de
Merrill-Sanford — MS, em homenagem aos dois pesquisadores.

As bandas de MS sdo bastante intensas € podem ser encontradas na regido
espectral entre A4300 - A5000A. Elas ndo sdo observadas na maior parte das estrelas
carbonadas, porém, quando presentes em seus espectros, sdo bastante fortes e, por isso,
receberam por Keenan (1993) seu préprio indice no sistema de Classificagio MK
Revisado.

Existem algumas sugestdes na literatura de que as bandas de Merrill-Sanford sao
comumente observadas em estrelas carbonadas do tipo J (Barnbaum ez al., 1996). No
entanto, € possivel que as estrelas J oferegam um cenério mais favoravel ao estudo da
molécula SiC,, unicamente porque nessas estrelas o fluxo na regido azul-violeta do
espectro ¢ um pouco mais intenso (Sarre et al., 2000). O espectro da estrela W Pic, que

apresenta intensas bandas de Merrill-Sanford, é mostrado na Figura 18.
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Figura 18: Nesse espectro da estrela W Pic podemos ver algumas das principais bandas de MS.

A intensidade das bandas de MS ¢ bastante dependente da temperatura. E
possivel estimar esse decréscimo da intensidade com o aumento da temperatura
fotosférica nessas estrelas entre 2400 — 3600K (Tsuji, 1981a,b). Muitas das estrelas N

classificadas nas tabelas de Yamashita eram, de fato, exemplos quentes e, portanto, as
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bandas de SiC, eram fracas ou ausentes. Na Tabela 14 estdo listadas as bandas de

Merrill-Sanford mais intensas nos intervalos proximos aos utilizados nesse trabalho.

Tabela 14: Lista das principais bandas de Merrill-Sanford, SiC,, identificadas a partir do comprimento de
onda da cabega de banda. Adaptado de Pearse & Gaydon, 1976

Bandas de MS Bandas de MS Bandas de MS
) 4639.8 A A 4905.9 A A 51282 A
A 4802.5 A 1 4953.6 A A 5198.0 A
A 4866.9 A A 4977.4 A A 5450.0 A

3.4.1 Obtengao dos indices

As bandas de Merrill-Sanford estdo localizadas numa regido espectral de curtos
comprimentos de onda onde nem todas as redes utilizadas nesse trabalho possuem
informagédo disponivel. Deste modo, é possivel que nem todas as estrelas que possuem
intensas bandas de MS tenham recebido um indice de intensidade dessa banda de SiC,.

Muitos sdo os sistemas de quantificagdo dos indices de MS. Como visto no
inicio do capitulo, Keenan (1993) subdivide esse indice em sete niveis, isto &, 1 <MS <
7, porém optamos por utilizar outro sistema ao definir os niveis que estimam a
intensidade das bandas de SiC,, devido a escassa amostra de estrelas em que essas
bandas podem ser analisadas. Utilizamos um sistema um pouco mais recente de
avaliagdo do indice MS, que qualifica as bandas de SiC, em trés niveis: fraca, média e
forte (Sarre et al., 2000).

Utilizamos como parametro para estimar os indices de MS para cada estrela a
intensidade da banda cuja cabega fica em A4977A. Essa mesma banda foi utilizada em
um recente trabalho para estimar os indices de MS, dentro do sistema descrito por Sarre,
para estrelas carbonadas da Grande Nuvem de Magalhdes (Morgan et al., 2004) e
mostrou-se bastante eficiente.

Estimamos, entdo, a intensidade dessa banda de SiC, através da medigdo da

profundidade maxima da banda A4977A em relagdo a um continuo local linear que foi
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definido entre os comprimentos de onda A4962A e A5030A, que foram escolhidos por
se tratarem de regides onde ndo se observa superposi¢do de linhas metélicas e outras
bandas. Esse pseudo-continuo foi estimado para todas as estrelas da amostra e, em
seguida, assim como nos calculos dos indices anteriores, os espectros foram
normalizados em fun¢do desse. As medidas do maximo de intensidade da banda,

realizadas nesse espectro normalizado, correspondem finalmente a

dz(fn_luqsz) ; (3.16)
10

onde 4952 ¢ © valor registrado no espectro no comprimento de onda A4982A (ponto
mais profundo da banda) e /, é a intensidade do pseudo-continuo estimado nesse mesmo
ponto.

O parametro de intensidade da banda foi medido para 32 estrelas da amostra.
Pudemos estimé-lo em até duas redes diferentes para cada estrela. Novamente, para os
objetos com mais de uma medigdo, calculamos uma média simples, para minimizar
quaisquer erros possivelmente introduzidos na medida. As medigoes feitas para
intensidade da banda de cada estrela, assim como suas respectivas médias calculadas
estdo apresentadas no Apéndice A.

Uma vez calculada a forca da banda de SiC, A4977A, determinamos, em
seguida, os dominios de atuagdo do indice de MS. Esse indice MSX possui trés niveis,
isto &, 1 <X < 3 (correspondentes aos niveis fraco, médio e forte de Sarre ef al., 2000),
e os respectivos intervalos de alcance utilizados foram aqueles descritos no trabalho de

Morgan et al. (2004), que estdo listados na Tabela 15.

Tabela 15: Intervalos de dominio dos niveis do indice MS baseados na profundidade média da banda de
SiC, A4977A. Adaptado de Morgan et al., 2004, '

MSI MS2 MS3

02<d <04 04<d <06 d>0.6

Pode-se observar que medidas da profundidade da banda inferiores a 0.2 nao

possuem um indice MS correspondente. A essas € atribuido um indice MSO0, que pode
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ser omitido na notagdo, e sdo estrelas em que a banda de MS € muito fraca ou ausente.
Além disso, duas estrelas, AA Lep e CL Mon, ndo puderam ter suas bandas de MS
analisadas, pois as redes espectrais em que foram observadas nao cobriam o
comprimento de onda em questao.

A partir da obten¢do desses dominios, determinamos o indice MS para cada
objeto da amostra. Analisamos dentro de qual intervalo a profundidade média da banda

em cada estrela se encaixava de forma a determinamos o indice de forga

correspondente. A Tabela 16 mostra os indices atribuidos.

Tabela 16: Profundidades médias da banda de SiC, calculadas para cada estrela da amostra que possui
informacdo espectroscopica nessa regido disponivel e seus respectivos indices de Merrill-Sanford (MS).

As estrelas com bandas de MS muito fracas ou ausentes, MS0, foram omitidas.

Objeto d MSX Objeto d MSX
UW Sgr 0,21 1 Su Sco 0,75 3
C 1467 0,22 1 FK Pup 0,83 3
RV Cen 0,26 1 V636 Mon 0,84 3
U Ant 0,28 1 TW Oph 0,86 3
Y Tau 0,31 1 C 2535 0,88 3
V Oph 0,36 1 C 1705 0,88 3
CR Gem 0,37 1 RX Cru 0,90 S
BE CMa 0,39 1 V2309 Oph 0,91 3
C 749 0,40 2 C 846 0,91 3
BO CMa 0,43 2 T Cnc 0,93 3
GP CMa 0,64 3 XZ Vel 0,93 ]
RY Hya 0,65 3 RY Mon 0,95 3
V Hya 0,67 3 C 2031 0,95 3
SS Vir 0,70 3 W Pic 0,96 3
TV Car 0,72 3

3.5 O indice de Populagio

Um impedimento na separagao de estrelas tipo R e N tem sido a falta de rigor na
descricdo das estrelas R. A defini¢do no trabalho de Henry Draper baseada na extensdo
do espectro na regido azul violeta funcionava bem apenas para estrelas carbonadas
iniciais, mais quentes. Porém, tentativas em separar estrelas tipo R mais frias das

estrelas tipo N mais quentes mostraram-se confusas e ineficazes.
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Outra descrigdo espectroscopica dos diversos tipos de populagdo de estrelas
carbonadas foi a apresentada por Shane (1920), que notou a presenca de linhas de Ba,
Sr, Y e La claramente nas estrelas tipo N, enquanto essas mesmas linhas ndo se
destacam nas estrelas tipo R. Hoje € bastante aceito que esses sao sinais da diferenca da
abundancia dos elementos do processo s.

Seria bastante conveniente usar a auséncia de fortes linhas de bario e estroncio
como uma marcagdo definitiva para as estrelas R, porém ha duas dificuldades praticas

nisso. A primeira se refere as bandas de CN que tém a cabeca de banda em A4553.1 e

A4606.1A que se superpdem as linha de Ball 14554A e A4607A, respectivamente, em
espectros de baixa resolucdo. Essas absor¢oes de CN ndo s@o tdo fortes quanto aquelas
em 24216A. No entanto, quando o CN é bastante abundante, sua forca ¢ suficiente para
esconder as linhas relativas a um enriquecimento moderado de Ball e Srl. O segundo
problema ¢ que em algumas estrelas ja classificadas como de tipo R frias ¢ possivel ver
as linhas de Ball e Srl em vez da superposi¢ao de CN; embora esse enriquecimento seja
mais fraco que o observado em estrelas N tipicas com temperaturas comparaveis
(Keenan, 1993).

3.5.1 Metodologia para Obtengao dos indices

Baseado nas dificuldades apresentada na secdo anterior, desenvolvemos uma
metodologia para obteng@o dos indices de populagio para a classificac@o das estrelas da
amostra, baseados em uma inspegao visual detalhada de cada um dos espectros. Todas
as estrelas foram analisadas em todos os seus espectros disponiveis; mesmo assim, por
tratarem-se de espectros de baixa ¢ moderada resolugdo, nao foi possivel especificar
para algumas estrelas todos os parametros que foram analisados para obter ao fim um
indice de populag@io. Para essas, a analise foi feita com a informagao disponivel, mas o
marcador de imprecisao (:) foi adicionado.

Foram levados em conta, nessa analise, diversos pardmetros ja sugeridos na
literatura para classificagdo dos diferentes tipos de estrelas carbonadas. Cada um
isoladamente mostrou-se ndao muito eficaz na determinagdo de um indice de populagao
definitivo, porém, quando analisados em conjunto, o resultado € mais satisfatorio. O

objetivo dessa inspegdo ampliada é minimizar os problemas na classificacdo das



66

estrelas, pois ao utilizar os parametros em conjunto, eles se completam e fornecem uma
reposta mais conclusiva.

