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Resumo

As Nebulosas Planetarias (NP’s) sao objetos de morfologias bastante complexas e os
detalhes da formacao de suas estruturas espaciais sao ainda objeto de investigagao. Sao
poucos os trabalhos que levam em consideracao o carater tridimensional dos objetos. Além
da estrutura esférica, os modelos mais antigos também supoem que a abundéncia dos
elementos é uniforme em toda a extensao das NP’s. Poucos trabalhos exploram a hipdtese
de haver variacoes nas abundancias. Neste trabalho, apresentamos um modelo para a
nebulosa planetaria Menzel 1 feito com o codigo MOCASSIN. Foi levada em consideragao
sua estrutura bipolar e abundancias homogéneas com objetivo de analisar como estas
podem influenciar nos resultados obtidos. Mostramos que os resultados obtidos com o
modelo atualizado levam a valores significativamente diferentes quando comparados a
modelos anteriores para o mesmo objeto. Discutimos a influéncia de dados atémicos e do
tratamento detalhado da radiacdo difusa nas discrepancias encontradas. Com o codigo
NEAT, foram determinadas abundéancias integradas e bidimensionais a partir dos mapas de
fluxo derivados do modelo. Os mapas de abundancias mostram discrepancias com relacao
aos parametros iniciais do modelo. Concluimos que o método empirico cria variagdes nao
reais dado que tal método nao leva em consideracao a complexidade tridimensional da

estrutura do objeto.

Palavras-chave: Abundancia quimica; MOCASSIN; nebulosa planetaria; NEAT.



Abstract

Planetary Nebulae (PNe) are objects of very complex morphologies and the details of
their spatial structure formation are still object of investigation. There are few works
that take into account the three-dimensional character of objects. In addition to the
spherical structure, the older models also assume that the abundance of elements is
uniform throughout the PNe. Just few studies explore the hypothesis that there are
variations in abundances. In this work, we present a model for the planetary nebula Menzel
1 made with the code MOCASSIN. Its bipolar structure and homogeneous abundances
were taken into account in order to analyze how they can influence the results obtained.
We show that the results obtained with the updated model lead to significantly different
values when compared to previous models for the same object. We discuss the influence of
atomic data and the detailed treatment of diffuse radiation on the discrepancies found.
With the NEAT code, integrated and bidimensional abundances were determined from the
flux maps derived from the model. The abundance maps show discrepancies with respect
to the initial parameters of the model. We conclude that the empirical method creates
non-real variations since this method does not take into account the three-dimensional

complexity of the object’s structure.

Keywords: Chemical abundance; MOCASSIN; planetary nebula; NEAT.
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1 Introducao

As nebulosas planetérias (NP’s) sao objetos de estruturas bastante complexas cujos
detalhes de formacgao ainda sao objetos de investigacdao. Sao poucos os trabalhos que levam
em consideracao o carater tridimensional dos objetos, sendo a maioria ainda considerada

como simetricamente esférica em muitos estudos.

Além da estrutura esférica, os modelos mais antigos também supoem que a abun-
dancia dos elementos é uniforme em toda a extensao das NP’s. Alguns estudos mais
recentes sugerem que pode haver variagoes nessas abundancias, no entanto ainda sao
poucos os trabalhos que levam essa hipotese em consideragao. Um dos indicativos de que
as NP’s nao possuem abundancia homogénea sao os fatores de discrepancia de abundancia
, ou ADF (do inglés Abundance Discrepancy Factor) entre as abundancias determinadas a

partir das linhas de colisdo com as determinadas a partir das linhas de recombinacao.

Esses ADF’s ja sao conhecidos ha alguns anos, mas foram determinados a partir
de valores de fluxo integrado, ou seja, desprezando a distribuicao espacial. Atualmente,
ainda nao foi possivel detectar variagao de abundancias nas NP’s apesar dos avango nas

observacoes.

Neste capitulo serao apresentados alguns conceitos a respeito da origem e dos
aspectos da fisica nas NP’s; sobre a determinagdo de abundéancia quimica nesses objetos e
sobre o ADF. Também sera falado brevemente sobre os c6digos de modelos de fotoionizacao.

Por fim, na se¢ao 1.5 abordaremos sobre o objeto de estudo deste trabalho, a NP Menzel 1.

