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RESUMO

As estrelas Supergigantes B[e] apresentam como maior
caracteristica observacional um espectro hibrido: linhas
fortes e alargadas de absorc¢ao de elementos ionizados no UV,
e linhas mais fracas de emissao (inclusive proibidas) de
elementos de baixa excitagdo no oético. Para explicar essa
dualidade tem sido sugerido um cenario assimétrico no gual
as regides polares sdo rarefeitas e se expandem rapidamente,
enquanto o equador € mais denso e dominado por elementos
como Fell, CrII,etc.

Aqui apresentamos um modelo de vento radiativo, levando
em conta a rotagdo, o tamanho finito da fonte de radiagdao e
as diferengas no mesmo em diregdo a latitude.

Adotando pardametros estelares tipicos- para as
Supergigantes B[e] encontramos taxas de perda de massa da
ordem de 6x107% a 5x10°5 Mg/ano. O fluxo de massa €& ate 9
vezes mais forte no equador do que no podlo, indicando uma
pequena assimetria na estrutura. As velocidades terminais
encontradas estdo no intervalo de ~640 km/s, no polo e -~480
km/s, no equador. Ja a densidade da uma razao de 30 entre o

equador e o polo.

PALAVRAS CHAVE: supergigante B[e]; vento estelar

radiativo; perda de massa.
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INTRODUGAO

Vento estelar pode ser de grande importdncia para a
evolugao de objetos muito massivos. A matéria perdida
enriquece o meio interestelar. Vamos aqui apresentar um
modelo de vento estelar radiativo e os resultados obtidos
para um tipo em particular de estrela.

No Capitulo I tragamos um perfil do tipo estelar em
questdo, as Supergigantes B(e]. Junto apresentamos as
discussoes da literatura, e a motivagdo deste trabalho.

A seguir, no Capitulo II, fazemos uma dissertag¢ao sobre
ventos radiativos e apresentamos as equagdées do vento
estelar por nos usadas.

O capitulo seguinte, III, faz uma Jjustificativa dos
parametros usados e apresenta os resultados a gque chegamos,
com uma discussao a respeito dos problemas encontrados, e
uma comparagdo com a literatura.

Na conclusao reforgamos a validade do modelo usado com

algumas sugestdes a serem analisadas. .
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CAPITULO 1

AS ESTRELAS SUPERGIGANTES B[e] ‘a

As estrelas Supergigantes B[e] formam um grupo restrito
do Diagrama H-R. S&o estrelas luminosas e quentes , e,
portanto se localizam na parte esquerda superior do mesmo
diagrama. Faremos aqui uma descrigao das caracteristicas
desses objetos. Junto diremos quais os possiveis cenarios
gque tentam explicar tais objetos peculiares, e, ainda a
razao deste trabalho.

Essas estrelas sdao assim chamadas, B[e], devido a
presenga de um continuo do tipo B e as linhas-de emissao
proibidas. Apenas 8 Supergigantes B[e] s&o conhecidas nas
Nuvens de Magalhaes, indo de BO a B3, (Zickgraf, Wolf,
Stahl, Leitherer e Appenzeller, 1986). J& na nossa Galaxia,
existem sérias dificuldades de se determinar as distancias
dessas estrelas e, consequentemente, a sua luminosidade
(Zickgraf,1989) .As Supergigantes B[e] apresentam 3 outras
caracteristicas que lhe dao a peculiaridade desse grupo, a
saber :

1. Predominancia de fortes linhas de emissdao de Balmer

no espectro otico, destacando perfis P Cygni, com grandes

larguras equivalentes (100 a 1000 ﬁ). Os perfis P Cygni
indicam ventos estelares lentos, com baixas velocidades de
expansao (Zickgraf, 1989). 1Isso evidenciaria envelopes
gasosos extendidos com baixa excitagdo (através de linhas de
emissao) . :

2. Linhas de emissdo de metais uma vez ionizados (FelI,
[FeII], [OI]), estreitas e de baixa excitagdo em contraste
com linhas de absorg¢do de ressondncia em ultra-violeta de
alta excitagao (CIV,SiIV,NV) e/ou componentes em absorgdo P

Cygni de HI e Hel. Essa combinagao é conhecida como espectro



hibrido (constitui a caracteristica mais importante do
grupo). Essas observagdes sao indicativos de ventos quentes
se expandindo rapidamente.

3. Forte excesso de infra-vermelho, gue indica a
presenga de poeira circunstelar de temperatura alta (T =
1000 K). Apesar de apresentarem esse excesso em infra-
vermelho, tais objetos nao estdo associados com regides de
formagao estelar. Na verdade, sao objetos isolados. Este
isolamento, portanto, sugere que sao objetos evoluidos e
possivelmente estagios de transigao ou estados
evolucionarios de nebulosas planetarias ou simplesmente,
estdgios terminais de estrelas Be..

Swings (1973) e Zickgraf et al. (1985,1986) sugeriram
modelos nos quais a poeira é formada nas partes éxternas de
um vento equatorial expandindo lentamente, além de ser um
vento denso e frio. O excesso de infravermelho é usado para
estimar a perda de massa das estrelas. Segundo Zickgraf et
al. (1989), ela esta em Log M = -4.5 até -4. Ha um grande
acordo com as perdas de massa encontradas por Stahl et al.
(1983b), Shore e Sanduleak (1983) e Friendjung e Muratorio
(1988). O raio da poeira circunstelar esta entre 300 e 500
raios estelares (Zickgraf, 1989).

Podemos tomar a estrela P Cygni como ponto de partida
para um estudo do grupo. Como todas as Supergigantes B[e],

ela apresenta uma grande perda de massa. Esta taxa de perda

de massa fol encontrada por Lamers (1986), sendo de 1.5x10'—5

My/ano, ou seja, 5 vezes maior que o esperado com base na
luminosidade. Sua velocidade terminal é de apraximadamente
200 a 300 Km/s, 5 vVezes menor gque a encontrada nas
Supergigantes de sua classe. Essa alta taxa de perda de
massa junto com a baixa velocidade do vento, nos diz que P
Cygni tem um vento extremamente denso. Essa densidade é que
provoca os perfis de linha P Cygni.

Diversos modelos tém sido apresentados para explicar a



combinagdo de um vento quente e rarefeito se expandindo
rapidamente , e um vento frio e denso se expandindo
lentamente.

Lamers (1986) estudou que mecanismo seria responsavel
pela aceleragao do vento da P Cygni. Chegou a conclusao de
gue deveria ser uma forga que seria somente capaz de exceder
a forga da gravidade e variar com a distancia, obedecendo
uma correspondéncia de aproximadamente com r-2?. Os seguintes
mecanismos foram estudados, e avaliados, para explicar tal
aceleracgao:

a) A pressao de turbuléncia, que devido ao fato de
produzir velocidades turbulentas 10 vezes superior a
velocidade do som ndo é um mecanismo satisfatoério;

b) A pressao de radiagdo devido ao continuo de [H] e
[He] nao atinge a aceleragao desejada;

c) A pressao de radiagao devido as linhas oticamente
espessas produzem uma lei de velocidade muito maior do que a
observada, e por serem em numeros reduzidos nac atingem a
aceleragao necessaria;

d) Resta-nos a pressao de radiagdo por espalhamento
eletrénico e por um grande numero de linhas oticamente finas
no continuo de Balmer.

Este €é o mecanismo responsavel pelo vento lento
observado em tal estrela.

Quanto a simetria da matéria, o carater hibrido indica
uma distribuig¢do nao esférica (Z2ickgraf et al., 1985). As
linhas estreitas de emissao metalicas de FeIl, [FelIl] e [OI]
indicam um vento frio expandindo lentamente (observado no
espectro otico). Ja no ultravioleta encontram-se linhas
largas de SilV, CIV e NV gque levam a presenga de um vento
gquente rapidamente se expandindo. Dois ambientes diferentes
de formagao de linhas, portanto, seriam necessarios para
explicar os espectros observados. A possibilidade de existir

uma companheira para essas estrelas é deixado de lado por



falta de comprovagao, na maioria expressiva dos casos.