A analise inicial foi baseada na extensdo do espectro das estrelas da amostra na
regido azul-violeta. O forte obscurecimento em comprimentos de onda menores do que
14400A é um indicio de que a estrela ¢ de tipo N, embora isso ndo seja uma condigdo
suficiente, uma vez que em estrelas tipo R e tipo CH mais frias esse efeito também é
observado. Portando, quando possivel, essa observagdo foi complementada com outros
dados. As presengas de linhas fortes de bario e estroncio afastam a possibilidade de
tratar-se de uma estrela tipo R, enquanto que para as estrelas N ou CH, ambas

supostamente enriquecidas de elementos do processo s, estas devem estar em destaque.
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Figura 19: Os espectros mostram um exemplo de uma estrela de tipo N, RV Cen, em que se pode
observar as linhas dos elementos do processo s Ball e Srl mais intensas que as bandas de CN proximas,

em contraste com a estrela tipo R, C 1130, em que isso ndo ocorre.
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Figura 20: O espectro da estrela candidata a tipo CH, C849, apresenta o ramo P da banda de CH. Essa

mesma estrutura nio ¢ observada no espectro da estrela C 1467, de tipo N.

Dessa forma, foram analisadas as linhas de Ball e Srl, quanto a sua
profundidade. Esses elementos foram considerados relevantes na classificagdo quando
as linhas de Ball A4554A e 14934A eram mais fortes que as banda de CN préximas e
quando a for¢a da linha de Srl A4607A era da ordem dessas.

Um outro fator considerado na distingdo de uma estrela tipo N de uma estrela
tipo CH, que necessariamente também apresenta as linhas de Ball bem fortes, foi a
analise das bandas de CH. A presenga do ramo P (P-branch) da banda CH em A4352A
indica uma forte possibilidade de uma estrela ser do tipo CH, ja que ¢ uma das
caracteristicas mais notaveis dos espectros dessas estrelas, enquanto que sua presenga
em estrelas N ndo é esperada. Essa banda também pode ser usada, em caso de
deficiéncia de linhas de Ball e Srl, para confirmar a classificagdo de uma estrela como

R (que também tende a apresentar essa estrutura).
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Tabela 17: Resumo dos critérios utilizados na defini¢do dos indices de populagéo.

Forte Fraca/Ausente | Mal Definido
Ball (A4554,4934) e 4
N ou CH R RouN
Stl (A4607) ot
CH (A4352A) R ou CH N R ouN
Extensdo no azul-violeta R ou CH N

A Tabela 17 mostra um resumo dos parametros utilizados na atribui¢do as
estrelas da amostra de um indice de populagdo. Uma analise l6gica simples, baseada na
resposta de cada estrela a cada um dos parametros, definiria a classificacao final desta.
Obviamente, na pratica, nem sempre essas caracteristicas espectrais podem ser
confirmadas ou negadas com certeza, ora devido a uma ma relagdo sinal/ruido na regido
analisada do espectro (como é comum, por exemplo em baixos comprimentos de onda
para estrelas mais frias, devido ao obscurecimento), ora por mostrarem uma situagio
muito proxima ao limite entre duas possibilidades. Nesses casos, lancamos mao da
notacdo de incerteza (:).

A Tabela 18 mostra a classificagdo final obtida para cada estrela da amostra. As
estrelas em que se observou o ramo P da banda CH foram classificadas como N:
candidatas a estrelas CH:. Essas estrelas ndo foram definitivamente classificadas como
CH porque, ao contrario do que ocorre com as linhas de bario e estroncio, de
observagdo simples, a banda de CH considerada encontra-se, em geral, em regime de
baixo sinal/ruido em nossa amostra. Uma classificagdo definitiva para esses objetos
seria possivel a partir de uma analise mais abrangente das bandas caracteristicas das
estrelas CH, o que pode vir a ser feito em um trabalho futuro. A essas estrelas foi

atribuida a notagao N: (CH:).



Tabela 18: indices de populagao calculados para cada estrela da amostra.
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Objeto indice de Populacio |  Objeto Indice de Populagiio
W Pic N C 1130 R
Y Tau N T Cnc N
AA Lep N: MC792-11-11 N:
BL Ori N C 1467 N
V636 Mon N XZ Vel N:
DH Gem R C 1705 : (CH:)
CR Gem N U Ant N
GP CMa N TV Car N
NP Pup R: V Hya : (CH:)
CL Mon N: SS Vir N:
RY Mon N C 2031 N:
W CMa N: (CH:) RX Cru N:
BO CMa N RV Cen N
BM Gem N V Oph N:
BE CMa N SU Sco N:
C 749 N V2309 Oph N:
C 849 N: (CH:) TW Oph N:
C 846 N £ 2535 N:
C 1003 N: UW Sgr R:
FK Pup N BI Cap R:
N

RY Hya
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4 Classificagcao de Envoltoério

Catalogando estrelas carbonadas segundo seus envoltérios

A classificag@o espectral na regiao visivel do espectro vem amadurecendo ha
mais de um século e, durante esse tempo, diversos sistemas surgiram, cada um
complementando ¢ refinando seus predecessores, que, em conseqiiéncia, se tornavam |
obsoletos. Comparadas ao longo aprendizado de classificagdo dptica, as analises e
tentativas de classifica¢do de envoltdrios circunstelares ricos em poeira sdo verdadeiros
rascunhos que acabaram de sair do papel. Apesar do curto tempo de historia, as analises
de envoltorio cresceram muito rapido, tendo em vista que os dados espectrais no
infravermelho, necessarios a atividade, s6 foram disponibilizados nos ultimos 20 anos.

O espectrometro de baixa resolu¢do IRAS — LRS forneceu milhares de espectros
de envoltorios circunstelares, bases da determinagdo das classes de envoltorios ricos em
poeira hoje encontradas na literatura. Dois grupos distintos de espectros foram os
primeiros a serem identificados: os associados a envoltérios ricos em oxigénio e os
associados aqueles ricos em carbono. Dentro desses grupos, as classes de envoltorio
foram definidas com base nas diferentes espécies de graos que habitam esses ambientes.
Agora, os espectros ISO de melhor resolugao, também estao contribuindo nesse sentido.

A assinatura das estrelas carbonadas nos espectros infravermelhos € uma
estrutura em emissao observada perto de 11.3um, habitualmente associada a molécula
de SiC (carbeto de silicio). Muitos trabalhos tém-se empenhado na determinagao de
uma espécie de condensado, através de modelagens de envoltorios, para diversas
estrelas carbonadas (Lorenz-Martins & Lefévre 1993, 1994 e Lorenz-Martins 1996). Foi
somente em 1998 (Sloan et al., 1998), que se reuniu todas as classés de graos até entdo
encontradas para definir uma classificagdo espectral no infravermelho, tendo por base
uma seqiiéncia de poeira de SiC .

Os atuais sistemas de classificagdo de envoltério baseiam-se, portanto, no
formato da estrutura em emissao perto de 11.3um. As classes definidas por Sloan et al.
(1998) fornecem informagdes sobre indices de abundancia das espécies de graos dos

envoltérios, temperatura e razdo entre a contribuig¢do total da emissdo da poeira e a
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emergente da estrela central. Apesar de os métodos de obtengdo dessas classes serem
eficientes, optamos, nésse trabalho, por utilizar métodos mais robustos disponiveis na
literatura. Iremos utilizar, para a classifica¢do do envoltorio das estrelas da amostra, a
modelagem de envoltorios circunstelares tratando o problema do transporte radiativo
através de simula¢des numéricas conforme descrito por Lorenz-Martins & Lefevre
(1993) que vai além da analise do formato da estrutura proxima de 11.3pm. Como
veremos a seguir, muitos sdo os beneficios desse tipo de analise dos envoltorios, pois

permite a defini¢do de outros pardmetros relevantes além dos obtidos por Sloan et al..

4.1 Graos e Envoltorios Circunstelares

Os envoltorios circunstelares das estrelas carbonadas sdo o resultado da ejegdo
de matéria durante a fase das AGBs, que, conforme ja foi explicado, se expande, se
esfria ¢ condensa graos. A composi¢do da poeira encontrada nesses ambientes reflete a
composi¢ao quimica da fotosfera da estrela que esse envoltorio recobre, refletindo, por
sua vez, a quantidade de material processado e dragado a superficie da estrela na fase de
pulsos térmicos.

Para as estrelas carbonadas, a radiagdo estelar € absorvida no envoltorio de
poeira circunstelar e € re-irradiada por grdos ricos em carbono em comprimentos de
onda maiores, na regiao do infravermelho. Se o envoltorio for espesso, a estrela central
pode ser obscurecida e.a emissdo no visivel torna-se fraca. Mas se seus envoltorios
circunstelares forem opticamente finos, podemos ver intensas estruturas em emissdo em
seus espectros no infravermelho.

A distancia a estrela define a fronteira interna da regido de condensagdo dos
graos. Essa regido se estende at¢ um limite onde a densidade € baixa demais € ha uma
diluicdo do material do envoltério e nenhum grdo mais se forma (Sedlmayr, 1994).
Neste trabalho denominamos a fronteira interna de R, raio interno do envoltério de
poeira circunstelar, e a fronteira exterior, onde a densidade do envoltério é praticamente
desprezivel, de R, raio externo do envoltério de poeira circunstelar. O fluxo de matéria
ejetada por uma estrela fria, assim como a densidade e a temperatura do envoltério,
decrescem com a distancia a estrela central. A condensagdo dos grdos ocorre quando a

temperatura € a densidade tornam-se suficientemente baixa e alta, respectivamente, a
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distancia R, da estrela (Sedlmayr, 1994). O tipo de grao formado no envoltorio
circunstelar depende da composigéo quimica do gas e de suas propriedades fisicas na
regidao de condensagao.

Prevé-se que diversos tipos de condensados possam se formar nessas estrelas
carbonadas, como, por exemplo, o grafite € o carbono amorfo. Estudos comparativos da
assinatura espectral das estrelas carbonadas em 11.3um e espectros de laboratorio,
associaram essa emissdo ao composto de SiC. Determinou-se que graos de carbono
amorfo tém uma temperatura maxima de condensagdo em torno de 1000K (Frenklach ez
al. 1989), enquanto espécies de graos de SiC formam-se a temperaturas um pouco mais
altas da ordem de 1300K — 1500K e, portanto, podem localizar-se em regides mais
proximas da estrela central, sendo, assim, os primeiros condensados (McCabe et al.
1982, Lorenz-Martins & Lefévre, 1994),

4.1.1 Modelagem de Envoltérios Circunstelares

O problema da transferéncia radiativa através de envoltérios de poeira
circunstelar rica em carbono tem sido tratado por diversos autores. Os modelos que
descrevem essa transferéncia consistem basicamente em uma estrela central € um
envoltério esfericamente simétrico'. Um método de simulagio numérica para a
resolucao do problema do transporte radiativo em envoltorios de poeira circunstelar e
sua aplicagdo as estrelas carbonadas foi apresentado por Lorenz-Martins & Lefévre
(1993). Esse se mostrou bastante eficiente na determinagdo da temperatura da estrela
central e de algumas caracteristicas dos envoltorios circunstelares obtidos através do
ajuste da saida da simulacdo aos fluxos observados para cada estrela.