1.1 A Origem das Nebulosas Planetarias

As estrelas passam a maior parte de suas vidas em equilibrio hidrostatico, queimando
hidrogénio (H) em hélio (He), fase que é chamada de sequéncia principal. A evolugao apds
a sequéncia principal para estrelas de massa baixa e intermediaria comeca quando cessa
a queima de hidrogénio no nicleo, passando a ocorrer em uma casca externa ao nucleo.
Neste estagio a estrela entra no chamado Red-Giant-Branch (RGB, ramo das gigantes

vermelhas) no diagrama de Hertzsprung-Russel (H-R)(ver Figura 1).

As NP’s sao resultados da evolucao de estrelas de massa baixa e intermediaria,
ou seja, estrelas com até 8M,. Eventualmente, essas estrelas na fase RGB possuem um
nicleo degenerado de Carbono (C) e Oxigénio (O), queimando He em uma casca ao redor
do niicleo e comegam sua evolugao ao longo da regiao conhecida como Asymptotic Giant
Branch (AGB, ramo assintético das gigantes). A estrela atinge a fase de gigante vermelha

com a temperatura aumentando no nicleo. Esta fase ¢ também conhecida como Early-AGB
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(E-AGB), o estédgio anterior ao inicio da fase de pulsagoes térmicas, sendo estas separadas
pelo primeiro pulso térmico (Iben JR.; Renzini, 1983). A trajetéria evolutiva posterior da
estrela depende fortemente de sua massa, que neste estagio sera reduzida por processos
de perda de massa causados pelas pulsagoes térmicas. Tipicamente, a estrela evolui para

formar uma nebulosa planetaria, ionizada pelo niicleo compacto e quente remanescente.

Post-AGB

Supervento

Formacgio
das NPs

Primeiro Flash _—
de He na casca

TP-AGB

Segundo
"Dredge-up" —_[ Flash de He

“no niicleo
2 2 /]
3 LYo
< 7/
% Esgotado o He BT
%‘D E do niicleo — 8
| ? [+
<13
:j He queimando X L
E no niicleo Primeiro
5 . "Dredge-up"
B H queimando

—

e

na casca

ey

Nicleo contrai

Esgotado o H do
nticleo

Anis Brancas 1M

-«— Logg (Te)

Figura 1 — Diagrama esquematico da evolucao de uma estrela de 1M, da sequéncia
principal até a formagao de uma ana branca. A linha pontilhada representa
uma rapida evolucao apés o flash de He no niucleo.

Na fase AGB, a estrela tem uma grande taxa de perda de massa para o meio
interestelar, algo em torno de 107°Myyr~! (KWOK, 2007). Essa perda de massa foi
associada a formacao das NP’s por Shklovskii (1956). No entanto, quando comparados
os dados das nebulosas com a perda de massa minima na fase AGB necessaria para
que a formacao destas seja decorrente desse processo, nota-se que esse valor minimo é
superior aos observados na fase AGB e aos limites tedricos. Surge entao a necessidade de
um processo mais intenso que provoque uma perda de massa superior a 107> Moyr~!. A
esse processo foi dado o nome de supervento e detalhes de sua natureza ainda estao em

discussao. Nessa fase de supervento, devido a grande opacidade das camadas mais externas,
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o pico de emissao do espectro da estrela fica na faixa do infravermelho.

Enquanto as camadas externas sao ejetadas por conta do supervento, o nicleo da
estrela evolui para uma ana branca. A transicao para fase de anas brancas pode gerar
um vento estelar com velocidades da ordem de 10° km s~! (KWOK, 2007). O estudo
da interacao entre esses ventos de diferentes fases evolutivas de uma estrela é conhecido
como a teoria dos ventos interagentes (TVI) e é uma das explicagbes mais aceitas para a

formacao das estruturas das NP’s.

A TVI consegue explicar muitas caracteristicas das NP’s como a densidade, a
velocidade de expansdo e sua estrutura, no entanto, também faz algumas previsdes
importantes (KWOK, 2007). A primeira delas é que deve haver um halo fraco decorrente
da fase AGB em torno da casca nebular de alta densidade. A segunda delas é que pode
ser comum ventos de alta velocidade nas estrelas centrais das NP’s. E, por ultimo, que

pode surgir uma emissao de raio-x a partir da "bolha quente".