Zickgraf et al. (1985) sugeriu o modelo de duas
componentes sem simetria esférica, sendo um vento rapido e
quente conduzido por linhas fortes na regido pelar (vento do
tipo CAK - cCastor, Abbott e Klein, 1975), costumeiro em
estrelas OB, e um vento denso e frio lentamente se
expandindo na zona equatorial, formando uma configuragdo de
disco.

O disco equatorial seria o local de conéensaqéo de
poeira e da formagdo de 1linhas em emissdo de baixa
excitagao.

A diferenga nos é&ngulos de visada forneceria as
respostas as diferentes caracteristicas encontradas de
estrela para estrela (por exemplo, a R1l26 é vista do pdlo,
enquanto a R50 ndao apresenta componente de vento polar).
Como estimativa do 4&dngulo de abertura do disco, Zickgraf
encontrou .20 . Os discos equatoriais sdo cerca de 100 a
1000 vezes mais densos do que as regides polares. O fluxo de
massa no disco €& 50 vezes o do pélo. A perda de massa, que é
de M.107%M,/ano, ¢é praticamente dado pelo fluxo de matéria
no disco (Zickgraf et al., 1989). O mesmo artigo assume a
rotagao como um fator de grande importédncia para a formagao
do modelo de duas componentes. Porém tais velgcidades de
rotagao sao de dificil obtencao.

Campos magnéticos também poderiam ter importéancia na
determinagao do ambiente estelar. Aqui ndo trabalharemos com
tal possibilidade.

Uma confirmagao da presenga do disco sao as linhas de
emissdao de baixa excitacao de transigbes proibidas que se
apresentam assimétricas ou divididas ([FeII] e [OI]). As
larguras das linhas decrescem com o decréscimo da exitacgao
das 1linhas, talvez indicando uma velocidade de rotagao

decrescente para fora.



Uma técnica de grande auxilio na confirmagdo ou nao de
ambientes ndo esféricos, principalmente para aquelas fontes
ndao resolvidas €é a polarimetria. Os processos fisicos
responsaveis pela polarizagdao sao o espalhamento Thomson,
por elétrons livres, e o espalhamento Mie, por particulas de
poeira. Existem poucos resultados de polarizagdo. As
estrelas CPD-52°9243 e MWC349 (Swings, 1981, e Elvius, 1974)
possuem polarizagao intrinseca mostrando uma distribuicgédo
ndao esférica. Resultados semelhantes chegaram Zickgraf e
Ladbeck (1989), dque encontraram polarizagoes de 6-7%
(MWC645) e 1-2% (MWC939).

No mapa de radio (White e Becker, 1985) a MWC349 se
apresenta como uma estrutura bipolar com ldébulos polares
(diregao N-S) e um disco empoeirado equatorial (diregdo E-
W) .

Boyd e Marlborough (1989) tentaram justificar a alta
polarizacao observada através de um modelo de vento do tipo
CAK conduzido radiativamente. Porém conseguiram na melhor
das hipoteses uma polarizagao de apenas .0.05% , cerca de
duas ordens de magnitude menor do que a observada (ver
acima). Os autores tentam demonstrar tal polarizacao (baixa
no modelo apresentado) através da pequena quantidade de
radiagao espalhada, que € consequéncia direta da rapida
aceleragao do vento do tipo CAK, conduzido por 1linhas
fortes, e com um rapido decréscimo na densidade. Portanto,
sugerem que se deva ter densidades maiores nas regides
equatoriais para ter a polarizagao observada, com modelos de
vento deste tipo. Em outras palavras, deve-se ter um vento
lento na regiao equatorial. As sugestdes para se obter tal
densidade sdao: a) Vento conduzido por dissipagdo de ondas
acusticas (Pijpers e Hearn, 1989); b) Vento conduzido
radiativamente por um grande numero de linhas fracas, como
foi proposto por Lamers (1986) para a P Cygni. Esta ultima

sugestao sera explorada nessa dissertagdo.
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CAPITULO 2

AS EQUACOES HIDRODINAMICAS E O MODELO

A expansao das camadas mais externas da" atmosfera de
uma estrela, de forma continua e rapida, é conhecida como
vento estelar. No nosso caso (estrelas Supergigantes B[e]) o
campo de radiagao é tao intenso que o momentum concedido
para o gas por fotons leva a um fluxo transénico e provoca
um fluxo de massa muito grande. De um ponto de vista geral
podemos dividir os ventos estelares em dois grandes grupos:
radiativos (mantidos pela radiagdo, como no exemplo acima),
e coronais (provocados unicamente pela expansao térmica do
gas, como € o caso do vento solar). Por razdes de
completeza, e também por se tratar do caso mais simples,
discutiremos brevemente o vento solar (coronal), para em
seguida detalhar o caso de nosso interesse (radiativo).

Primeiramente vamos desenvolver as equagdes gerais gque
nos levarao a solugdo de um vento estelar. Para tanto vamos
partir da hidrodinamica para um fluido compressivel ideal,
admitindo-o como um gas perfeito. Ainda vamos supor que o
material ja esteja totalmente ionizado.

Vamos ver algumas propriedades basicas da cinematica do
fluido. Temos um gas constituido de diferentes espéecies de
particulas (protons , elétrons, etc.), cada espécie k com
uma massa m, e uma fungao distribuigao fk(f, v, t) definida
tal que (f,dx,dx,dx,dv,dv,dv,;) da o numero de particulas do
tipo k no elemento de volume (f,f+df) = [(X,,X,+dX,),
(X Xs+AXs) 5 (%5, %5+dX5) ] com velocidades no intervalo
(V,v+dv) =[ (vy,V,+dv,), (Va,Vo+dV,), (Vs,Va+dvs)] no instante
t. Vamos assumir o plasma guimicamente homogéneo, tal gue
temos o mesmo numero de diferentes espécies. Consideramos
ainda gque: a) Nao existe movimento relativo entre uma

espécie e outra; b) Todas as espécies tém a mesma



distribuigdo térmica especificada por uma unica temperatura
T M~
Tir) .

Assume-se a distribuicéo) de velocidade microscopica
St <

como isotropica Wm fluicig?)) W
A densidade numérica de particulas é dada por:

n (£, t)=00" dv,dv,dv,f, (T, v, t)

A densidade de massa da espécie k ¢é mknk(f,t) e a
densidade total é: p(f,t)=2kmknk(f‘,t)

A velocidade meédia (velocidade do fluxo do fuido) na i-
ésima direcao é: ‘

nk<vi>k=ffff: dv,dv,dv,f, (¥,V,t) v,

Toma-se <v;> como a mesma para todas as espécies e
omitiremos o indice. A componente completa da velocidade Vv,
de uma determinada particula é: v1=<v1>+v; , onde v; é a
velocidade térmica randdémica na i-ésima diregao (seu valor
médio é nulo <v;>=0). i

A velocidade completa do fluido é:
V(L ,t)=<v,>i+<v,y>i+<vy>kay, (T, ) i+v, (T, t) J+Va (T, t) &

O transporte de massa ¢ dado pelo movimento do fluido e

o fluxo de massa e dado por:
T, Dy ( <V >T<vp> 4<vg>k) = (F, mehy ) v=pv

A taxa de transporte da i-ésima componente do momentum
(carregado pelas particulas), através de uma superficie
orientada perpendicularmente a j—ésima direcgao, por

particulas da espécie k, é:

e



Y (x, t) =m IS dvidvadvat, (F,V,£) vV,
+o0 — = 7
=m JJS .0 Av,dv,dvaf, (£,V,t) (Vi+v() (V+V])

=My (T, 8) (Vv v V2V <V +<vivi>,
zmknk(f,t)(v¢vj+<v;v;>k)
r

onde, <v:vj>k=<(v:)2>5”:(KT/mk)6U

Portanto: i

k
THJ= m,n,v,v,+(nKT) §, ,=mn,v,v,+P, 3,

onde P, € a '"pressao parcial" da espécie k. Somando sobre

todas as espécies, o tensor "fluxo de momentum" (ﬁ) e dado
por:

I = (X, ey ) Vi v+ (LPx) 84 y=PV V+P3
onde agora "P" € a pressao total do gas.
II.1-EQUACAO DA CONTINUIDADE (Conservagao da massa)
Vamos considerar um elemento de volume fixo dt no
fluido. Para que tenhamos a '"conservagao da massa", entado a

taxa de decréscimo da massa em AT é a quantidade dé fluxo de

massa ligquida para fora do elemento de volumeigtravés da

superficie S que o envolve com a velocidade V. £?4
Ou seja:
8/8t (fpdt) = =§(pv).dS = -Jdiv(pv)dt (1)

8



Onde no segundo membro o sinal negativo indica perda de
massa e o membro do lado direito se obtém da equagdo da
divergéncia de Gauss.