As classes de envoltorios obtidas baseiam-se numa analise dos parametros

fisicos desses envoltorios circunstelares e, para tanto, foi utilizado o método descrito por

Lorenz-Martins & Lefévre’. A propagagio da radiagio no envoltorio tanto estelar

' Alguns autores, ainda, vém se empenhando em modelos que aceitem outros tipos de simetria,
como por exemplo, a cilindrica que permite a representa¢ao de discos de poeira, ou mesmo a auséncia

total de simetrias (Ercolano et al., 2003).

? Lorenz-Martins & Lefévre (1993) apresentam uma versiao do tratamento numérico da

transferéncia radiativa em envoltorios esféricos descrito por Lefévre et al., (1982).
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quanto dos grdos ¢é obtida a partir de uma simulagdo foton a foton de acordo com o
esquema de Monte Carlo. Para cada interagdo de um f6ton ¢ um grdo, uma fra¢do de
energia ¢ retida, isto é, absorvida pelo grdo, aquecendo-o, e a outra restante ¢ espalhada
pelo mesmo. A radiagdo térmica dos graos ¢ também simulada, de modo que, apés
algumas interagdes um equilibrio térmico € estabelecido.

A versdo desse método numérico que foi empregada neste trabalho permite que
se resolva a transferéncia radiativa para duas espécies de grios simultaneamente. Esta
implementagdo permitiu, portanto, que analisassemos uma razdo de abundancia de dois
compostos diferentes nos envoltorios das estrelas da amostra. Modelar estrelas
carbonadas com somente envoltérios de poeira de carbono amorfo ¢ uma boa primeira
aproximagdo, uma vez que este composto ¢ a principal fonte de emissdo desses
envoltorios. No entanto, a modelagem com esta unica espécie de grao nao € capaz de
reproduzir a emissdo proxima de 11.3um devida a presenga de SiC.

Na grande parte dos modelos calculados, utilizamos graos esféricos de carbono
amorfo e de SiC em envoltorios com diferentes opacidades. Os dois graos foram sempre
descritos com o mesmo tamanho cujo valor do raio oscilou pouco em torno de 1000A.
Mesmo sabendo que essas duas espécies de graos possuem diferentes temperaturas de
condensagdo, adotou-se a hipdtese de que ambos os grios sdo formados na mesma
regido. Essas restrigdes impostas visam unicamente padronizar ao maximo as analises
posteriores dos resultados dos modelos.

As eficiéncias da absorgdo e do espalhamento, assim como, o albedo dos graos
foram calculados através da teoria de Mie e dos indices de refragfio (constantes opticas)
no dominio espectral previamente definido. As solugdes das equagdes de Mie se
aplicam a um numero qualquer de esferas homogéneas de mesmo tamanho e mesma
composi¢do quimica distribuidas de maneira aleatoria. Nos envoltdrios circunstelares
essa condigdo ¢ amplamente satisfeita, dai ser a melhor teoria para descrever a
transferéncia radiativa nesses envoltorios.

As constantes Opticas dos compostos foram essenciais na construgdo dos
modelos e foram calculadas por Rouleau & Martin, 1991 (carbono amorfo, C.A.);
Pégourié, 1988 (SiC); David & Pégourié, 1995 (silicato). O carbono amorfo foi
escolhido como a maior fonte de emissdo de poeira, de acordo com as conclusdes de
Rowan-Robinson et al. (1986).

Além dos indices de refragdo (constantes Opticas) das espécies de grios, de seus

raios, da fronteira interna (R,) e externa (R;) do envoltorio sdo, também, paridmetros de
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entrada do modelo a temperatura efetiva (7,,) da estrela central ¢ a opacidade (7,,, ) do

envoltério a radiagdo no comprimento de onda de lpm. Uma vez selecionados esses
valores, o método ¢ aplicado e o modelo resultante € verificado contra os dados
espectroscopicos e fotométricos disponiveis na literatura para as estrelas. Os valores dos
parametros sdo entao alterados até que se obtenha um bom ajuste.
Dessa forma, os modelos calculados fornecem:
« as fronteiras do envoltorio, isto é, R; e R, raios internos e externos do envoltério.
» 0 tamanho dos graos.
« arazdo de abundancia SiC/ C.A. (quando estes sdo considerados na simulagao).
« atemperatura efetiva da estrela central.
» aopacidade do envoltorio.
« adistribuigdo total de energia (SED).
» a distribuigdo de energia dos diversos elementos do sistema considerado (estrela,
graos e componente difusa).
« aeficiéncia da absorgao e do espalhamento e o albedo dos gréos.
o a lei de distribui¢do de temperaturas de ambos os tipos de grdos como fungdo da

distancia a estrela central.

4.1.2 Estrelas J-Peculiares

Um dos mais incomuns tipos de objetos descobertos através do IRAS — LRS foi
a classe de estrelas carbonadas com silicato. Essas estrelas foram pela primeira vez
reconhecidas por Little-Marenin (1986), que verificou um excesso de emissao nos
espectros no infravermelho em 9.8um e 18um. Essas estruturas concordam com os
envoltorios das estrelas tipo M, que possuem razdes C/O < 1, ricos em silicato, no
envoltorio e ndo com as estruturas tipicas de SiC das estrelas carbonadas.

Lloyd Evans (1990) constatou que essas estrelas carbonadas possuiam uma
razdo C/'’C elevada e classificou-as como estrelas tipo J. Sendo as estrelas J
carbonadas ¢ esperado que apresentem caracteristicas dessa classe no infravermelho. No
entanto, a emissdo caracteristica em 11.3um ndo é algo comum a todas as estrelas
carbonadas tipo J.

Algumas sugestdes para tentar explicar essas anomalias observadas foram

propostas. A existéncia de um sistema binario formado por uma estrela carbonada (C) e
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outra oxigenada (M), foi a resposta mais imediata ao problema (Little-Marenin 1986).
Houve, também, especulagdes de que a anomalia seria explicada através de um esquema
evolutivo. Nessa tltima, a estrela oxigenada seria responsavel pela eje¢do dos grdos de
silicato e, em seguida, essa evoluiria, transformando-se em uma estrela carbonada com
uma baixa taxa de perda de massa. Assim, a transi¢ao de fase M para fase C seria
rapida, mas a formag¢do de um novo envoltério rico em carbono ndo (Willems & de
Jong, 1986). Outra sugestdo, também baseada nessa linha evolutiva, fundamentada em
calculos de modelos para envoltérios de poeira de estrelas J normais sugeriu que as
estrelas J (normais, e as J-peculiares que apresentam silicato em seus envoltdrios)

formariam uma seqiiéncia evolutiva independente das demais estrelas carbonadas
(Lorenz-Martins 1996).

4.2 Estudo das Espécies de Graos

Paralelamente a analise dos espectros no visivel, fizemos também um estudo do
comportamento de cada um dos grios empregados nos modelos desse trabalho.
Utilizamos o modelo de envoltdrio aplicado a graos simples para que pudéssemos
observar em detalhe a variagdao da emissao caracteristica de cada espécie escolhida.

Esse estudo nada mais ¢ do que uma analise do resultado da aplica¢do da teoria
de Mie aos graos utilizados no trabalho. A teoria de Mie relaciona a distribui¢do das
eficiéncias de extingdo, absorgdo e espalhamento em um intervalo de comprimento de
onda para um determinado conjunto de indices de refragdo, o qual depende da

composigdo quimica da particula. A eficiéncia de extingdo (Q,,, ) € definida como :

Qem‘ = Qabu + Qesp (4 1)

onde O, e Q. sdo, respectivamente, as eficiéncias de absor¢do ¢ de espalhamento
dos graos.

A eficiéncia da extingdo e, conseqiientemente, da absor¢do e do espalhamento
dependem do tamanho a dos graos e das constantes Opticas empregadas, de acordo com
a teoria de Mie. Cada tipo de grdo tem uma extingdo caracteristica. Nas figuras a seguir,

estdo representadas as eficiéncias de extingdo dos tipos de grdos estudados nesse
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trabalho associados a diferentes tamanhos de graos, obtidas a partir da saida do modelo.
O comportamento de cada grao, segundo seu albedo, também esté representado ao lado
dos graficos de eficiéncia de cada grao respectivamente. As espécies analisadas foram o

carbono amorfo (Figura 21), carbeto de silicio (Figura 22) e o silicato (Figura 23).
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Figura 21: Andlise da eficiéncia de extingdo (esquerda) e do albedo (direita) do grio de carbono amorfo.
Os pardmetros de entrada fixos para os casos representados sdo: 7,r = 2500 K, R; = 5Rg, R, = 1000Rs,
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Figura 22: Analise da eficiéncia de extingdo (esquerda) e do albedo (direita) do grio de SiC. Os
parametros de entrada fixos sdo os mesmos utilizados para a analise do carbono amorfo. A eficiéncia de

extingdo do grao de carbeto de silicio é mais significativa que a do carbono amorfo.
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Figura 23: Analise da eficiéncia de extingao (esquerda) e do albedo (direita) do grio de silicato. Os
parimetros de entrada fixos ainda s3o os mesmos descritos na Figura 1. A eficiéncia de extingao e o

albedo do grio de silicato, assim como a dos demais € mais intensa para quanto maior for o raio do grio.

As distribui¢des de energia para os diversos componentes do sistema (estrela
central, poeira, e componente difusa), estdo representadas juntas com a distribui¢@o total

de energia associada a cada uma das espécies de graos aqui trabalhadas, na Figura 24.

H
A

Fluxo (W.m > um’)
Fluxo (W.m*um'")

2
ol

B-a
aal

Comprimento de Onda (um)

Fluxo (Wemi” um')
3—«
B

a1 1 - 'III). 100
Comprimento de Onda (um)

Figura 24: Contribui¢io de cada componente do sistema a distribuigdo total de energia da estrela para o

grao de C.A. (em cima a esquerda), SiC (em cima a direita) e silicato (embaixo). A componente direta

corresponde a estrela central. Os pardmetros de entrada foram os mesmos mencionados antes e a = 1500 A.
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421 Testes com os Parametros de Entrada

Tendo conhecido o comportamento das eficiéncias de cada grao, realizamos uma
analise do comportamento do espectro de distribuigdo de energia do sistema como um
todo com a variagiio dos parametros de entrada do modelo. Estes testes foram realizados
com as trés diferentes espéeies de graos utilizadas no trabalho. A cada teste realizado,
que veremos a seguir, listamos os pardmetros do modelo mantidos fixos € o parametro
de teste.