Com a descoberta do perfil P-Cygni em 1978, foi confirmado a segunda predi¢ao da
TVI. O perfil P-Cygni é o nome dado a presenca tanto de uma linha de absor¢ao quanto
de emissao no perfil de uma mesma linha espectral. Essa caracteristica indica a existéncia
de um envelope expandindo para longe da estrela. A linha de emissao surge devido ao
vento estelar intenso proximo a estrela, e a linha de absor¢ao deslocada para o azul é
devido a radiagdo que atravessa o material em volta da estrela que se move rapidamente

na direcao do observador.

O halo fraco, envolto da casca nebular de alta densidade, decorrente da fase AGB ja
era conhecido a muito tempo, no entanto apenas com o desenvolvimento das cameras CCD’s
foi constatado que eram bastante comuns nas NP’s. Com observagoes espectroscopicas
desses halos foi possivel determinar de maneira direta sua cinematica e compara-la aos
resultados previstos pela TVI. Outras evidéncias da presenca do envelope remanescente
da AGB é a presenga de perfis de linhas moleculares nas NP’s bastante semelhantes aos
perfis observados no envelope AGB, sugerindo uma origem comum entre elas (KWOK,

2007). A Figura 2 (esquerda) exibe um exemplo desse halo.

Segundo Marcolino (2006), a comprovacao da presenga da "bolha quente'através de
sua emissao de raio-x foi feita pela primeira vez com o satélite ROSAT(Roentgen Satelite).
No entanto, devido a sua baixa resolucao angular, nem sempre era possivel determinar
se a emissao de raio-x vinha da estrela central ou das partes internas das nebulosa. Essa
duvida foi esclarecida com o telescépio Chandra, lancado em 1999, com o trabalho de
Kastner et al. (2000) com a nebulosa BD + 303639. Na Figura 2 (direita) e possivel ver
emissoes de raio-x nas nebulosas planetarias NGC 6543, mais conhecida como Olho de

Gato, NGC 7662, NGC 7009 e NGC 6826.
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Figura 2 — (Esquerda) A Nebulosa Olho do Gato (NGC 6543), uma das mais
brilhantes no céu, exibe um enorme halo de material gasoso. (Fonte:
https://apod.nasa.gov/apod/ap140601.html) (Direita) Composicoes de emissao de
raio-x do Chandra (colorido de roxo) com emissdo Optica do Teles-
copio Espacial Hubble (colorido de vermelho, verde e azul). (Fonte:
http://chandra.harvard.edu/photo/2012/pne/)

1.2 A Fisica das NP's

O processo no qual um atomo perde um ou mais de seus elétrons é chamado de
tonizacao. Os atomos ionizados sdo denominados 7oms. A fisica estatistica mostra que
os niveis de energia de uma determinado ion sdo preenchidos de maneira inversamente
proporcional a sua energia, ou seja, os niveis de baixa energia sao mais povoados que os

de maior energia.

Os elétrons podem ser excitados para niveis de energia mais elevados através de
dois processos: pela energia obtida durante a colisao de um dtomo com outra particula
(excitagao colisional) ou por absor¢ao de um f6ton. Quando o féton tem energia suficiente

para ionizar o atomo ou ion, denomina-se fotoionizacao.

Os principais processos de interacao da radiagdo com a matéria sdo:

(i) transicao ligado-ligado: ocorre entre dois niveis de diferente energias ligados ao
mesmo atomo. Um elétron em um dado nivel de energia absorve um féton e é excitado
para um outro nivel de maior energia, ou é desexcitado para um nivel mais baixo de

energia emitindo um féton.

(ii) transicao ligado-livre: ocorre entre um nivel ligado ao 4tomo e o continuo. Neste

caso, o elétron recebe energia suficiente para escapar do atomo.
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(ili) transicao livre-livre: ocorre entre dois estados de energia do continuo. Neste caso,
se um elétron absorve um foton, aquele passa para uma trajetoria de maior energia.
Se o elétron é desacelerado, passa para um trajetéria de menor energia e emite um

foton.