A equagao (1) €& verdadeira para qualquex elemento de

volume dt, e portanto ao integra-la, seus integrandos devem
ser iguais:

J(8p/ot)dt = =Jdiv(pv)dt = 8p/at+div(pv) =0 (2)

Obtemos assim a equagdo da continuidade. Seu
significado é:
a variagao temporal da densidade de massa em um dado volume
arbitrario é igual a quantidade de densidade de massa, com
velocidade v, que sai do referido volume.

Na verdade o que nos interessa é obter equagdes em um
sistema de coordenadas que facilite o trabalho com as

estrelas. Por isso devemos ter essas equagdes em coordenadas
esféricas.

Desenvolvendo a equag¢ao da continuidade temos:

3p/dt + (v.grad)p + p(div v) =0 (3)

Mas em coordenadas esféricas:

grad = 8/8r r + (1/r)8/86 € + (1/rsen6)d/d¢ ¢ (4)

0 vetor velocidade tem as trés componentes, ou seja:

V=v.r+v,6+v (5) ; Temos:

_,
@
R=%

=

v.grad = v,3/8r + (1/x)vgd/8e + (1/rsene)v ,o/o¢ (6),

div v = (1/r?)8/dr(r?v,) + (1/rsene)s/a6(senév,) +
(1/rsen9)6v¢/3¢



m(l/x@)[r%hg/ar+2rvrlk(1/rsen9)[vecose+sen88v8/66]+
(1/rsen9)av¢/6¢ (7)
A equagao da continuidade (3) em coordenadas esféricas
ficas

ép/ot + v 8p/dr + (ve/r)ap/ae + (v¢/rsen9)ap/a¢ +
pl av./8r + (2/r)v, + (vgootge/r) + (1/r)dv, /86 +
(1/rsen8)av¢/a¢] = 0

ou

6p/at+a(pv,)/ar+(Zp/r)v,+(1/r)6(pv8)/ae+cotge(pve/r)
+(1/rsen6)a(pv¢)/a¢ =0 (8)

II.2- EQUACAO DO MOMENTUM

A densidade de momentum em um fluxo é o produto da
densidade de massa pela velocidade da mesma, ou seja, pG.
Tome um elemento de volume fixo dtr. A taxa de mudanga no
tempo do momentum em dt € a soma das perdas do "fluxo de
momentum" através da superficie S que engloba dt, e os
ganhos da "forga por unidade de volume" f, agindo no
material em dt. Ou seja: '

a(Jpvdt) /ot=-§ m.AS + J fdtr = § (f-div m)dr (9)

De novo, como dt é arbitrario, temos:

a(pv)/ot = =div m + f (10)

Ja sabemos a férmula de m, e substituindo-a ficamos

10



com:
a(pv) /ot + div(pvv) = -grad p + £ (11)

Ao definirmos; D/Dt = 8/6t + v.grad (12)

podemos escrever a equagao (10) como:
pav/dt + vap/ot + pvdiv(v) + v.div(pv) = -grad(p) + £

Onde o segundo e quarto termos sdo nulos ao aplicarmos

a equagao da continuidade. Ficamos com:

paa/at +p§div(§} = ~grad(p) + f ou

;ﬁaﬁ/at - {G.grad)@) = —-grad(p) + £ , que ainda toma

a forma:
pDv/Dt = -grad(p) + f (13)
Em coordenadas esféricas temos a equagao do momentum:

av/8t + (v.grad)v = (-1/p)grad(p) + £/p

- - -

Lembrando que: v = v,.r + veé +v¢¢ , temos:

av/8t = 8v,/0t T + Ovgy/ot 6 + 8v /3t ¢ (14)
Para "p" temos:

grad(p) = 8p/dr r + (1/r)dp/ée 6 + (1/rseng)dp/d¢ ¢
(15)

0 segundo termo do lado esquerdo fica:

11



(3‘grad)§=hgﬂ/3r+{v9/r)3/86+v¢/r5en98/H¢Hvrf¥v8é+v¢é)
= v d(v,r)/or + vra(veé)/ar + vra(v¢$)/ar +
(ve/r)a(vrf)(88 + (Vy/¥)8(v,0) /06 + (ve/r)a(v¢é)/ae +
(vé/rsena)a(vrfJ/B¢ + (v¢/rsen8)6(veé)/a¢ +
(v¢/rsen6)a(v¢&)/a¢
=v§8£/3r+£vravr/ar+vrveaé/6r+évpave/ar+V}v aé/ar
+&V}av¢/ar+(v5ve/r)af/ae+(fvo/r)6v;/ae+(vé/r)aé/ae

+ (éve/r)ave/aa + (v6v¢/r)a&/68 # (&ve/r)av¢/aa

+ (v;v¢/rsen9}af/8¢ + (fv¢/rsene)8vh/a¢

+ (vev¢/rsene)aé/a¢ + (év¢/rsene)av9/6¢

+ (vz/rsene)a&/a¢ + (&v¢/rsene)6v¢/6¢

¢
Cono: 1 = senocosg X + senBseng § + cosé z
6 = cosocose¢ X + cos@seng § - sené z
é = —-seng X + cosg §
Temos:
ar/dr = 86/8r = 8¢/dr = 0 , Or/86 = 6 , 086/86 = -r

-~ -

a$/86 = 0 , 8r/d¢p = ¢sen® , 86/3p = dcose

I

-rsen8-8cosb

a¢/a¢
Ficamos com:

(3.grad)§=(£V})av}/8r+(fvé/r)an/89+(£v¢/rsen8)avr/a¢
—ivg/r—fvg/r+(év;)ave/6r+év;ve/r+(éve/r)6v8/69
+(év¢/rsen8)8v8/6¢—évécotg8/r+($V})5v¢/ar
+(évefr)Bv¢/ae+$v;v¢/r+évev¢cotg8/r

+(&v¢/rsene)av¢/a¢

12
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Teremos as seguintes equagoes ° escalares(para as

componentes em r, @ e ¢) :

6v;/8t+v}ﬁvr/6r+(ve/r}ﬁV}/88+(v¢/rsen9)avr/6¢

~(V3HV3) /¥ = (=1/p)ap/or+f,/p  (16) -

ave/at+vrav9/ar+(ve/r)6v9/66+(v¢/rsen8)6v9/6¢+vrve/r
—vécotge/r = (-1/rp)8p/88+f6/p (17)

3v¢/at+vr8v¢/6r+(ve/r)av¢/38+(v /rsen8)6v¢/a¢+vrv¢/r

¢

+v8v¢cotg8/r = (~1/rpsend8)dp/a¢p+£f (18)

¢P

II1.3-EQUACAO DA ENERGIA

Podemos obter a equagdo da conservagao da energia
fazendo uso da primeira lei da termodinamica, onde diz que:
a mudanga na energia interna especifica (por .unidade de
massa), “de", mais o trabalho feito pela pressdo do gas,
"Up'", quando o volume especifico muda de uma guantidade
"d(1/p)", € igual a quantidade de calor por unidade de massa
adicionada ao elemento, "dg". Ou seja:

de +pd(1/p) = dq (19)