A temperatura efetiva, 7., da estrela é um pardmetro muito importante, pois

altera bruscamente o perfil, tanto da energia total do sistema quanto da emissio
caracteristica de cada espécie de grio estudada. Podemos observar na Figura 25, na
Figura 26 ¢ na Figura 27 que a energia total decresce como um todo, quando a
temperatura diminui, e o maximo do espectro se desloca para a regido de comprimentos

de onda mais curtos com o aumento da temperatura efetiva.
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Figura 25: Andlise da distribuigdo total de energia global (esquerda) e proxima a emissdo caracteristica
(direita), que no caso do C.A. é bastante suave., Os parimetros de entrada fixos para os casos

representados sao: R, = 5R«, R, = 1000R«, 1= 1.0 ¢ ¢ = 1000 A.
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Figura 26: Analise da distribuigdo total de energia global (esquerda) e proxima a emissdo caracteristica
(direita) para o grdo de SiC. Observa-se que quanto maior a temperatura maior a intensidade da curva.Os

parametros de enirada fixos sdo os mesmos da Figura 25.
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Figura 27: Analise da distribuigdo total de energia global (esquerda) e proxima a emissdo caracteristica

(direita) para o grao de silicato. Os parmetros de entrada fixos sd3o os mesmos dos anteriores.

Variagdes no tamanho do grdo, a, afetam o espectro obtido de forma diferente
dependendo da espécie de grio considerada na analise. A explicacdo para essa variagao €
bastante simples, uma vez que, como vimos no inicio dessa se¢do, as eficiéncias de
extingdo, absor¢do e espalhamento dependem do tamanho do grdo. A variagdo no
tamanho dos graos afeta um pouco o espectro em curtos comprimentos de onda, tornando
este lado da curva mais estreito quanto menor for o raio do grio. Essas variagdes podem

ser vistas na Figura 28, na Figura 29 ¢ na Figura 30,
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Figura 28: Analise da distribuigdo de energia para o grdo de C.A.. Os parametros de entrada fixos para os

casos representados sdo: R; = 5Ra, R; = 1000R«, 7, = 2500 ¢ t= 1.0.
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Figura 29: Observamos para o grio de SiC que valores maiores de seu raio representam intensidades

maiores na curva da SED.Os parametros de entrada fixos sdo os mesmos da Figura 28.
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Figura 30: Andlise da SED junto com a emissdo caracteristica do grio de silicato. Os parametros de

entrada fixos sdo 0s mesmos dos anteriores.
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A variacdo do raio interno do envoltorio circunstelar, R;, provoca um aumento

da emissdo caracteristica e um pequeno deslocamento dessa nos comprimentos de onda

maiores. Os graficos na Figura 31 ilustram essa variagao.
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Figura 31: O grupo de figuras ilustra a alteracao da SED com a variagao do raio interno do envoltério
circunstelar nos modelos. Em especial, pode-se notar o aumento e o deslocamento para direita da emissao
caracteristica. Em cima as figuras referentes ao C.A., ao meio as do SiC e embaixo as do silicato. Os

pardmetros de entrada fixos para os casos representados séo: R, = 1000R4, T.,= 2500, a=1000 Aet=10.

3

Outro pardmetro muito importante ¢ a opacidade do envoltorio que pode
modificar drasticamente o espectro de distribuigao de energia. O aumento da opacidade

desloca 0 maximo da emissfo caracteristica para maiores comprimentos de onda e
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diminui a intensidade do modelo como um todo. Modelos com graos menores sdo mais

sensiveis a opacidade, como pode ser visto na Figura 32.
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Figura 32: O grupo de figuras ilusira a alteragiio da SED com a variagdo da opacidade do envoltorio

circunstelar, definido em 10 mm. Esse parametro modifica drasticamente a SED em todas as espécies de

grdo. Acima as figuras referentes ao C.A., a0 meio as do SiC e abaixo as do silicato. Os pardmetros de

entrada fixos para os casos representados s30: Ry = 5.0R«, Ry = 1000R«, Ty = 2500, a = 1500 A.

Portanto, a opacidade do envoltdrio circunstelar associada a temperatura efetiva

da estrela central sao os parametros globais mais influentes no estudo das caracteristicas

dos envoltorios circunstelares.
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4.3 Modelos para as Carbonadas

Os modelos considerando graos simples sdo bastante uteis no estudo da variagao
dos parametros e na inspe¢io das emissOes caracteristicas de cada espécie de grao.
Pode-se empregar esse tipo de modelo também em anélises de envoltérios de estrelas
carbonadas peculiares, onde a espécie de grao predominante é o silicato. No entanto, os
envoltérios circunstelares de estrelas carbonadas normais foram modelados utilizando a
versao de dois graos a fim de considerar a razdo de abundancia dos compostos
SiC/C.A., conforme descrito na se¢do 4.1.1.

O ajuste do modelo ¢ feito aos dados espectrais e fotométricos no infravermelho.
Os espectros nessa regiao sao os fornecidos pelo IRAS - LRS e ISO. Como o espectro
fornecido pelo ISO possui uma resolu¢do muito superior aquela do IRAS, além de
abranger um intervalo espectral maior, preferiu-se esse dado sempre que possivel. Das
estrelas da amostra somente 2 possuiam espectros SWS — ISO, V 636 Mon e SS Vir,
portanto para essas estrelas utilizamos esse espectro no ajuste do modelo, além
obviamente dos dados fotométricos disponiveis para elas. Para as demais estrelas
empregamos sempre os dados espectrais IRAS — LRS. Os dados fotométricos utilizados
no ajuste vém de diversas referéncias listadas na ultima coluna das tabelas de resultados
dos modelos nas segdes a seguir.

Nem todas as estrelas da amostra observada no visivel tiveram um modelo de
envoltorio circunstelar calculado. As estrelas DH Gem e BE CMa ndo possuem um
espectro ISO disponivel e seu espectro IRAS — LRS ¢é de ma qualidade e se apresentam
extremamente ruidosos. As estrelas Bl Cap ¢ UW Sgr, por sua vez, nio possuem
espectros IRAS — LRS ou ISO. No entanto, duas estrelas, BN Mon ¢ HV CMa, que nio
estavam na amostra de estrelas analisadas no visivel, foram acrescentadas. Assim, serdo
apresentados modelos para 39 estrelas, que ndo s@o necessariamente as mesmas

discutidas no Capitulo 3.

4.3.1 Modelos com 2 Espécies de Graos Simples

O modelo aplicado & maior parte das estrelas foi o que utiliza duas espécies de
grios simples, descrito na seglio 4.1.1, com aproximadamente o mesmo tamanho e

habitando a mesma regido. Por se tratarem dos modelos mais padronizados realizados,
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os resultados obtidos serdo os utilizados para proceder com a calibra¢do dos indices de
classifica¢@o que caracterizam o envoltorio de poeira circunstelar da estrela analisada.
Foram modeladas com essas duas espécies de graos simples, carbeto de silicio e

carbono amorfo, 24 estrelas da amostra. Os resultados obtidos estdo na Tabela 19.

Tabela 19: Tabela com os resultados obtidos para os modelos de estrelas com envoltorios com 2 grios.

Objeto | Ter (K) |Ri(Ra) |R2(Ry) | t |SIC/CA| a(A) | Referéncias Fot.
AA Lep 2500 6,5 1000 062 020 [ 1000 1,2,3.4,%
BN Mon 2450 6,2 1000 | 0,12 | 0,30 850 ~ L2468
V636 Mon | 2250 52 1000 | 1,75 | 0,07 | 1100 1,2,9, 10
CR Gem 2300 4.2 1000 | 0,14 | 0,17 900 1,2,3,5,6, 11,12
GP CMa 2100 4,5 1000 | 1,50 | 0,10 | 1100 1,2.4.7
NP Pup 2750 7,5 1000 | 0,03 0,08 900 | 1,2,3,7,12,13, 14,15
HV CMa 1900 35 1000 | 6,00 | 0,06 [ 1700 1,2,6,7,16,17
BO CMa 2400 55 1000 | 020 | 0,40 | 1500 1,2.5,6, 16, 18, 19
C 849 2150 5,0 1000 | 0,50 | 0,13 | 1000 1.7
C 846 2300 4.8 1000 | 0,15 | 046 | 1000 1,2,3,6,7,11
RY Hya 2450 5.8 1000 | 040 | 0,14 | 1200 1.2,3,7.11
C 1467 2400 55 1000 | 020 023 | 1400 11,7,1,2,6,3
XZ Vel 2400 6,0 1000 | 0,12 022 | 1100 22.23.1,13,2, 12,3
C 1705 2450 6,0 1000 | 0,10 | 0,38 900 7,1,2,6,12,3
TV Car 2600 7.0 1000 | 055 0,13 | 1000 16,4,24, 1,2, 6,3
SS Vir 2700 6,4 1000 | 025 | 0,10 | 1000 1,2, 10, 26
C 2031 _ 2200 4,1 1000 0,43 0,18 1650 25,20; 12,6

'RX Cru 2100 3.4 1000 | 0,11 | 0,55 | 1000 25,24.1,2,6,3
RV Cen 2750 7,5 1000 | 0,15| 0,06 | 1000 11,1,2,3
V Oph 2500 8.0 1000 | 0,05 0,70 | 1200 | 11,26,27,1,2, 13, 12,3
SU Sco 2350 5.1 10000 | 0,10 | 0,11 | 1300 11,26,27,13,1,2
V2309 Oph | 2350 5,0 1000 | 0,14 | 0,17 | 1000 11,20, 1,2, 6,3
TW Oph 2400 52 | 10000 | 0,10 | 0,10 | 1000 11,10, 1,2,3
C 2535 2050 3.8 1000 | 240 | 007 | 1000 1.2.6

Referéncias de Fotometria; 'IRAS Catalogue of Poimnt Sources (IRAS, 1988), IMASS (Cutri et al.,
2003), *Hipparcos e Tycho (ESA, 1997), ‘USNO-A2.0 (Monet et al., 1998), SKerschbaum e al., 1996,
*MSX6C (Egan et al., 2003), "Epchtein et al., 1990, *Bergeat et al., 2001, °GSC 2.2 (STScl, 2001),
“Fouque er al., 1995, ""Kharchenko, 2001, "MSX (Egan et al., 1996), "Ducati, 2002, "“Egret, 1980,
SMorel, 1978, '“Alksnis er al., 2001, '"Le Bertre, 1992, ®Egret et al., 1992, "Merrill et al., 1942,
“Guglielmo ef al., 1993, *'Lloyd Evans, 1990, *Olofsson et al., 1993, *Catchpole et al., 1979,
**Epchiein ef al., 1983, 2Skiff, 2003, *SK'Y2000 v.4 (Myers et al., 2001), *’Noguchi ez al., 1981.