Supondo que as nebulosas fotoionizadas (NF) estdo em equilibrio termodindmico

(ET), algumas equagoes importantes sao definidas da seguinte maneira:

e Fquacdo de Boltzmann: relagdo entre as populacoes relativas de dois niveis de energia

j e k dada por
n;k(Xr> grj

= —exp|— (K, — E.;)/kT|,
) = epl—(Bry ~ B K1)

onde g¢,; e gr, sa0 os pesos estatisticos dos niveis j e k e E,;, E,; sao as energias

desses niveis.

e FEquacao de Saha: relagao que define a distribuicao de atomos de um dado elemento

X em seus diversos estagios de ionizacao e é dada por

n*(XT+1) _ fr-l—lfe
n*(X7) fe

onde f,. e f,11 sdo as fungdes de particao dos atomos e f. é a funcao de particao dos

elétrons livres.

e Transporte radiativo: essa relacao ¢ dada por

dil, Ju

dr, " k,

onde j, e k, sdo os coeficientes de emissao e absorcao, I, é a intensidade especifica

de radiagao e 7, é a profundidade 6ptica.

No entanto, em ET a taxa de energia emitida pela fonte ionizante deveria ser igual
a taxa de energia absorvida, ou seja, nenhuma energia deveria escapar da NF. O fato de
podermos observar esses objetos implica que o gas nao esta em ET. Porém, um estudo

sobre esses objetos considerando o ET é uma boa aproximagao.

Uma condigdo menos restrita que o ET é o equilibrio estatistico (EE), que assume
que a densidade de um dado nivel de energia é invariante no tempo. Ou seja, a quantidade
de transicoes que levam particulas para esse nivel é igual a quantidade de transigoes que
retiram particulas desse nivel (MACIEL, 2002). Portanto, a equacao de EE é dada da

seguinte maneira:
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onde R, e Ry; sao a probabilidade de que uma particula va do nivel j para o nivel k e a

probabilidade de que uma particula va do nivel k para o nivel j, respectivamente.

Nas NF's, os processos de colisionais sao muito importantes devido a suas altas
temperaturas. As probabilidades de colisao por unidade de tempo por particula de campo
nos processos de excitacao e desexcitacao sao descritas pelos coeficientes de excitagao e

desexcitacao, que sao dados pelas seguinte relagoes:

i. Processo de excitacdo:
Vik = (uojk),

onde u ¢ a velocidade relativa entre as particulas e oj; ¢ a secao de choque de colisao.

ii. Processo de desexcitagdo:

o R*Q(j, k)
T 2mme )R (KT) 2

onde Q(j, k) é a forga de colisdo.

Nas NF’s, as emissoes dos ions O II e O III sao muito intensas devido a grande
abundéncia do oxigénio, a disposi¢ao dos niveis de energias desses ions e a baixa densidade
dessas nebulosas. As energias desses niveis sdo da mesma ordem da energia cinética dos

elétros livres devido a ionizagao do H nessas regives (MACIEL, 2002).

Outro processo importante em NF' ¢ a ionizacao. Se considerarmos que as ionizagoes
nestes objetos sao feitos por absorcao de fétons (fotoionizagao) e que as recombinagoes
(elétron recombina com um fon) sdo radiativas, a equagdo de EE pode ser reescrita da

seguinte maneira:

Z ni(X)Bir = > n(Xneay),

J

onde ;¢ ¢ a probabilidade de uma transigao radiativa do estado j para o continuo e a; é

o coeficiente de recombinacao. Essa equacao é a equacao de equilibrio de ionizagado.

O equilibrio de ionizagdo em cada ponto da nebulosa é determinado pelo balango

entre os fons produzidos pela fotoionizagao e a recombinagao de elétrons.

Considerando uma nuvem de H® (puro) em torno de uma tnica estrela quente, a

equacao de ionizagao é dada por

n(HO) /00 4 J,

12 hl/

a(H)dy = [~ by, (HO)dv

= nenya(H, T)[em™?s7]
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onde J, é a intensidade media de radiacdo, ¢, ¢ o nimero de fétons incidentes, a,(H?)
¢ a secao de choque de fotoionizagdo do H por féton de energia hv, T'(H®) é o ntimero
de fotoionizagao por atomo de H por unidade de tempo, n(H?) é a densidade de H°,
ne ¢ a densidade de elétrons, n, ¢ a densidade de prétons e a(H?,T) é o coeficiente de

recombinacao.

Em uma primeira aproximagao, a intensidade media de radiacao (.J,,) é simplesmente
a radiacao emitida pela estrela reduzida pelo efeito do inverso do quadrado da diluicao
geométrica, ou seja,

R? L,
dnJ, = —7kF,(0) =
T r2 £, (0) 4qrp?

[ergem™2s P Hz™1,

onde R é o raio da estrela, 7F,(0) é o fluxo na superficie da estrela, r é a distdncia da
estrela ao ponto em questao e L, é a luminosidade da estrela por unidade do intervalo de

frequéncia.