Se seguirmos o movimento de um elemento do fluido
(Lagrangiano) por um tempo At, e supormos que o calor
trocado com a vizinhanga ocorra apenas através da
"condugao", com um fluxo condutivo H&C“, isso nos leva a uma
taxa de perda de energia por unidade de massa de
(1/p)div(q,) - |

Da equacao (19) temos entao:
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plDe/Dt) +plD(1/p)/DE]} = -div(qc) (20)

Que ¢ a eguagdo de energia do gas. Normalmente podemos
adotar &;z -k(grad T), onde XK € a condutividade térmica do
material. ‘

Da equagao da continuidade vemos que
plD(1/p) /Dtl=div (V) , e teremos:

p(De/Dt) + pdiv(v) = - aiv(g.) (21)
Por outreo lado, da equagao do momentum, temos:

plb(v?/2)/Dt] + (v.grad)p = v.t (22)

Somando (21) e (22) achamos a equacgao da energia total:

piDl(v2/2)+el/Dt} + div(pv) = 3.3 = div(q.) (23)
ou, :
a/atl (pva/2)+pel+divil (pvz/2) +tpetplvig} = v. £ (24)

II.4-EQUACOES DO VENTO ESTELAR

Essas trés equagdes, conservagao da massa, momentum e
energia, devem ser resolvidas para termos a solugdo do vento
estelar, achando assim os perfis de densidade, velocidade e
temperatura em funcdo da posicdo e do tempo. Além dessas,
precisamos de uma equagao de estado relacionando as
grandezas termodindmicas;adotaremos a de um gas perfeito,
por simplicidade: '

P=a?p (25)
onde "a" ¢é a velocidade da onda no neio (velocidade
isotérmica do som no meio).

Ainda para um gas perfeito (ideal) a energia interna

"e" tem a forma: e=c,T (26) , onde c, € o calor especifico
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a volume constante.

Descreveremos agora resumidamente as caracteristicas de
um vento do tipo solar (ou coronal). Para isso vamos ver que
tipos de solugdes podenos ter fazendo algumas
simplificacoées. Supomos um fluido estacionario (8/8t=0),
existéncia da simetria esférica (8/86 = 8/8¢ = 0 e v = v,) e
gque o gas seja um fluido compressivel ideal. Além disso
vamos ignorar viscosidade, sendo a'gravidade a unica forca
importante. O fluxo deve ser condutivo (ac = ~K gfad(T)).

Assim as eqguacgdes (8), (13), (24)-e(25) ficam:

(1/r2)d(xr2pv)/dr = 0 g S

vdv/dr = (-1/p)dp/dr -GM/r2 (28)

(1/r2)dlrzpv(ve/2+e+p/p)l/dr=(1/1?) d[rzde/dr]/dr—QMng,
1

(29)
P = 2nkT ,ou, P =2pkT/m (30)

Onde usamos as seguintes-relagées para a forga gravita-
cional, "==GMp/r?, e para a velocidade (velocidacde
isotérmica do som), aZ=2kT/m.

Ao integrarmos a equagao (27) encontramos:

4nr?pv = C = M (31)
onde M é a taxa de perda de massa.

Ja da integral da equagao da energia obtemos:

,

(4nr2nv)[mv2/2'+5kT- (6Mm/r) 1-(4nr2)k (dT/dr)=E=C (32)

onde temos, e=3kT/m , p/p=2KT/m (gds ionizado de hidrogénio
puro)}, e C=constante,.

A equagdo (32) nos diz que o fluxo de energia atraves
. de uma superficie esférica é constante.

Vejamos o que ocorre no caso de uma coroa isotérmica.
Neste caso nao precisamos utilizar,a equacgao da conservagao

da energia.
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A equacao (28) fica: ,
pv(dv/dr) = -2KT.,/mn(dp/dxr) - p(GM/r?) {33)
onde fazemos T=T,=constante (suposig¢ao ad-hoc).
Eliminamos p da eguagdo (31):
p = M/4anrzv ,
obtemos:
dp/dr = ~2M/4nr3v -M/4nr2v2(dv/dr) (34)

Substituindo estas duas equag¢des na (33) temos:

M/4mnr?(dv/dr)=-2kT,/m(-2M/4nr3v-¥/4nrev2 (dv/4dr))
~(GM/1?) M/ 4nrey

dv/dr=-2kT,./m(-2/rv-(1/v2)dv/dr)-CM/xr2v
‘v(dv/dr)-2kT,/nv (dv/dr)=4kT,/mr-GM/r?
1/v(dv/dr) (v2~2kT,/m)=4kT,/ur-GM/r? (35)

Vamos ver o que nos diz esta equacgao:
Para um determinado raio chamado de raio critico,
r=r =GMm/4kT, , o lado direito da equacdo se anula e teremos

entédo:

(dv/dr>ir=r520 , ou

Vv{r=r, ) = ¥, = (:2}<’I",/I'a)”2
onde v .=V, (velocidade do som).

Portanto se (dv/dr)|,, =0 , entdao teremos duas
possibilidades:

i) v(r=r,) < v, , onde teremos um maximo relativo nos
dando velocidades do vento subsbnicas; do tipo (1) no
grafico II.1

ii) v(r=r.) > v, , onde teremos um minimo relativo nos

dando velocidades do vento supersénicas; do tipo (2) no
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grafico I11.1.
No caso de (dv/dr)|,..#0 e #0 , ou , v(r=sr)=v, ,

teremos:

i) (d\r/clr)[-r____rc > 0 , onde a velocidade cresce
monotonicamente, partiﬁdo de velocidades subsdnicas (v < v.)
para r < r_. até velocidades supersonicas (v > v.) para r >
Y. , do tipo (3) no grafico i '

ii) (av/dr)|;o, < 0, onde a velocidade decresce
monotdéni~-camente, partindo de velocidades supersbnicas (v >
v.) para r < r, até velocidades subsénicas (v < v.) para r >
Y, -4 tipo (4) no grafico.

Aqui fazemos a representagao grafica do que acabamos de
apresentar.
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_ Observacionalmente nao podemos aceitar as solugdes (2)
e (4), pois tais solugdes afirmam a existéncia de um vento
supersénico na base da coroa estelar se expandindo, o que
nao é verificado..

Analisemos a solucdo do tipo (1). Para r -» o (r,) da
equagao da continuidade:

M = 4ANr2pyVe
e da condigdo do tipo (1) (v,=0) temos: p=p 0 , e
Po = 2PuKTw/M = 2P KTy/m # O

indicando que a pressao no infinito € maior do gue a pressao
interestelar, sendo esta solugdo rejeitada.

Para a solugdo do tipo (3) teremos: v, 20 ,exigindo que
P=0, e portanto p,=0. Teremos, assim, um vento transdnico e
esta € solugd@o desejada. .

A solugdao (3) nao representa a solugao verdadeira, una
vez que diz que a velocidade aumenta indefinidamente. Isso é
consequéncia da consideragao da coroa como absolutamente
isotérmica. Mas ela guarda as caracteristicas principais da
solugdo: o vento € subsbnico para r < r, e passa a Ser
supersénico para r > r.. E esse comportamento que devemos
esperar de nossos resultados. g

Tendo em vista as caracteristicas gerais da solugdo de
um vento estelar, através do vento sclar, podemos tratar de
nosso casco especifico, ou seja, de um modelo de vento
radiativo. Vamos continuar trabalhando em coordenadas
esféricas (r, 6, ¢), o centroc da estrela em r=0 e o plano
equatorial definido por 6=n/2. A estrela gira em torno do
eixo perpendicular ao plano egquatorial e o sentido de
rotagdo determina o &ngulo azimutal. Entdao © problena
apresenta apenas simetria axial. Também consideramos um
estado estacionario. Essas suposigéés vém do fato de que os
ventos possuem uma componente regular, relativamente
estavel, com a superposicgdo de eventos episédicos fortemente

varidveis; nos interessa a componente mais estavel.
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A equagao da energia, por ser demasiadamente
complicada, ¢é 1ignorada e substituida por uma variagdo da

temperatura na envoltoria da estrela da forma abaixo:

T(r,8) = T,(6)T,(6) (36) i
Assumimos ainda um campo de velocidades do tipo:
V = v, (r,0)r + vg(r,0)d (37)

onde desprezamos correntes meridionais (vg). Diante disto
estamos procurando obter solugdes particulares das eguagoes

fundamentais, que séao:

8p/dt + div(pv) = 0 (38)
plov/st+v.grad(v)] + grad(p) + F + £ = 0 (39)
p=a%  (40)

Onde temos que: p é a densidade, v é a velocidade e p &
a pressdo do gas; F a forga volumétrica ( body force ) total
por unidade de volume e f a forga dissipativa de contato
(boundary force ) total por unidade de volume agindo em um
elemento do fluido. "a" é a velocidade isotérmica do son.