Apesar de termos tentado manter a maior quantidade possivel de pardmetros
fisicos do envoltorio fixos, ndo foi possivel obter um modelo satisfatorio com essas

restrigdes, em alguns casos . Esses € o caso das estrelas HV CMa, BO CMa e C 1467,
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visando a obten¢do de um melhor ajuste, foram modeladas com raios das duas espécies

de grios um pouco maiores: 1700, 1500 ¢ 1400A respectivamente.

4.3.2 Modelos com Silicato

As estrelas J peculiares, como visto, sdo aparentemente circundadas por
envoltorios de poeira ricos em oxigénio, caracterizados por uma forte emissdo de
silicatos. Para essas estrelas, os modelos de envoltério com graos de carbeto de silicio e
carbono amorfo nao se ajustaram a caracteristica em emissao, logo outra espécie de grao
foi utilizada.

Considerando que o silicato seja o grande responsavel por essa emissdo,
adotamos nos modelos das estrelas a seguir, 0 mesmo método numérico anterior, porém
ndo mais com duas espécies de grdos distintas e sim, uma unica espécie, o silicato.
Apenas cinco estrelas da amostra foram modeladas dessa forma. Os resultados obtidos

para essas se encontra na Tabela 20.

Tabela 20: Tabela com os resultados obtidos para os modelos de estrelas J-Peculiar com graos de silicato.

Objeto Ter (K) | Ri(Ra) | R2(Ry) T a (A) Ref. Fot.
| BM Gem 2450 5,0 1000 0,60 1300 1.3
C 749 2300 15,0 1000 3,00 1800 1,2
C 1003 2500 10,0 1000 4,30 1700 12
C 1130 2450 5,0 1000 0,00 1300 1,2
MC 79 2-11 2300 15,0 1000 3,00 1800 1,2,4,5

Referéncias de Fotometria: 'TRAS Catalogue of Point Sources (IRAS, 1988), 2MASS (Cutri et al.,
2003), *Noguchi ef al., 1981, *USNO-A2.0 (Monet e al., 1998), *Lloyd Evans, 1990

Os graficos dos modelos obtidos para as estrelas nessa se¢ao e na anterior, assim
como os espectros dos objetos analisados no Capitulo 3 estdo no Apéndice B. As
demais estrelas da amostra ja possuem modelos publicados, que foram calculados a
partir desse mesmo método de interagao numérica para resolugdo do transporte radiativo
em envoltérios de poeira circunstelar. Esses foram calculados sem nenhuma
preocupagdo em determinar indices de classifica¢do dos envoltorios, porém representam
modelagens bastante eficientes e estdo dentro das restrigdes impostas. Os resultados

desses modelos foram utilizados para obter os indices no infravermelho das demais
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estrelas da amostra. Uma descri¢do breve de como esses foram obtidos esta nas

proximas sub-segdes.

4.3.3 Modelos com os Graos Compostos

Algumas estrelas da amostra analisadas por Lorenz-Martins et a/. (2001) foram
modeladas pelo mesmo método numérico, porém com uma pequena modificagdo nas
propriedades dos gréos utilizados. As espécies consideradas foram as mesmas utilizadas
até¢ agora para as estrelas carbonadas normais, isto é, SiC e C.A.. A modificagdo
implementada no método permitiu que o problema da transferéncia radiativa fosse
resolvido para graos compostos. Esse tipo de grido apresenta um ntcleo de carbono
amorfo e um manto de carbeto de silicio.

Lorenz-Martins et al. (2001) mostraram que modelos com grios compostos
parecem se ajustar melhor a estrelas carbonadas mais evoluidas, enquanto modelos com
dois tipos de graos homogéneos parecem reproduzir melhor envoltérios de poeira mais
finos. Os autores mostraram ainda o que parece ser uma seqiiéncia evolutiva dos graos
de poeira nas estrelas carbonadas.

O resultado dos modelos de 9 estrelas da amostra foram extraidos de Lorenz-
Martins er al. (2001) a fim de se obter os indices de envoltorios das mesmas. Essas

informagdes estdo descritas na Tabela 21.

Tabela 21: Resultados obtidos para os modelos com graos compostos. A coluna cg; corresponde ao raio

do nucleo composto de SiC e a coluna me, ao manto de C.A.. Adaptado de Lorenz-Martins et al. (2001).

Objeto | T (K) | Ri(R) | Ro(Ry) | 1 |SiC/CA| csic(A) | mea(R)
W Pic 2400 5,0 1000 0,10 | 0,08 500 1200
Y Tau | 2600 4,5 1000 0,20 | 0,20 554 1000

| BL Ori 2700 4,9 1000 0,03 | 0,12 400 850
CLMon | 2200 4,0 1000 | 1,00 | 0,07 | 282 700
RY Mon | 2400 6,5 1000 0,10 | 0,18 270 500
W CMa 2650 3,0 1000 | 0,04 0,27 440 740
T Cnc 2400 5,0 1000 020 | 0,04 400 1200
U Ant 2700 4,5 1000 0,04 | 0,11 390 850
V Hya 2050 5,6 10000 0,70 0,02 270 950
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4.3.4 Modelos com Raio Interno Diferenciado

Um ultimo tipo de modelo utilizado foi o descrito por Lorenz-Martins & Lefévre
(1994). Ele leva em consideragdao que as duas espécies de graos, SiC e C.A., por
possuirem temperaturas de condensaciio diferentes, podem se formar em regides
também distintas. Como a temperatura de condensagao do graos de carbeto de silicio ¢
superior a do grao de carbono amorfo, o primeiro esta distribuido a partir de distancias
mais proximas a estrela central que o segundo.

Apenas uma estrela, FK Pup, teve seus dados extraidos do modelo de Lorenz-

Martins & Letevre (1994), que podem ser observados na Tabela 22,

Tabela 22: Resultados obtidos para o modelo com raio interno do envoltério diferenciado para cada

especie de grio. A coluna R, g corresponde a fronteira interna do composto de SiC e a coluna R, ¢4 a

fronteira interna do griao de C.A..

Objeto | T (K) | Risic(Ra) | Raca(Ry) | Ra(Ry) T SiC/CA
FK Pup 2350 3,5 4.9 1000 0,15 0,18 _T

4.4 Classificacao de Envoltério

Os indices que caracterizam as estrelas carbonadas segundo seus envoltdrios de
poeira podem ser obtidos com base nos modelos calculados para cada objeto da
amostra. Esses indices apresentados visam complementar a classifica¢do obtida da
regido visivel do espectro (Capitulo 3). Desse modo, as duas classificagdes juntas se
apresentam como uma descrigdo mais completa, embora ainda sucinta, capaz de
fornecer uma nocao geral das propriedades do objeto observado.

Estabelecemos, portanto, dois novos indices para caracterizar as condigdes
fisicas encontradas nos envoltérios de poeira circunstelar das estrelas carbonadas. Um
deles ¢ relativo a opacidade do envoltorio, isto ¢, um indice que expressa o quao
opticamente espesso ¢ o envoltdrio, ou ainda, quanto o envoltério obscurece a emissao
de radiagdo dessa estrela no visivel. O outro esta associado a abundancia de gréos de
SiC relativa a de grdos de C.A.. Para o caso de estrelas J-Peculiar, que foram modeladas

com outra espécie de grao, esse Gltimo sera omitido e uma notagdo, indicando a
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presenga de silicato, sera incluida. Esses dois indices descrevem de forma suficiente as
condigdes fisicas dos envoltdrios.

Um terceiro indice foi obtido através dos dados fornecidos pelo modelo. Como
esse fornece a temperatura da estrela central, empregamos esses valores na
determinag@o do tipo de temperatura. Esse indice sera alocado logo apos o indice de

populacao descrito no Capitulo 3.

4.4.1 indice t de Opacidade do Envoltério

A anélise da opacidade do envoltério pode nos informar sobre o estagio
evolutivo das estrelas carbonadas (Lorenz-Martins & Lefévre, 1994). Quanto mais
espesso o envoltdrio, mais frias sdo as estrelas e mais proximas dos estagios finais da
fase das carbonadas.

Definir um indice t de caracterizacdo das propriedades fisicas do envoltdrio
através da opacidade €, sem divida, uma maneira bastante util de manter a notagao final
da classificagdo, compacta e sem grandes perdas de informagao. Este ¢ um indice muito
eficiente no sentido de fornecer uma ampla visdo do cenario que estamos analisando.
Através do indice t, definimos qudo espesso é o envoltorio, quao eficiente é o
obscurecimento do mesmo em comprimentos de onda no Optico € em qual estagio
evolutivo a estrela carbonada encontra-se.

Utilizamos, entdo, a opacidade do envoltério obtida através do calculo dos
modelos para determinar o indice 1. Analisando apenas as opacidades obtidas a partir
dos modelos das estrelas carbonadas listadas na segdo 4.3.1, determinamos os dominios
de cada nivel do indice T, de modo a concordar com Lorenz-Martins & Lefévre (1994).

Os intervalos de atuagdo de cada nivel do indice T podem ser vistos na Tabela 23.
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Tabela 23: Dominios de cada nivel do indice T. A coluna de nivel de opacidade apresenta os grupos
correspondentes de Lorenz-Martins & Lefévre (1994).

X T STt Nivel de Opacidade
X=0 r<0.10
Envoltério opticamente fino (T)
X=1 0.10<7<0.20
X=2 0.20<7<3.00 Opacidade Intermediaria (II)
X=3 7 >3.00 Envoltério opticamente espesso (IIT)

Introduzimos um nivel 10 para estrelas que dentro da classe de envoltorios
opticamente finos apresentam valores para a opacidade de seus envoltorios muito
baixos. Dessa forma os niveis 10 e tl correspondem ao grupo I de estrelas com o
envoltério opticamente fino de Lorenz-Martins & Lefévre (1994).

A partir da obtenc@o desses dominios, a determinamos o indice de opacidade de
envoltério, T, para cada objeto da amostra. Os indices t encontrados para as estrelas

encontram-se na Tabela 24.

Tabela 24: Tabela com os valores das opacidades obtidos a partir dos modelos e seus respectivos indices

de opacidade do envoltério, indice T, obtidos.