E preciso também descrever como a radiacdo emitida pela estrela chega a um dado
ponto da nebulosa. O modo pelo qual a energia se propaga em um dado meio é denominado

transferéncia radiativa e é escrito da seguinte forma:

dl,
ds
onde [, é a intensidade especifica do campo de radiagao e j, é o coeficiente de emissao

local dado em [erg em™3s~tsr 1 Hz71].

—n(HO)al,L, + 7 (1.1)

O campo de radiacao é constituido por duas partes, I, (estelar), resultante da
radiagdo emitida pela estrela, e I,; (difusa), resultante da radiagao emitida pelo gas
ionizado. A radiacao estelar decresce a medida que se afasta da estrela devido a diluicao
geométrica e a absor¢ao. Considerando que a estrela é a tnica fonte de radiagdo, podemos

escrevé-la da seguinte maneira:

R*exp(—T,)

A J,s = mF,(r) = mF,s(R) [ergcm_3s_1Hz_1] (1.2)

2
onde mF,4(r) é a notagao astronémica padrao para fluxo de radiagdo estelar em r, 7F,s(R)

¢é o fluxo no raio R da estrela e 7, é a profundidade 6tica em 7.

A profundidade 6ptica em r é dada da seguinte maneira:

(r) = /0 " n(H")ayds. (1.3)

A equagao para a transferéncia radiativa para a parte difusa é

d[l/d -

I —n(H"a,l,q + j, (1.4)
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e para kT < hv a tnica fonte de radiacao de ionizagao difusa é a recaptura de elétrons

para o primeiro nivel de energia. Portanto, o coeficiente de emissao dessa radiacao é:

, 2h13 h? 52
Ju(T) = <2ﬂka> ayexp[—h(v —vy) /kTn,n. (1.5)

c2

para v > vy, que é maximo quando v = 1. O numero total de fétons gerados pela

recombinacao para o primeiro nivel de energia é dado pelo coeficiente de recombinacao.

1.3 Abundancias Quimicas nas Nebulosas Planetarias

1.3.1 Determinacao das Abundancias

As abundancias nas NP’s tracam tanto a abundancia do meio interestelar em
que se formou a estrela progenitora, como efeitos da nucleossintese durante a evolugao
da mesma. Elementos como He, C e N sdo produzidos durante a evolucio estelar e o
estudo da abundancia destes elementos pode fornecer vinculos importantes para testar os
modelos de evolucao estelar. Os elemento mais pesados, como O e Fe, nao sao sintetizados
em estrelas de baixa massa e intermediaria e o estudo de suas abundancias ira tracar a
metalicidade da regiao em que a estrela progenitora foi formada (KWOK, 2007). Portanto,
uma determinagao precisa da abundancia quimica em NP’s é uma poderosa ferramenta
para o estudo nao apenas da evolugao e nucleossintese estelar, mas também da evolugao

quimica da Galaxia.

Para calcular a abundancia quimica da NP é necesséario, primeiramente, calcular
densidade e temperatura eletronica através de linhas de emissao especificas. As abundancias
de varios ions relativos ao H sdo obtidas exigindo o equilibrio estatistico no meio, levando
em conta todos os processos fisicos relevantes que levam a excita¢oes e recombinacoes. As
abundancias totais dos elementos sao entao obtidas a partir da soma das abundancias
ionicas. No entanto, em geral, nao é possivel observar linhas de emissao provenientes
de todos os estagios de ionizacao de um dado elemento, o que impede a obtencao de
sua abundancia total. As abundancias elementares totais sdo entao obtidas através da
aplicagao dos fatores de corregao de ionizagio (ICFs)(Kingsburgh e Barlow (1994); Perinotto
e Corradi (1998); Delgado-Inglada (2016)), usados para estimar a contribui¢do dos ions
nao observados. Esses ICFs sao baseados em potenciais de ionizagao similares (DELGADO-
INGLADA, 2016). As incertezas relativas a este ultimo passo podem ser melhoradas
incluindo as linhas no ultravioleta. Por exemplo, combinando linhas 6pticas e UV, pode-se

observar todas os trés estagios de ionizagdo do Carbono (KWOK, 2007).