Das simplificagbes gue adotamos, a equacao da
continuidade toma a forma reduzida: ’

(1/x2)a(x%pv,.)/0r = 0

Que ao integrarmos se torna:

$(0) = r?pv,  (41)

Onde & é o fluxo de massa por unidade de angulo sélido.
Integrando sobre todo &ngulo sélido'encontramos a perda de
massa total M: .

M = J&(8)dQ (42)

Trabalhando com as trés componentes do movimento (16),

(17) e (18), temos para acomponente radial:

V,0v,/9r-V2/T+ (1/p) 8p/8r+F, /p+f,./p=0 (43)

Vamos considerar que a forga gravitacional (da estrela
central) e a pressdo de radiagaoc (do continuo e das linhas)

agem em cada elemento do fluido, e que f € nula na

19



componente radial. Teremos:
'v,.avr/ar—vé/ﬂ (1/p)8p/8r+GM (1-T) /r2~(1/p) F =0 (44)

0O segundo termo é a aceléragéo centrifuga;o quarto
termc da a gravidade efetiva; e o dultimo termo é a
aceleragaoc originada pela opacidade das linhas. Aqui aparece
o parametro I' que é dado por:

' = o ,L/41GMc (45)
onde:

o,» opacidade eletrdnica por unidade de massa;
I luminosidade estelar;

G-» constante gravitacional;

M-»> massa do objeto;

c-» velocidade da luz.

Falta-nos introduzir uma expressido paré a forga
radiativa das linhas. Essa forga é de grande importédncia no
comportamento do vento. Pequénas alteragdes podem provocar
grandes mudancaé na velocidade terminal (a velocidade a
grandes distédncias , que € praticamente constante como
veremos adiante) e na perda de massa. Nos trabalhos iniciais
fazia-se uso de uma fonte pontual de radiagdo (a estrela), e
essa suposigdo nao dava resultados satisfatorios quando
confrontados com as observacgdes. Por isso usaremos a chamada
correcao de disco finito. Além disso a expressdo usada €
proveniente da aproximagao de Sobolev. Portanto a forga

radiativa das linhas pode ser expressa cComo:

F'/p = o L/Ancr2[M(T) ] (46)

onde o multiplicador de forga M(T) € dado por:
M(T)= k(T) %In/w(r))%qlr, v,, av,/or] (47)
e
T = [o,pv,,/ (8v,/0r)] (48)

Uma discussao detalhada sobre- essa expressao pcde ser
encontrada em CAK (1975) ou PPK (1986).
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Esse multiplicador € uma parametrizacdo do somatoério
das opacidades de todas as 1linhas que contribuem para o
vento (CAK); v, ¢ a velocidade térmica dos ions ao longo da
envoltoria; n, ¢ a densidade eletrénica, e W(r) o fator de
diluigcdo geométrica. k, a e 8 sdo parametros da forga
radiativa. k da o numero total de linhas que efetivamente
impulsionam o vento; a € a razao entre as linhas oticamente
espeséas e finas; e & esta relacionado com modificagdes na
estrutura de ionizacgdo da envoltoria.

Esse pardmetro foi introduzido por Abbott (1982) tendo
seu valor compreendido entre 0 < & < 0.1 (Kudritzki e
outros, 1989). Desprezaremos seus efeitos (ver Friend e
Abbot, 11986). Como estamos tratando de um modelo fora da
simetria esférica, a forga radiativa pode ser diferente para
cada regiao , e sabe-se que depende da densidade e da

netalicidade. glr, v 8v,/9r] é o fator de corregao de

!

disco finito e é dado por:

1-[1-(R/x) *+(R/x) * (v, /x) / (8V,/0x) 1" *®

glr,v,,8v /orl= (49)

(1+a) (R/x)°l1=(v,/T) / (8v,/0r) ]

Fazendo todas as substituigcdées acima na equagdo (44)
chegaremos a: :

-

V8V, /8Y — v;/r + (1/p)d8p/dr + GM(1-T')/x?

- (¢,/x2)[x2v, av, sor)%lr, v,., év,/8r] = 0 (50)
onde: .

¢, = IeMk/lo,v,,2(8)1* (51)
é um autovalor da equagao. Portanto, da solugao teremos o
fluxo de massa 2(9).

Trabalhando agora com a componente azimutal da

velocidade, temos:

L ]

V}8v¢/8r + V}v¢/r = f¢ (52)
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onde f¢ € uma forga do tipo viscosa por unidade de massa. Se

f =0, teriamos a conservagao do momento angular (v¢r=an);

0]
hipdétese que achamos muito restritiva, adotando assim f,=20.

¢

Né&o sabemos como representar f, e por isso iremos adotar a

¢

seguinte solugdoc "ad-hoc" da equagaoc (52):

v¢(r,9)zvlsen(8)(R/r)ﬁ P T R | {53)
onde V, é a velocidade equatcrial fotosférica e L é um
parémetro’variével, onde: B=1 d& a conservag¢ao do momento
angular por unidade de massa e fB=-1 da a rotagdao do corpo
rigido.
Podemos reescrever a equagao (55) como:
v¢(r,e)=x[GM(1-—1“)/R]1/2sen(9) [R/r]B (54)

onde ¥ € a razao entre a aceleragao centrifuga no equador e

a gravidade efetiva, e R € o raio feotosférico. Para grandes-

valores de x (=0.75) devemos levar em conta a distorgédo da
estrela pela rotacdo e a variag¢do de R com a latitude.

A componente azimutal sera entdo:

[ v, - a2(xr,0)/v,]) ov.for = [ -Gm(1-T)/x2 1 [ 1 ~
;}:Esoszna'(e)(R/r)zﬁ_1 1 + 2a2/r - 8a2/6r +

(c,/x?) [ r2v,ov./or 1% ol.x,v,, av /6r ] (55)
Ja para acomponente meridional da velocidade teremos:

~vZcotg(e) + (1/p)ap/ee = 0 (56)

Combinando as equagbes (41), (42), (54) e (56) pode-se

chegar a:

V. (X, 8) az(r'gl exp{(R/r)Evifg sen(8)cos (6)

v,.(r,0) a2(r,90) a?(r,e)

58}

& (8)=3(0)

(57)
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Se assumirmos:
a?(r,8) = a,(0).a,(r)

teremos, ao substituir na equagdo acima, (57),:

ay(r) = A(R/r)?R (58), &
v, (r,8) = Vv,(8).V,y(x) (59)

onde A é arbitrario (porém c®).

A equagdo (58) exige que B=0 para a envoltdria
isotérmica, o que contradiz a equagdo (54), para um
escoamento completamente nao viscoso onde B=1. Essas duas
hipdteses , portantc, ndo podem ser adotadas em conjunto.

Se definirmos entdo:

a?(R,8) = ag(o) (60)
teremos:
a?(r,0) = a3(6) (R/r)?P (61)
e entao: 2
8a2/or = (-2BaZ/R) (R/r) P (62)

Chegamos entdo na equagdo basica que descreve o vento,
a saber:

[ v, - (aé/vr)(R/r)zﬁ 1 av,sor + [ ema-ry/r2 10 1 -
2B+1

x?sen?(8) (R/r)P™ 1 = (2a3/R) (148) (R/T) +
[ ep(r)/r2 11 r2vov, sor 1%l r,v,,ov,/0r ] (63)
onde: C ¥JFGMkbﬂakv*@(6)]a , pl(r) = (r/R)Ba , e
1-[1-(R/x) 2+ (R/x) 2 (v, /x) / (3v,/8x) 11T

[ F arl=

e v¥ é a velocidade térmica na fotosfera.