Objeto iR X Objeto T X

NP Pup 0,02 0 |C1467 0,20 1
BL Orni 0,03 0 BO CMa 0,20 1
U Ant 0,04 0 SS Vir 0,25 2
W CMa 0,04 0 |RYHya 0,40 2
V Oph 0,05 0 C 2031 0,43 2
W Pic 0,10 0 C 849 0,50 2
TW Oph 0,10 0 TV Car 0,55 2
SU Sco 0,10 0 BM Gem 0,60 2
RY Mon 0,10 0 C 1130 0,60 2
C 1705 0,10 0 |AALep 0,62 2
RX Cru 0,11 | V Hya 0,70 2
XZ Vel 0,12 1 CL Mon 1,00 2
BN Mon 0,12 1 GP CMa 1,50 2
CR Gem 0,14 1 V636 Mon 1,75 2
V2309 Oph 0,14 1 C 2535 2,40 2
RV Cen 0,15 1 MC79 2-11 3,00 2
FK Pup 0,15 1 C 749 3,00 2
C 846 0,15 1 C 1003 4,30 5
T Cnc 0,20 1 HV CMa 6,00 3
Y Tau 0,20 1
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4.4.2 indice SiC

O segundo indice de especificagdo das propriedades fisicas do envoltorio de
poeira circunstelar é o indice SiC. Esse € um indice de abundancia relativa do carbeto de
silicio ao carbono amorfo. Como a emissdo caracteristica em 11.3um é usualmente
associada a molécula de SiC, determinar um indice de abundincia relativa para esse

composto € a escolha mais natural, se queremos expor uma classificagéo eficiente dos

envoltdrios das estrelas carbonadas.

O indice SiC foi dividido em quatro niveis crescentes, assim como o indice T,
isto é, 1 < SiC <4. A abundancia relativa de SiC/C.A. é, também, um dos pardmetros
de saida dos modelos descritos na segéo 4.3. Utilizamos as estrelas da segdo 4.3.1 para
definir os intervalos de atuagdo de cada um dos quatro niveis do indice SiC. Esses

dominios estdo listados na Tabela 25.

Tabela 25: Dominios de cada nivel do indice SiC.

X= SiC <0.10
X=2 0.10< 8iC £0.20 X=3 SiC > 0.30

Definindo-se 0s dominios de atuagdo do indice SiC, prosseguimos com a
determinacdo do indice para cada objeto da amostra. Analisamos dentro de qual
intervalo cada razdo de abundancia SiC/C.A. se encontrava ¢ obtivemos o nivel

apropriado para cada objeto da amostra. Os indices SiC encontram-se na Tabela 26.

Tabela 26: Tabela com os valores das razdes de abundancia encontrados a partir dos modelos e seus

respectivos indices SiC obtidos.

Objeto | SIC/C.A. | SiCX _ Objeto SiC/IC.A. | SiCX
V Hya 0,02 1 RY Hya 0,14 2
T Cnc 0,04 1 CR Gem 0,17 2
RV Cen 0,06 1 V2309 Oph 0,17 2
HV CMa 0,06 1 RY Mon 0,18 2
CL Mon 0,07 1 FK Pup 0,18 2
V636 Mon 0,07 1 C 2031 0,18 2
2535 0,07 1 Y Tau 0,20 2
NP Pup 0,08 1 AA Lep 0,20 o
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Objeto SiC/IC.A. | SicX Objeto SiC/C.A. | SiCX
W Pic 0,08 1 XZ Vel 0,22 3
SS Vir 0,10 1 C 1467 0,23 3
TW Oph 0,10 1 W CMa 0,27 3
GP CMa 0,10 1 BN Mon 0,30 3
U Ant 0,11 2 [C1705 038 4
SU Sco 0,11 2 |BOCMa 0,40 4
BL Ori 0,12 2 |C846 0,46 4
C 849 0,13 2 |RXCru 0,55 4
TV Car 0,13 2 |VOph 0,70 4

4.4.3 Tipo Numérico de Temperatura (7T)

Como apresentado no Capitulo 3, diversas tentativas foram feitas para se atribuir
uma temperatura efetiva as estrelas carbonadas. Os métodos tradicionais de obtengdo a
partir de linhas atémicas no azul ndo obtiveram muito sucesso. A fim de determinar um
tipo numérico de temperatura para cada objeto da amostra, optamos por utilizar como
parametro a propria temperatura efetiva obtida através dos modelos calculados.

O indice numérico de temperatura complementa a classificagdo, posicionado-se
logo apds ao indice de populagdo que foi obtido no Capitulo 3. Nem todas as estrelas da
amostra, como ja dito, possuem modelos calculados. Para essas o indice numérico de
temperatura serd omitido na classifica¢@o final. No entanto, por se tratar de um indice de
relevancia fundamental, uma notagdo de auséncia (*) sera acrescentada logo apods o
indice de populagdo, para que no futuro esses sejam calculados através de outro método.

A partir dos atuais indices numéricos de temperatura disponiveis na Ifteranua
(Barnbaum et al., 1996 e Yamashita, 1972 e 1975), determinamos os intervalos de
atuagio de cada nivel do indice, a fim de que concordassem, pelo menos para a maioria
dos objetos, com os niveis usualmente empregados para estrelas carbonadas. Os

dominios dos niveis utilizados estdo listados na Tabela 27.

Tabela 27: Dominios usuais de atuagio do indice numérico de temperatura.

T e T

T=3 2600K < T, <2800K T=35 2200K < T, <2400K

T=4 | 2400K <T, <2600K | T=6 T, <2200K
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Esses intervalos constituem dominios para os niveis do indice numérico de
temperatura para estrelas carbonadas tipo N, uma vez que, no Capitulo 3 foi constatado
que a amostra ¢ composta de basicamente desse tipo de estrelas. Porém, duas estrelas,
C 1130 e NP Pup, foram classificadas como carbonadas tipo R. A seqiiéncia de
temperatura de estrelas tipo R difere da seqiiéncia de tipo N, uma vez que as primeiras
compdem um grupo mais quente que o segundo, tipo N. Devido a escassa amostra de
estrelas R, ndo foi calculado um indice de temperatura. Ainda assim, se optou por
representa-lo por seu indice numérico 5 e 4, respectivamente, atribuido por outros
autores (Sanford, 1944). As estrelas que foram classificadas como candidatas a estrelas
CH receberam o indice numérico de temperatura na mesma escala aplicada as estrelas
carbonadas tipo N.

A partir das temperaturas efetivas calculadas dos modelos e tendo definido os
dominios do indice numérico de temperatura, definimos dentro de qual intervalo cada

objeto da amostra se encontrava. Os indices calculados encontram-se na Tabela 28.

Tabela 28: Tabela com os valores das temperaturas efetivas encontradas a partir dos modelos e seus

respectivos indices numeéricos de temperatura.

Objeto T, T |  Objeto T (K) T
HV CMa 1900 6 T Cnc 2400 5
V Hya 2050 6 C 1467 2400 5
C 2535 2050 6 XZ Vel 2400 5
GP CMa 2100 6 TW Oph 2400 5
MC79 2-11 2100 6 BN Mon 2450 4
RX Cru 2100 6 BM Gem 2450 4
C 849 2150 6 RY Hya 2450 4
CL Mon 2200 6 C 1705 2450 4
C 2031 2200 6 AA Lep 2500 4
V636 Mon 2250 5 C 1003 2500 4
CR Gem 2300 5 V Oph 2500 4
C 749 2300 9 Y Tau 2600 3
C 846 2300 5 TV Car 2600 3
FK Pup 2350 5 W CMa 2650 3
SU Sco 2350 5 BL Ori 2700 3
V2309 Oph 2350 5 U Ant 2700 3
W Pic 2400 3 SS Vir 2700 3
RY Mon 2400 5 RV Cen 2750 3
BO CMa 2400 5
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5. Resultados e Conclusoes

Classificagao Final Proposta

Ao longo dos Capitulos 3 e 4 foi apresentado um total dec sete indices de
classificagdo, parte no visivel e parte no infravermelho, tidos como importantes na
caracteriza¢do das principais propriedades observaveis das estrelas carbonadas.
Diversos outros parametros poderiam ser empregados, porém, visando nao
sobrecarregar demais a notagdo final da classificacdo, apenas foram escolhidos os
parametros descritos nos Capitulos 3 e 4. A Tabela 29 mostra os indices obtidos para
cada objeto da amostra assim como a notagao final proposta para a classificagdo dessas
estrelas ricas em carbono.

A notagdo proposta foi escolhida de modo a ser a mais eficiente e sucinta possivel.
Desse modo, somente as propriedades fisicas mais importantes estdo representadas e,
ainda assim, um cenario bastante completo € transmitido a partir dessa nova notagao.

Os indices de classificacdo foram obtidos para uma amostra de 43 estrelas
carbonadas. Desenvolvemos uma metodologia pratica para definir as principais
propriedades fisicas dessas estrelas no visivel, a abundancia de carbono normal e
isotopico e a intensidade das bandas de Merrill-Sanford através dos indices Ca, j € MS.
Esses foram obtidos baseados nos indices mais bem aceitos descritos na literatura.

Uma analise detalhada dos espectros das estrelas da amostra permitiu que se
obtivesse um indice de popula¢do para muitas estrelas carbonadas que até entdo ndo
possuiam nenhum. Os indices ja existentes disponiveis na literatura foram reavaliados.

Um método robusto de andlise dos envoltorios circunstelares dessas estrelas
carbonadas foi empregado para descrevé-las no infravermelho. A solugdo do problema do
transporte radiativo é obtido através de uma simulagao numérica, utilizando o método de
Monte Carlo no transporte de energia foton a foton, fornecendo, assim, os pardmetros
necessarios a obtengao dos indices caracteristicos das estrelas carbonadas segundo seus
envoltorios, indice 1 ¢ SiC.

Esse modelo ainda permitiu que se estimasse um indice numérico de temperatura
para as estrclas da amostra, obtido a partir do parametro de saida 7, temperatura

efetiva. Este tltimo finaliza e completa a notagdo proposta para as estrelas carbonadas.
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5.1 Novas Classificagoes Obtidas

Uma das caracteristicas mais importantes da amostra, o que também representou
um grande desafio nesse trabalho, foi a auséncia de informagdes para muitos objetos.
Além do conhecimento da natureza carbonada dessas estrelas, pouco se sabia sobre suas
propriedades fisicas observaveis.

Dentre as estrelas sem nenhuma classificagdo de populagdo, estavam 17 objetos.
Devido a dificuldade de identificacao de algumas linhas no visivel dessas estrelas,
algumas classificagdes ndo foram precisas e um indice de incerteza foi adotado na
notacdo final.

Além de estrelas carbonadas tipo R e tipo N, identificamos também quatro
candidatas a estrelas de populagdo CH. Dessas, somente duas ja possuiam uma
classificagao de populagdo, W CMa e V Hya, tipo N. As outras duas receberam, pela
primeira vez, um indice de populagdo. Ndo foi possivel, devido a cobertura espectral
dos espectros no visivel, identificar outras bandas de CH confidveis além daquela
presente em A4352A. Desse modo, a classificagio final para esses quatro objetos
recebeu como indice de populagdo o tipo N:.