As flutuagoes de cada pardmetro fisico na nebulosa podem gerar efeitos importantes
na determinacao das abundéncias. Este problema é um reflexo do fato da NP ser um sistema

dindmico em que os parametros fisicos mudam tanto em espago quanto no tempo. De um
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modo geral, a abundancia quimica acurada pode apenas ser obtida com um tratamento
auto-consistente de dindmica e processos de fotoionizacao (PERINOTTO; CORRADI,
1998).

A deplecao de atomos em graos é outra grande incerteza, pois a poeira circum-
estelar da estrela AGB composta de O ou C e os restos da casca de poeira da fase AGB
ainda podem ser observados na NP. Se a razao poeira-gas (por massa) for baixa, entao a
deplecdo em poeira introduzira apenas um pequeno erro na determinacao da abundancia

(KWOK, 2007).

As abundancias quimicas nebulares podem ser calculadas de duas maneiras:

. , fricos: i Ancias 160 .
i) Métodos empiricos: calcula-se abundancias idnicas das linhas encontradas no espectro
por meio de um modelo atémico simples e, em seguida, estima-se as abundancias
elementais totais correspondentes através da aplicacao dos ICFs, de modo que possa

levar em conta os ions nao observados;

ii) Modelos de fotoionizagao: é feita a comparacao entre as observagoes com modelos
tedricos, e, através da derivagao de um melhor ajuste entre estes, sao obtidas as

abundancias.

Na Tabela 1 sao colocados dois exemplos de relagoes com ICF usadas para a
determinacao de abundancias totais do elemento O de um gés fotoionizado, como descrito
em detalhes em Kingsburgh e Barlow (1994).

Tabela 1 — Exemplo de equagoes para calcular abundancias quimicas.

Total Equagao

He A(He)= (He* + He?T)/HT
O A(0) = ICF(0)(OF + 0% /H*
ICF(O) = ((He* + He?T)/(Het))?/3

1.3.2 O Fator de Discrepancia das Abundancias

Para determinar a composicao quimica das nebulosas ionizadas, sao usadas, geral-
mente, as fortes linhas proibidas dos ions do O, N, S, e Cl, onde sdo comparadas com as
linhas de recombinacao do H. Tais linhas proibidas sao formadas através da colisao entre
as particulas do géas e se formam em ambiente de altas temperaturas. No entanto, linhas
de recombinacao destes mesmos elementos sao observadas nos espectros das NP’s e essas
linhas sdo mais comuns em regides de baixa temperatura (TORRES-PEIMBERT, 2015).
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O fator de discrepancia das abundancias é a razao entre as abundéncias idnicas
obtidas das linhas de recombinagdo (RLs) com as abundancias i6nicas obtidas das linhas de
colisao (CELs). Seu valor varia entre 1.5 e 3 na maioria das NP’s, no entanto, em algumas
seu valor é de ~100. Segundo Delgado-Inglada (2016), este problema ja é conhecido hé
cerca de 80 anos e permanece nao resolvido. Atualmente, é amplamente aceito que essa
discrepancia é real e nao causada por, por exemplo, erros em dados atomicos ou incertezas
observacionais (LIU, 2006).

Uma das interpretagoes usadas para explicar essa discrepancia da abundancia foi
proposta por Peimbert e Peimbert (2006). Nessa interpretragdo prevista por modelos
de fotoionizagao, foi assumido que a nebulosa era composta por um géas quimicamente
homogéneo com flutuacdes na temperatura relativamente grandes. Para justificar essa

flutacao da temperatura, eles listaram sete mecanismos como possiveis causas:

Transferéncia de energia mecanica: A estrela central da NP fornece energia mecanica
as cascas em expansao por meio do vento estelar, dos fluxos bipolar e multipolar e
das ejecoes assimétricas. Estes processos produzem shocks, turbuléncia e acréscimo

na velocidade de expansao do material em expansao com o tempo.
Composicao quimica nao homogénea: Sera descrito com mais detalhes logo abaixo.

Tonizagao dependente do tempo: O equilibrio térmico leva um tempo para ser atingido
depois que uma frente de fotoionizacao atravessa a nebulosa aquecendo o gas. Caso
haja variacao na densidade ou haja um gradiente de densidade, sera produzido uma
grande variacao de temperatura que poderia explicar a presenca de halos externos
quentes nas NP’s. Se o fluxo da estrela ionizante diminui ou a distribuicao da
densidade ao longo da linha de visada muda, pode acontecer das regioes externas
da nebulosa ficarem isoladas e resfriarem antes de se recombinar completamente,

criando regides externas frias parcialmente ionizadas.