Para resolver essa eguagao fixamos 6 e integramos

23



nunericamente na coordenada radial r. (o que é permitido pela
equacdo 59). Fazendo para diversos angulos 8 obtemos o
perfil da velocidade radial v,(r,8) e o fluxo de massa en
cada latitude ¢(8). Depois voltamos a equagdo (41) da
continuidade e a equagao (42), onde obtemos a densidade p e
a taxa total de perda de massa ﬁ, respectivamente.

Uma discussdo maior a respeito da equagdo e sua solucgao
pode ser encontrada em CAK, Abbott (1980), Marlborough e
Zamir (1984). Além disso a obtencdc da solucdo, que apenas
apresentaremos de maneira bastante breve e qualitativa, pode
ser vista com detalhes na tese de doutcrado de Francisco X.
de Araujo (1990) pelo O.N. ;

Para obtermos a solucdo desejada devemos  seguir os

seguintes passos, no processo iterativo:

‘Na primeira iteragdo tomamos apenas a dependéncia en r

de g[f,vr,dvh/dr]; nos passos subsequentes utilizamos os
valores atualizados de v(r) e dv(r)/dr.

1%) Condigoes de regularidade e singularidade
restringem os possiveis valores de r.;

2%) A exigéncia adicional tT(r)=2/3 (profundide otica)
"amarra" esse valor;

32) Integracgdo para "dentro" e para "fora" nos da novos
valores de v(r) e dv/dr que sao usados em glr,v,dv/drl;

4%) Voltamos ao passo 1<,

A convergéncia é relativamente rapida, necessarias
entre 4 e 6 iterag¢does na maioria dos casos.

E importante apenas ressaltar que as tais condigodes de
regularidade e singularidade, em principio, garantem que a
solugao v(r) e sua derivada dv/dr sejam continuas em r_,
onde acontece a passagem do ramno inferior para o ramo
superior.

Além disso devemos fazer a corregado do disco finito.

Teremos entdo as seguintes equagdes:
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v2=a$(R/r)2B+(a/1"“) W,

64
-pr * r W]/2 b

rzvdv/dr=(a/1—a)GM(1-r)[1_xzsen28(R/r)zﬁ-q_agR(R/r)aSqwa
(65)

8 (0)=L(remx) /o v*1(x/R) Pl(1-0) / (Y, /2)1Y/*  3b.(R/x)>  T/©
révdv/dr (66)

onde:

W = g2 + [ 26M/a3R 1(1-T)x2sen?6(1-2B8) + 4 - 4B(2p+1) +
(x/R) 2P W, (aB-2W,) :
agR(1-a)

W,=2GM (1-T') [1~x2sen?6 (R/x) 2P 1-4azr (R/r) 2P~ (148)
Wy=[y nb, (R/x)"l} b, (R/x)"]

Wo= [2a/ (1-0)+(B/2) {Laa/1-ad+1}-(1/2) W]
glr,v,dv/drl=y b, (R/x)"

Esse procedimento é feito para cada 6. Assim chegamos

aos resultados desejados.
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CAPITULO IIXI
APLICACAO DO MODELO AS SUPEKGIGANTES B[e]
ITI.1-Discussdo a respeito dos parémetros.

Como primeiro passo no meu envolvimento com os ventos
estelares e com o modelo aqui apresentado, repeti os modelos
ja feitos por Francisco X. de Araujo, aplicado as estrelas
Be. Isso me possibilitou ficar familiarizado <com o
comportanmento das solugdes guando havia alguma -‘mudanga nos
pardmetros, e ao mesmo tempo entender melhor o programa
computacional.

Feito isso passei a lidar com as Supergigantes B[e]. Os
parémetros estelares utilizados foram os mesmos citados por
Boyd e Marlborough (1990; daqui em_diante referenciado como
BM) ,idénticos aos obtidos por Lamers (1986). Adotamos entéao
a massa estelar M=30Mg, raio R=75Rgy, luminosidade
I=8.11x10°L, e temperatura efetiva T, =20000K.

Cabe aqui dizer que nosso primeiro objetivo seria
comparar os resultados de BM com os resultados que nés
. obtivemos aplicando nosso modelo. Neste artigo (BM) foi
usado o valor I'=0.5, e nao foi considerada distorgao pela
rotacao. Foram usados os valores k=0.28 e a=0.56, e uma lei
de temperatura eletrdnica variando com r-1/2, Ao assumir a
rotacdo, fizeram a velocidade rotacional obedecendo a lei de
58 o

Antes de apresentarmos os resultados encontradps,
precisamos discutir o papél' de alguns parametros e
Justificar os valores usados.

Ja comentamos anteriormente a'importéncia da taxa de
rotagdao, que pode modificar, entre outras grandezas, a
velocidade terminal (v,) e o fluxo de massa . Em nosso tra-

balho variamos a mesma de um grande intervalo (0.0 a 0.9).
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A temperatura na envoltdéria circunstelar seque a lei:

T(r) = T IR/r)® (67) :

Sua obtencgdao pode ser vista com detalhes na defesa de
tese de doutorado por Francisco X. de Araijo (O.N., 1990).
L4 é mostrado que o parametro £ que aqui aparece esta
relacionado também com o comportamentd da componente ¢ da

velocidade (v¢) e pode assumir valores entre -1 = B = 1. Ao

se tomar o valor g=1 estamos considerando a conservacao do
momento angular. Na presenga de um campo magnético ou de
viscosidade n@o podemos considerar tal conservacao(ver Poe e
Friend, 1986). Na maioria dos modelos é usado o valor =0.5,
indicando movimento kepleriano. ‘Inicialmente testamos
valores de p=0.1 até PBRg=0.5. Como B influencia, tanto a
velocidade rotacional quanto a temperatura na envoltédria-
estélar, devemos ter wvalores de B que fagcam essas grandezas _
dependerem de r de maneira aceitdavel, o que ndo ocorre para
valores maiores do que R=0.5 (decréscimo > 1/r). Convém
ainda ressaltar que pode ser mostrado que as leis de
velocidade rotacional e temperatura de BM sdo inconsistentes
se adotadas simultdneamente.

De grande importancia sdo os pardmetros k e a da forga
radiativa. Esses parametros estdo relacionados com as linhas
que aceleram o vento e, a rigor, podem estar livres para
escolha. Dependem ainda da dinamica do vento. O cdalculo
desses parametros exige grande esforgco computacional.
Geralmente se usam valores médios tabelados por Abbott
(1982), que mostra os valores destes em .fungéo da
temperatura efetiva, gravidade e densidade. Com excegdo de
Pauldrach (1987), gque usa uma dependéncia radial, todos os
trabalhos consideram os valores de k e ¢ os mesmos em tocdas
as regides estelares. .

Consequentemente a aceleragao radiativa €& fortemente
dependente das condigées fisicas e de quais linhas
impulsionam o vento. Recentemente (Baade,1987, BM,1990)
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argumentaram a favor de que a aceleragao radiativa nao é
uniforme em estrelas Be e Supergigantes B{e], devido as
diferentes condigbées fisicas em diferentes regides dessas
estrelas. Considerando tal suposigao, as regides polares,
que sdo mais guentes e rarefeitas, devem ter um vento
impulsionado por linhas fortes de ressondncia de elementos
altamente ionizadoas ,como o nitrogénio V e o carbono IV,
mas linhas estas em um numero nao muito grande. Ja ao longo
do equador, mais frio e denso, numerosas linhas de elementos
de baixa excitagdo como o ferro II e o ferro III devem ser
dominantes. Citamos anteriormente qgue o da a razdo entre as
linhas "“fortes" e “"fracas", enquanto k dd o numero total de
linhas que impulsionam o vento.