Algumas estrelas carbonadas de populagdo N descritas na literatura foram
reavaliadas, revelando que a antiga classificagdo era falha para pelo menos trés estrelas
da amostra: DH Gem e UW Sgr (antigas NO, novas R) e NP Pup (antiga N4.5, nova
R:3). Nessas trés nao foi possivel observar as linhas caracteristicas de elementos mais
pesados gerados pelo processo s de captura de néutrons.

O indice C; € a representagdo da principal caracteristica das estrelas carbonadas,
fornecendo uma estimativa da abundancia de carbono nesses objetos. Esse indice foi
obtido através de um método simples que correlaciona a intensidade das bandas do
sistema de Swan. Foram obtidas estimativas de abundédncia para 21 carbonadas e
revistos os indices atribuidos as demais estrelas da amostra.

Algumas estrelas carbonadas apresentam além do carbono normal, aquele na
forma isotopica. Para caracterizar as estrelas com elevadas abundincias de '’C,
introduzimos o indice j na classificagdo. Através do método apresentado no Capitulo 3
foram encontradas 10 estrelas carbonadas tipo J na amostra, sendo que apenas 2 ja eram
classificadas dessa forma. As outras duas eram descritas na literatura com indices j mais
baixos que os encontrados nesse trabalho. Elas foram reavaliadas pois, aparentemente

esses indices foram subestimados no passado.
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Foi obtido para as estrelas CL Mon, C 1130 e C 1467 indices j4, que estdo no
limite determinado para as estrelas J, isto €, seus indicadores médios sdao 0.45, 0.46 e
0.48 respectivamente. Elas foram classificadas como possiveis candidatas a estrelas J
com uma notacdo de populag@o J:. Por outro lado, as estrelas C749 ¢ W Pic foram
classificadas como estrelas de elevadas abundancias de carbono isotdpico, com indices
j6 e j7 respectivamente. A estrela W Pic, em especial, foi classificada como
sobreabundante em carbono, uma vez que apresenta, dentre todos os objetos da amostra,
os valores mais altos para os trés indices de classificacdo visivel (C,, j e MS).

As bandas de SiC, revelaram que os objetos com os indices MS mais elevado,
MS3, possuem também, indices elevados de C; (Cx4, C,5 € C6). As estrelas W Pic e
V 2309 Oph sdo exemplos de estrelas com bandas intensas de Merrill-Sanford.

Os modelos de envoltério permitiram que se obtivesse parametros de
classificacao no infravermelho. Um dos mais significativos, a opacidade do envoltorio,
permitiu a determinac@o do indice T, que determina o qudo espesso € o envoltorio da
estrela carbonada analisada. Duas estrelas, C 1003 ¢ HV CMa, obtiveram os maiores
valores de t, classificando-as como estrelas com envoltério opticamente espesso. Das
estrelas da amostra, 29 ndo possuiam nenhuma analise quanto a seus envoltorios de
poeira circunstelar na literatura.

O ultimo indice da notagdo proposta € o que fornece uma estimativa da
abundancia de carbeto de silicio em relagdo a de carbono amorfo. Algumas estrelas ja
possuiam uma classe de envoltério disponivel na literatura segundo o formato da
emissao em 11.3um. Para essas e outras 18, que ndo possuiam nenhuma informacgéo
sobre seus envoltérios, definimos o indice de SiC, que fornece uma estimativa quanto a
composi¢ao quimica de seus envoltorios.

Ao analisar a natureza das espécies de graos nos envoltorios foram encontradas,
5 estrelas com fotosferas ricas carbono, porém com envoltorios com caracteristicas de
estrelas oxigenadas. E dificil interpretar esses resultados. O envoltério circunstelar é
entendido como sendo formado a partir da perda de massa da estrela carbonada central,
e devenia refletir o material rico em carbono da fotosfera. No entanto, ao invés de uma
emissdo caracteristica de graos de SiC, encontramos outra associada a graos de silicato,
caracteristica comum a estrelas oxigenadas. Algumas sugestdes de cenarios que

justifiquem esse comportamento foram mencionadas na se¢do 4.1.
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5.2 Correlagdes entre os indices

Tentou-se encontrar relagdes entre os varios indices obtidos, e também entre
estes € outros parametros calculados para os objetos. Dentre essas, as relagdes entre
parametros obtidos a partir da analise na regiao visivel do espectro e aqueles obtidos
através dos dados no infravermelho sdo de particular interesse. Uma vez que esses
parimetros caracterizam um sistema estelar composto por uma estrela central e um
envoltério e que as partes desse sistema evoluem juntas e interagem entre si, era
esperado que se encontrasse alguma relag@o entre os parametros obtidos em ambas as
regides espectrais.

Uma correlagdo realmente foi encontrada para alguns pares de parametros
obtidos, no entanto, nem sempre s¢ mostrou forte. Um fator que pode ter contribuido
para que essa correlagio ndo fosse, eventualmente, encontrada foi a falta de um
intervalo grande de variagdo dos valores de alguns parametros na amostra considerada.
Os intervalos de temperatura e de opacidade dos envoltérios, em especial, ndo sdo muito

amplos e, o que pode ter ocultado algumas relagdes que talvez existissem.

indice C,

Figura 33: O indice j e o C,, indices de abundéncia de carbono isotépico e normal respectivamente,
apresentam uma forte correlagdo. Este resultado talvez esteja associado a eficiéncia da 3* série de

dragagens.
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Entre os indices no visivel, encontramos uma forte correlagdo entre os indices j e
C,, indices de abundéancia de carbono isotopico € normal. Podemos observar que esses
dois indices apresentam entre si uma relagdo quase linear. Este comportamento é
observado na Figura 33. O resultado talvez esteja associado a eficiéncia da 3* série de
dragagens. Pode-se supor que quanto mais eficiente for a 3* dragagem mais se espera
que a estrela seja rica em carbono e, da mesma forma, a abundancia de carbono
1sotopico, representada pelo indice j, também deve ser tdo maior quanto mais 3¢ for
dragado do interior estelar. Assim, a correla¢@o entre esses indices pode ser usada para
justificar um cenario evolutivo para as estrelas carbonadas.

Analisamos, entdo, as correlagdes de alguns indices calculados com a
temperatura efetiva da estrela central, obtida através da analise no infravermelho. Os
indices no visivel C; e j ndo parecem apresentar uma correlagio significativa com esta,
como visto na Figura 34. Como dito anteriormente, um intervalo maior de valores de

temperatura efetiva talvez mudasse o resultado dessa analise.
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Figura 34: Grafico que mostra o comportamento dos indices C, e j com a variagao da temperatura

efetiva da estrela central.

Os indices de classificag@o no infravermelho parecem se relacionar melhor com
a temperatura da estrela. A Figura 35 mostra as relagdes encontradas entre os indices
SiC e 7, indices de abundéancia relativa de SiC/C.A. e opacidade do envoltorio

respectivamente, com a temperatura efetiva. No primeiro, a correlagdo ¢ muito fraca, no

segundo porém, existe uma anti-correlagdo evidente. A relagdo encontrada entre o
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indice T ¢ a temperatura efetiva é interpretada facilmente, pois quanto mais baixa a
temperatura da estrela central, mais propicio a nucleacdo de graos esta o envoltorio. E
quanto mais graos possui, mais opticamente espesso ¢ o envoltério de poeira
circunstelar. Novamente vale notar que essa anti-correlagdo entre o indice de opacidade
e a temperatura deve se tornar ainda mais evidente se tomarmos uma amostra em que se

tenha um intervalo maior de variagdo desta.
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Figura 35: Relagoes entre os indices SiC e 1 e a temperatura efetiva. O primeiro nido apresenta uma
correlagdo forte. O indice de opacidade do envoltdrio e a temperatura apresentam uma anticorrelagéo, isto

¢, quanto mais fria a estrela central, mais opticamente espesso ¢ o envoltério do objeto estelar.

Na Figura 36, pode-se perceber uma relagdo clara entre dois outros parametros
obtidos das analises no infravermelho: a opacidade do envoltério e a razdo de
abundéncias relativa SiC/C.A.'. Pode-se observar que em estrelas carbonadas com
envoltorios opticamente mais finos, existe uma grande variagao nas razdes de SiC/C.A.,
enquanto que, para as estrelas com envoltorios opticamente mais espessos estas tendem
a ser sempre mais baixas. Esse resultado reforca a sugestdo de Lorenz-Martins &
Lefévre (1993) de que os grios de SiC s@os os primeiros a se condensar nos envoltorios
opticamente finos das estrelas carbonadas que estdo nos estdgios iniciais das AGBs

sendo portanto, mais abundantes nessa fase. Quando o envoltério se torna opticamente

' Aqui empregamos ndo os indices, mas os valores obtidos diretamente do modelo (em escala

continua), para que a relagdo fosse mais facilmente visualizada.
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mais espesso, estagios mais avangados da evolugdo dessas estrelas, os graos de carbono
amorfo passam a dominar a nucleag¢@o dos graos dos envoltorios. E os proprios graos de
SiC se tornam ambientes propicios para condensacdo do C.A.. Como resultado, essas

estrelas mais evoluidas apresentam baixas razdes SiC/C.A..
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Figura 36: Relagdo entre a razao de abundéancias SiC/C.A. e a opacidade do envoltério. Este resultado
reforga a teoria de uma seqiiéncia evolutiva das estrelas carbonadas baseadas nesses parametros de seus

envoltérios circunstelares.

A relagao entre o indice C,, indice de abundéancia de carbono obtida do espectro
visivel', com a opacidade do envoltdrio, obtida através dos dados no infravermelho, ¢
mostrada na Figura 37, e confirma a teoria evolutiva descrita anteriormente. Observa-se
que estrelas carbonadas com envoltérios opticamente mais finos apresentam grandes
variagdes em suas abundancias de carbono, enquanto que estrelas com envoltérios
circunstelares opticamente mais espessos tendem a apresentar concentragoes maiores de
carbono em suas atmosferas. Uma interpretagao simplista deste resultado ¢ que estrelas

com envoltdrios opticamente mais finos podem ainda ndo ter sido muito enriquecidas

' Note-se também que, visando facilitar a visualizagdo, os valores do indice C, empregados no
grifico foram calculados do indicador médio de abundancia de carbono sem o truncamento para uma

escala discreta.
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com o carbono trazido do interior estelar, pois ainda estdo nos estagios iniciais da fase
das AGBs e a 3* série de dragagens esta ainda no comego. Nesse estagio, as estrelas
ainda ndo perderam uma grande quantidade de matéria, formando, portanto, apenas um
envoltério circunstelar mais fino. Conforme evolui, mais carbono ¢ trazido do interior
estelar, aumentando assim o indice C, e mais material foi expulso de suas atmosferas,
tornando seu envoltério mais espesso. Desse modo, esses dois parametros juntos
também podem ajudar a estabelecer uma seqiiéncia evolutiva dos objetos ricos em

carbono. A Figura 37 mostra uma relagdo inversa aquela observada na Figura 36.
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Figura 37: Relagdo entre a abundancia de carbono, indice C,,e a opacidade do envoltorio. Este resultado
reforca a teoria de uma seqiiéncia evolutiva das estrelas carbonadas e, mostra uma correlagio inversa a

encontrada na Figura 36.