Variacao da densidade: Fm muitas NP’s é possivel observar grandes variagoes da
densidade, mas essas varia¢des nao sdo muito importantes nos modelos de fotionizacao.
No entanto, em processos dependentes do tempo, regioes de alta densidade podem

entrar em equilibrio mais rapido que regioes de baixa densidade.

Transferéncia de energia magnética: Ainda nenhum modelo especifico foi proposto

para este mecanismo.

Aquecimento de poeira: Este efeito pode ser importante em nebulosas com grande

variacao de densidade, mas ainda néo foi testado em nenhum modelo de fotoionizagao.

Regioes sombreadas: Estas regioes se formam devido a presenca de glébulos mo-

leculares. A ionizacao dessas regioes pode produzir uma radiacao difusa, e, por
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consequéncia disso, a temperatura nelas serd alguns milhares de graus mais baixa

que nas outras regioes.

Outra interpretacao supoe que a abundéancia quimica do meio é nao homogénea, de
modo que as linhas proibidas sao produzidas principalmente nas regioes com abundancia
quimica "normal" e alta temperatura, enquanto as linhas de recombinagao se formam
nas regioes de alta densidade, baixa temperatura e uma maior abundancia dos elementos
pesados (LIU, 2006). Nesse trabalho, Liu aponta alguns problemas nas suposigoes de

grande flutuacao de temperatura:

i- O valor de ADF encontrado nao esté correlacionado com a energia de excitagao ou
com a densidade critica das linhas de colisdes envolvidas; uma correlacao poderia ser
esperada se as flutuacoes na temperatura ou densidade inomogénea sao as raizes do

problema.

ii - Linhas de estrutura fina na faixa do infravermelho como [O III] 52— e 88— pum, que
tem F., = 1000 K e ndo s@o sensiveis a temperatura e a flutuagdo da temperatura,
produzem abundancias i6nicas comparaveis as das linhas de colisdo nas faixas do
optico e do ultravioleta. Este comportamento é observado em todas as NP’s analisadas
até agora, incluindo aquelas com densidades menores que as densidades criticas das

linhas e estrutura fina na faixa do infravermelho.
iii - As flutuagoes da temperatura nao explicam ADF > 5.

iv - O cenario de flutuacoes na temperatura requer implicitamente abundancia de ele-
mentos pesados na nebulosa para ter altos valores das linhas de recombinacao. No
entanto, essas abundancias sao frequentemente muito mais altas do que a solar, o
que dificulta reconciliar com os valores tedricos de evolugao estelar para estrelas de

baixa massa e intermedidria.

v - Imageamento e observagoes espectroscopicas espacialmente resolvidas tém fornecido

pequenos valores de flutuagoes da temperatura.

1.4 Modelos de Fotoionizacao

Coédigos de fotoionizagao sao basicamente um resumo quantitativo detalhado do
nosso conhecimento das interagoes entre a radiacao e a matéria no meio interestelar. Esses
codigos resolvem equagoes de ionizagao, equilibrio térmico do gas e poeira e calcula a
transferéncia radiativa. Tudo isso através da determinacao das fragoes ionicas, temperatura
eletronica e a emissao linear e continua em cada uma das células do modelo. Para gerar

um modelo de fotoionizagao, é necessaria uma descricao da nebulosa a ser modelada
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em termos do campo de radia¢do ionizante e das propriedades do gés ionizado. Para o
campo de radiagao, pode ser um simples espectro de corpo negro, ou pode ser um espectro
estelar sintético que leva em conta a temperatura efetiva, a gravidade e a metalicidade da
estrela ionizante. Para o gas ionizado, é normalmente usada a densidade do hidrogénio

neutro, a abundancia dos elementos, a razao de poeira/gas e a massa total do gas da

nebulosa (MORRISSET, 2017).

Atualmente, um dos cédigos mais usados para modelar nebulosas fotoionizadas
é o CLOUDY (FERLAND et al., 1998), que é um cdédigo aberto usado para simular
condigoes fisicas em um gas e prever seu espectro (FERLAND et al., 2013). Morisset
(2006) desenvolveu um cédigo de fotoionizagao pseudo-3D baseado no Cloudy, que executa
o codigo varias vezes alterando a cada iteragdo os parametros de entrada de acordo com

uma lei angular descrita pela morfologia do objeto.