Do gue apresentamos acima devemos ter um valor de «o
maior no pélo do que no equador, e por outro lado, k deve
ser maior no equador. : g

Primeiramente trabalhamos com os valores de BM, onde ,
«=0.56 e k=0.28 para o equador e polo. Depois fomos buscar
valores mais realisticos com os modelos tedricos e usamos
@=0.5 e k=0.5 (o indice e indica equador). Ainda
recorremos as expressdes intermedidrias para outros angulos
-

=3
]

oL+ fosa ) send
R (68)

o
i

k, + (k.-k,)sene

achando assim, por exemplo, @, .=0.518 e K, 0=0.436.

Sabe-se, com bastante confianga, que a taxa de perda de
massa depende essencialmente de kX e que a velocidade
terminal é funcdo de a (Poe e Friend, 1986; Kudrikati
outros, 1989). O comportamento dessas grandezas deve ser

seguinte: a) ao fixarmos « e variar crescentemente Kk,

e
o
o
fluxo de massa deverda crescer monoténicamente engquanto que a
velocidade terminal se mantém constante; b) ao fixar k e

o]

variar o crescentemente, a velocidade terminal crescera e
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fluxo de nmassa sofre pequenas variagdes (diminuindo no

inicio e crescendo depois lentamente).

IIT.2-RESULTADOS

Nossa primeira tentativa de comparar os resultados
encontrados por BM, com seus parametros aplicados, ao nosso
modelo foi infrutifera. Apesar de testarmos varias mudancas
em alguns paréametros do artigo (basicamente os paréametros yu,
« e ), nosso modelo ndo conseguia chegar a uma boa
reproducdo. Fizemos inclusive o pardmetro B assumir dois
valores diferentes para satisfazer as leis de velocidade
rotacional e temperatura sugeridas por BM, confrontando com
nossas idéias; porém ainda assim n&o chegamos num resultado
seguro. Na tentativa de solucionarmos o problema aumentamos
para seis o numero de iteragdes de nossa rotina
(computacional), e comegamos a obter melhores resultados.

Apresentamos na Tabela I os resultados mais
interessantes obtidos neste trabalho. Nosso interesse maior
é comparar ©s resultados do pélo com os do equadbr a fim de
confirmarmos o modelo do vento apresentado no inicio desta
dissertacdo. Fizemos também para valores intermediarios para

o fim, ainda, de comparag¢ao de p(r) e v(r).
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TABELA T

X | B8 | e | r.(10%m) | ¢(107"My/ano.sr) | vg(km/s)
0.0 0.25 0 + 3.4197 © 4.68 633 (*)
90 3.4330 4.70 631 (%)
0.5 0.25 45 0.6392 . '34.56 T 701 (ew)
| 90 1.0230 6.29 880 (%)
90 0.5660 26.02 551
0.7 0.25 45 0.6433 17.51 647 (**)
90 0.9016 10.19 ‘ 706 (*)
90 0.5630  41.46 479

(*) Valores obtidos para k=0.28 e a=0.56, do artigo de BM;
(**) valores obtidos para k=0.436 e a=0.518;

Os demals valores adotam k=0.5 e a¢=0.5

Nossos primeiros resultados ficaram de bom acordo com a
velocidade terminal apresentada por BM (v,=637 km/s) uma vez
que o valor encontrado foi v, =633 km/s, usando OS mesmos
valores para k e a que estes ultimos. O gréafico 1, Apéndice,
. nos mostra o perfil da velocidade em relagdo a distancia da
estrela para o podlo. Nele podemos observar claramente uma
descontinuidade por volta de 6 < r/R < 7. Esse fol nosso
segundo problema a enfrentar. Mais adiante discutirei essa
descontinuidade; por ora admitimos que sua presenga nao
altera significativamente os resultades. Para contornar esse
problema foram feitas tentativas de modificagdao no programa,
novamente, mas o salto continuou aparecendo a medida -que
modificamos os valores de B. Vale ressaltar que nao
conseguimos resultados para valores de B < 0.25. Sendo
assim, nao conseguimos, por exemplo, modelar o vento para
uma envoltoria isotérmica (f=0.0).

A mesma descontinuidade aparece, como deveria ser,
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‘quando analisamos a relagdo entre a densidade e a distancia
a estrela, como mostra o grafico 2. Esses dois graficos
levam em conta os seguintes valores: k=0.28 e a=0.56. E a
primeira linha da Tabela I. |

Para uma taxa de rotagao nula (x=0.0), os valores para
o equador nao diferem do pdlo como deveria ser, apresentado
na segunda linha da Tabela I.

Analisemos agora os resultados obtidos com os seguintes
pardmetros: k=0.5 e a=0.5.

Os graficos de numero 3 a 6 mostram as relagdes entre
as velocidades e densidades em relagao a distéancia da
estrela, com taxas de rotagdo iguais a x=0.5 (graficos 3 e
4) e x=0.7 (graficos 5 e 6). Diferente dos graficos 1 e 2,
os acima mencionados ndo apresentam nenhuma descontinuidade.

-Nevamente; ao aumentarmos a taxa de rotagao, a
velocidade terminal diminui e a taxa de perda de massa
aumenta, como esperavamos. \

Ao usarmos os valores de k e «,através da formula (68),
para o angulo intermediario (8=45°), obtivemos os resultados
apresentados também na Tabela I. O mesmo comportamento de
p(r) e v(r) foi observado. Porém, como mostram os graficos-7
.a 10, voltamos a ter descontinuidade nos resultados.

Cabe-nos agora discutir essa descontinuidade gue se
mostrou presente em nossos resultados. Como vimos acima, ela
aparece em diferentes latitudes, onde teremos diferentes
valores para os parametrso k e o, como é necessario para O
modelo de vento estelar aqui apresentado. Assim , do grafico
(II.1), nossa solugao do vento passa de velocidades
subsénicas para r < r_, até velocidades supersénicas para r >

r A descontinuidade, gquando presente, se da justamente na

o
passagem pelo ponto critico e ocorre porque a fungéao
derivada dv/dr tende a valores distintos quando nos
aproximamos de r, por um ou outro lado. Uma razdao para essa

descontinuidade talvez esteja na dependéncia de dv/dr em
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relagao ao pardmetro a (isto pode ser visto na equagao 64 do
Capitulo II). Por ser uma dependéncia exponencial, a €
responsavel pelo carater nao linear desta equagao. Quando
a=0.5 a solug¢ao & relativamente bem comportada, mas ao nos

afastarmos desse valor acentuamos fortemente a nao

linearidade.
Ainda podemos recorrer, cono explicacao da
descontinuidade, a um problema numérico. Este seria

consequéncia da rotina utilizada no método numérico de
resolugao. Tal rotina foi usada com éxito por Francisco X.
de Araujo para estrelas Be. Seria necessario trabalhar mais
em cima dessa rotina para ver se ela poderia causar tal
prcblema. |

Vejamos o que podemos concluir dos dados obtidos. Como
usamos diferentes valores para k e a (agueles usados por BM
e o0s que achamos mais realisticos, pelo menos em nosso
modelo), devemos analisa-los separadamente.

Para k=0.28 e a=0.56 vemos que o fluxo de massa aumenta
ao salilrmos do pélo para o equador, e ao aumentarmos a taxa
de rotagdo. Isso indica a dependéncia esperada do fluxo de
massa equatorial com a taxa de rotagao, ou seja, a rotagéo
auxilia no processo de perda de material. O comportamento da
velocidade terminal é complicado. A velocidade terminal
aumenta até aproximadamente uma taxa de rotagao x=0.5 e
depois decresce para valores maiores de x.

Dos resultados obtidos para k=0.5 e «a=0.5 podemos
concluir que a velocidade terminal diminui com a taxa de
rotagao, no equador. Ja o fluxo de massa nessa latitude
aumenta com a mesma, respltados que concordam bem com a
teoria e com a literatura.