Muitos sdo os sistemas de classificagdo de estrelas carbonadas disponiveis na
literatura, atualmente. No entanto, essa diversidade mais complica a vida dos
pesquisadores do que facilita, uma vez que muitos dos pardmetros de cataloga¢do nao
tém sido definidos com muito rigor. Tornou-se, cada vez mais comum observar que de
um trabalho para outro as defini¢des de um mesmo indice de classificagio ndo parecem
estar em concordancia.

Outro grande problema dos sistemas de classificagdo de estrelas ricas em

carbono € a existéncia de caracterizagGes segundo suas fotosferas ou segundo seus
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envoltorios. Ndo ha um sistema que reuna essas duas classificagdes de modo a
proporcionar um cendrio completo sobre esses objetos.

Nesse trabalho, tentou-se minimizar essas falhas na classificagdo das estrelas
carbonadas. Foram utilizados os indices de classificagao mais bem aceitos na literatura
para representar esses objetos ricos em carbono. Esses indices concordam com os mais
atuais sistemas de classificagfo existentes, de modo que ndo foi criado um sistema
completamente novo, o que sO contribuiria para complicar mais a compreensao desses
objetos. Desenvolvemos um refinamento nos sistemas atuais, reunindo 0S sucessos
obtidos nas classificagdes, com algumas simples modificagdes que permitiram descrever
com bastante rigor os indices de classifica¢ao ¢ seus dominios de atuagao.

O Sistema de Classificagdo MK Revisado, adotado como base do sistema de
classificag@o das estrelas dessa amostra no visivel e o apresentado por Lorenz-Martins
& Lefévre (1994), que descreve os envoltorios circunstelares das estrelas carbonadas, se
mostraram praticos e faceis de se aplicar a maior parte das estrelas da amostra. As
modificagées empregadas em ambos visaram unicamente obter uma notagdo final de
classificacdo com a forma mais compacta e eficiente possivel.

O grande diferencial desse trabalho, no entanto, foi a reunido desses dois
sistemas a fim de se obter uma classificagdo capaz de descrever um cenario mais
completo para as estrelas carbonadas. Ao se considerar os dados em um amplo intervalo
espectral, do visivel ao infravermelho, garantimos classificagdes mais confidveis e
completas.

Os indices escolhidos foram os considerados mais relevantes numa classificacao
que visa descrever objetos ricos em carbono. Diversos outros indices poderiam ter sido
incluidos, no entanto, a notag¢do final deixaria de ser sucinta, o que a tornaria menos
pratica. Além desse sistema de classificagdo refinado, foi apresentado uma aplicagao do
mesmo a uma amostra de 43 estrelas carbonadas € um catalogo com as classificagoes
finais obtidas.

Os catalogos estelares correspondem ao ponto de partida para qualquer
pesquisador observacional ou tedrico. Eles devem possuir as informagdes mais
relevantes de modo a facilitar o trabalho desses pesquisadores. O sistema de
classifica¢do refinado apresentado cumpre esse papel ao reunir indices classificadores
capazes de descrever o cenario complexo de uma estrela carbonada, composta por um
sistema de estrela central e envoltorio de poeira circunstelar, de modo compacto e

eficiente.
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Apéndice A — Parametros Médios

Parametros para o calculo do indice je C,
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Objeto q, q, P P, q, q, P P,
AA Lep 0,04 0,79 0,65 152,93 0,04 0,79 0,65 152,93
BE CMa 0,55 1,01 0,99 176,99 0,61 0,90 092 169,21
0,67 0,79 0,84 161,43

BI Cap 0,03 0,64 0,48 176,28 0,03 0,64 0,48 176,28

BL Ori 0,03 0,05 0,40 61,52 0,03 0,05 0,40 61,52

BM Gem 0,56 0,94 1,01 143,83 0,53 0,73 0,91 141,82
0,51 0,52 0,81 139,80

BO CMa 0,22 0,47 0,81 154,22 0,23 0,44 0,79 138,34
0,25 0,42 0,77 122.45

C 1003 0,52 0,65 0,88 159,99 0,48 0,53 0,81 158,34
0,44 0,41 0,73 156,70

C1130 0,40 0,44 0,78 173,13 0,43 0,45 0,78 181,74
0,40 - 0,69 177,37
0,48 0,46 0,87 194,72

C 1467 0,56 - 0,61 116,80 0,53 0,30 0,67 100,25
0,51 0,30 0,72 83,69

C 1705 0,30 0,16 0,70 151,43 0,33 0,18 0,70 138,05
0,35 0,20 0,69 124,67

C 2031 0,33 -0,08 0,56 157,43 0,34 0,00 0,67 175,07
0,35 0,08 0,79 192,71

C 2535 0,34 0,25 0,66 05,17 0,34 0,25 0,66 95,17

C 749 0,71 1,07 0,88 185,79 0,78 1,08 0,99 178,87
084 1,09 1,11 17195

C 846 0,24 0,35 0,75 170,20 0,24 0,27 0,72 159,81
0,25 0,19 0,68 149,43

C 849 0,28 0,74 0,77 134,37 0,25 0,61 0,69 124,06
0,22 0,48 0,61 113,76

CL Mon 0,39 0,52 0,63 130,36 0,39 0,52 0,63 130,36

CR Gem 0,10 -0,04 0,43 40,44 0,10 -0,04 0,43 40,44

DH Gem 0,08 0,88 0,41 127,93 0,08 0,88 0,41 127,93

FK Pup 0,26 0,28 0,70 164,67 0,25 0,29 0,68 158,17
0,25 0,29 0,65 151,66

GP CMa 0,07 0,06 0,33 6,60 0,07 0,06 0,33 6,60

MC 79 2-11 0,64 1,04 1,02 194,48 0,63 1,05 1,02 19515
0,62 1,06 1,02 195,81

NP Pup 0,34 0,44 0,64 54,94 0,34 0,44 0,64 54,94

RV Cen 0,21 -0,19 0,51 04,17 0,31 -0,24 0,58 118,87
0,41 -0,29 0,64 143,57 -

RX Cru 0,32 0,12 0,76 197,01 0,32 0,12 0,76 197,01

RY Hya 0,37 0,35 0,77 158,67 0,38 0,27 0,68 149,96
0,40 0,18 0,60 141,26

RY Mon 0,27 0,53 0,82 196,04 0,28 0,38 0,78 184,69
028 023 074 17335 e

RZ Vel 0,31 0,09 0,65 132,71 0,31 0,09 (65 13271
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Objeto q q, P D q, q, P P>
SS Vir 0,33 0,59 0,83 155,66 0,33 0,59 0,83 155,66
SU Sco 0,58 0,51 1,04 169,19 0,58 0,51 1,04 169,19
T Cne 0,25 0,12 0,61 142,18 0,30 0,38 0,74 166,83

0,34 0,64 0,88 191,49
TV Car 0,23 -0,10 0,60 62,31 0,23 -0,10 0,60 62,31
TW Oph 0,33 0,65 0,88 191,99 0,34 0,49 0,85 183,83
0,34 0,33 0,82 175,66
U Ant 0,25 0,43 0,79 183,76 0,25 0,43 0,79 183,76
UW Sgr 0,34 -0,19 0,56 66,87 0,34 -0,19 0,56 66,87
V 2309 Oph 0,38 0,18 0,75 197,00 0,38 0,18 0,75 197,00
V Hya 0,33 - 0,37 0,82 182,82 0,33 0,37 0,82 182,82
V Oph 0,39 0,50 0,73 87,57 0,39 0,50 0,73 87,57
V636 Mon 0,47 0,50 0,87 173,28 0,39 0,42 0,82 138,07
0,31 0,34 0,77 102,85
W CMa 0,31 0,37 0,60 173,00 0,26 0,43 0,66 128,33
0,21 0,50 0,73 83,66
W Pic 0,79 1,51 0,97 192,20 0,79 1,51 0,97 192,20
XZ Vel 0,32 0,47 0,76 160,40 0,32 0,47 0,76 160,40
Y Tau 0,14 0,25 0,69 128,46 0,14 0,25 0,69 128,46
Parametros para o calculo do indice MS
Objeto d d Objeto d
BE CMa 0,39 0,39 NP Pup 0,14 0,14
BL Ori 0,08 0,08 | RY Mon 0,97 0,95
BO CMa 0,41 0,43 0,92
0,46 SS Vir 0,70 0,70
C 1467 0,22 Su Sco 0,75 0,75
0,22 T Cnc 0,92 0,93
C 1705 0,94 0,88 0,94
0,83 TV Car 0,78 0,72
C 2031 0,98 0,95 0,65
0,92 TW Oph 0,88 0,86
C 2535 0,88]. 0,88 0,84 '
C 749 0,40 0,40 U Ant 0,28 0,28
C 846 0,94 0,91 | UW Sgr 0,21 0,21
V 2309
0,88 Oph 0,91 0,91
CR Gem 0,37 0,37 | V 636 Mon 0,78 0,84
FK Pup 0,78 0,83 0,89
0,87 V Hya - 0,67
GP CMa 0,68 0,64 0,67
0,61 V Oph 0,36 0,36
RV Cen 0,25 0,26 | W CMa 0,18 0,18
0,28 0,18
RX Cru 0,84 0,90 | W Pic 0,99 0,96
0,96 0,94
RY Hya 0,71 0,65 | XZ Vel 0,93 0,93
0,60 Y Tau 0,31 0,31
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Apéndice B — Modelos e Espectros

Apresentamos a seguir os modelos de envoltorio para todas as estrelas para os

quais estes foram calculados, em ordem crescente de opacidade e separados por

espécies de graos.

Em seguida, estdo dispostos os espectros Opticos das estrelas analisadas no

visivel, obtidos no ESO — La Silla. Estes estdo organizados segundo suas populagdes e

em ordem crescente de indice de temperatura.
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