O mesmo comportamento descrito acima surge para k=0.436
e a=0.518, obtidos para uma latitude de 45°.

Podemos ainda concluir, atravﬁs da tabela I, gque em

relagdo a latitude, o fluxo de massa cresce a medida que se
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aproxima do equador, e ao mesmo tempo a velocidade terminal
decresce. Esse comportamento vem bem de encontro com toda a
teoria apresentada aqui.

Nossos resultados vao até y=0.7. Isso se deve ao fato
de nao conseguirmos solug¢des para valores de x -> 0.7. Tal
problema também é citado por BM, que extrapolaram resultados
para x=0.8. Portanto vamos comparar qualitativamente nossos
resultados para x¥=0.7 com os de BM para x=0.8.

Estes ultimos chegaram a resultados que dizem que a
razdao entre o fluxo de massa equatorial para o polar é igual
a "1" para uma taxa de rotagdo nula, ou seja, ¢./%=1
(x=0.0), e cresce para um valor igual a "2.2" para uma taxa
de rotacdo igual a 0.8 da velocidade critica, quer dizer,
$./%,=2.2 (x=0.8). Nossos resultados para x=0.7 sao:
$./%,=8.9. Lembrando que as observagdées sugerem um fluxo de
massa equatorial cerca de 2 ordens de grandeza superior ao
polar, podemos concluir gue nosso resultado, apesar de bem
melhor do que os obtidos em outros trabalhos, ainda nao
‘permite estabelecer um acordo guantitativo com as
observacgoes. &

Quanto a velocidade BM obtiveram valores que vao desde
Voe/ Vop=1 para'x:0.0, até vg/Ve,=0.45 para x=0.8. De nossos
resultados obtivemos para x=0.7 o valor Vee/ Vap=0.76. Ou
seja, a velocidade terminal no equador, apesar de diminuir,
continua alta em relagao a obtida por BM.

Como comparagao, ainda podemos tirar um valor
intermediario  para = ©=45°. Resulta-nos  &,/%,=3.7 e
Vays/Vp=1.02 para x=0.7. Estes resultados mostram um pequeno
aumento no fluxo de massa e, contrastando com os anteriores,
um aumento na velocidade terminal.

Podemos ainda fazer uma comparagao de v(r) e p(r),ao
adotarmos x=0.7 (alta taxa de rotagao), em diversas
latitudes para ressaltarmos o contraste que, pelo modelo,

deve aparecer. Os graficos 11 e 12 mostram os resultados que
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cbtivemos. O grafico da velocidade nos mostra uma velocidade
equatorial baixa, enguanto que ao nos aproximarmos do pdlo a
velocidade vai aumentando. Os resultados nao estao
satisfatorios pois deveriamos ter uma velocidade no pdlo
maior do que para outro dngulo qualquer (por exemplo 6=45°).
Isso pode ser devido a descontinuidade que veio alterar os
dados. Ja, em relacao a densidade, tal descontinuidade néao
alteréu, gualitativamente os resultados. Como j& dissemos
anteriormente, o modelo de duas componentes deve apresentar
um vento estelar denso no equador e mais rarefeito no pdlo.
E o que mostra o grafico 12. O resultado de” BM indica
Pe/Pp=4 (r=1.5R). Nossos resultad6s dao essencialmente o
mesmo valor para r=1.5R e chega a ;%/pp=30 para xr=100R.
Porém gquantitativamente deveriamos esperar um contraste
maior entre o pdélo e o equador.

Resta-nos agora fazer uma estimativa da perda de massa.
0 fluxo de massa esta relacionado com a perda total de massa

pela expressao:

M= [ $(8)dQ (69)
No caso de simetria esférica &=c'®, entio:
M = 4md (70)

-

Para um cdalculo rigoroso, deveriamos encontrar & em
diversas latitudes e em seguida calcular numericamente a
integral acima. Para ndés, no entanto, é suficiente uma
estimativa semi-quantitativa. Isso pode ser feito a partir
de:

4amd, < M < 4md, (71)

'l

Com os resultados da tabela I encontramos, entao que a
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perda de massa estd compreendida entre 5.9x10°¢ e 5.2x10°S
massas solares por ano. Da literatura pode-se encontrar que
as observagdes parecem indicar fluxos entre 10° e 1074
Mg/ano (ver por exemplo Zickgraf et al., 1989; Laners,
1986) . E possivel que tenhamos adotado um valor baixo para a
luminosidade desses objetos, mas, de qualquer modo,

acreditamos que nossos resultados sao bastantes razoaveis.
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- CONCLUSZ0

Neste trabalho buscamos Jjustificar um modelo de vento
estelar que levasse em conta a existéncia de duas
componentes: uma polar e outra equatorial ( passagem
continua de uma regido para outra). Nossa motivagdo vem de
resultados que ndo estdo de acordo com as observagdes, ao
usar um vento por igual em toda estrela.

O primeiro passo foli reproduzir os resultados
encontrados por BM na regido polar, o que foi
satisfatoriamente alcangado, apos uma modificagdo no numero
de iterag¢dées no. programa. Apos isso modificamos os valores
de alguns parémetros, como a latitude estelar (8), a taxa de
rotagdo (x), o pardmetro que da o numero de linhas que
impulsionam o vento (k) e o parametro responsavel. pela razao
entre o numero de linhas fortes e fracas («a). Esses dois
ultimos paréametros foram escolhidos de forma que estivessem
"consistentes com o modelo agqui apresentado.

Ao fazermos tais modificagdes obtivemos solugdes, que
apesar de serem melhores do que a da literatura, no geral,
apresentaram descontinuidades no raio critico. Tal problema
foi discutido e solugdes sugeridas, ficando para um futuro
trabalho um estudo mais profundo. '

Assim que obtivemos os resultados fizemos uma analise
dos mesmos comparando-os com a literatura.

Qualitativamente nossos resultados estdao de bom acordo
com o modelo apresentado. As solugoes respeitam
relativamente bem as condigdes impostas no modelo.

Quanto aos valores obtidos temos gue ressaltar dque
embora estejam melhores do que os da literatura; ainda nao
atingiram os resultados obtidos nas .observagées. E o que
ocorre com o fluxo de massa e a densidade (na comparagao

entre o equador e o pdlo). Nossa® velocidade, equatorial,
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encontrada também estda acima do esperado.

Como citamos no Capitulo 1, a polarizacdo é de grande
ajuda para definir o ambiente estelar (quanto a
esfericidade). Portanto achamos que calculos de polarizagéo
devam ser feitos para sabermos o quanto nosso modelo esta
consistente com as observagodes.

Alén disso, vimos dos resultados que, unma
descontinuidade aparece quando usamos determinados valores
para os paradmetros. Basicamente o pardmetro « ou a rotina
numérica usada determinam essa descontinuidade. Fica como
sugestao se fazer uma analise desse problema com possiveis
melhoras na rotina. :

Por fim gostariamos de ressaltar gque, apesar dos
problemas encontrados, estamos confiantes gue o modelo aqui
apresentado, se nao realistico, € o que mais se aproxima das
observagdes, merecendo ser trabalhado para outros tipos

estelares.
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ERRATA

PAG.2 - 22 linha: leia-se " Essas observacdes, em UV, sdo... "
PAg.7 - " (Aproximagado um fluido) " se refere a 12 linha da pagqg.
PAG.9 - Na eq.(2) acrescentar " =0 " no final da mesma

PAG.16 - Leia-se " i)...do tipo (1) no grafico "

PAG.17 - Leia-se na 1% linha apenas " grafico " ;

O eixo das abcissas é " r/r_ "

PAG.22 - Na eq.(55) trocar " m " por " M "

PAG.24 - Leia-se " t©(r)=2/3 (profundidade ética) "

PAG.27 - Leia-se no 3¢ paragrafo (3¢ linha): " ...as linhas que
aceleram o vento e, a rigor, ndo podem estar livres
para escolha. "

PAG.31 - Suprimir a palavra " Novamente " na 152 linha

PAG.32 - Na 1% linha leia-se : " equagao 63 "