Outro c6digo de fotoionizacao bastante usado é o MOCASSIN (ERCOLANO et
al., 2003), que é um codigo de transferéncia radiativa tridimensional que faz uso da
técnica de Monte Carlo. Foi desenvolvido para gerar modelos de nebulosas fotionizadas
mais realisticos, com estrutura de densidade e geometria arbitraria. Este codigo faz um
tratamente auto-consistente da radiacao estelar e difusa e também é capaz de usar uma

ou mais estrelas ionizantes nao centralizadas.

1.5 A nebulosa Menzel 1

A Mz 1 é uma nebulosa planetaria que, apesar de brilhante, é um objeto pouco
estudado. Este objeto possui uma morfologia bipolar com um anel brilhante em sua regiao
mais interna. Cahn, Kaler e Stanghellini (1992), Zhang (1995) e Phillips (2004), entre
outros, determinaram distancias estatisticas para ela, com valores entre 2.0 kpc e 2.85
kpe. Stanghellini, Corradi e Schwarz (1993) obtiveram uma temperatura de 139 kK e uma
luminosidade de 147 L. para sua estrela central.

Por meio da razio das intensidades das linhas do [S II] A6717, 6731A, Marston et
al. (1998) obtiveram valores para as densidades do anel principal no valor de 1700 cm™ e,
para a estrutura bipolar, 400 cm 3. Estes resultados sugerem que o anel observado ocorre
devido a uma forte emissao de uma regiao de alta densidade e nao devido a um efeito
de projecao de zonas com diferentes graus de ionizacdo em uma casca com densidade
uniforme. Os autores também determinaram um angulo em relacao a linha de visada de
42 graus. Com isso, foi obtida uma velocidade de expansao do anel de 23 +2 km/s. Na
Figura 3 sao exibidas as posig¢oes que foram observadas nesse objeto e, na Figura 4, sao

exibidos os perfis de velocidade resultante obtidos pelos autores.

Um estudo detalhado espacialmente resolvido das propriedades fisicas e quimicas

dessa NP é feito por Santos (2017). Os dados utilizados nesse trabalho foram obtidos
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Figura 3 — Posigoes observadas por Marston et al. (1998) para Mz 1.

W W Nw NW
L]
100 ks
rE — E SE SE
A B Cc D

Figura 4 — Diagrama posicao velocidade para as fendas indicadas na figura anterior na
linha de [N II] 6584, observada para a nebulosa Mz 1.

| arcmin

através de espectroscopia de fenda longa para véarias posi¢oes paralelas ao longo do objeto
com o intuito de mapear a nebulosa. O mapa de densidade apresentou uma variacao de
200 — 900cm ™3, e o mapa de temperatura apresentou um comportamento homogéneo
em torno de 10kK. Os mapas de abundancia mostram que os elementos se distribuem
praticamente homogeneamente ao longo da nebulosa. Com excecao da abundancia do

He/H (Figura 5), aprensenta uma pequena varia¢ao ao longo da NP.
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Figura 5 — Mapa de He/H empirico obtido por Santos (2017) para Mz 1.

1.6 Objetivos
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Neste trabalho, temos como primeiro objetivo determinar um novo modelo tridi-

mensional para a NP Menzel 1 utilizando o c6digo MOCASSIN. A partir desse modelo,
iremos extrair mapas de fluxo para comparar com os mapas de fluxo empiricos obitidos por
Santos (2017). Com os mapas de fluxo do modelo calcularemos as abundanancias totais de
alguns elementos por meio do codigo NEAT, a fim de comparar as abundancias obtidas

através do método empirico e, tentar recuperar as abundancias usadas inicialmente para a

determinacao do modelo.
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2 Metodologia

Neste capitulo apresentaremos as metodologias abordadas para o estudo da NP
Mz 1.

Iniciamente, usamos a mesma estrutura utilizada por Monteiro et al. (2005) para
obter um melhor modelo que se ajustasse as observagoes da NP Mz 1. O intuito dessa
etapa era verificar as possiveis diferencas entre os modelos, ja que foram usados codigos

diferentes para obté-los.

Foram iniciados ajustes na estrutura e nos dados iniciais usados para gerar os mode-

los, para assim conseguir obter um novo modelo que se ajustasse aos dados observacionais.

Obtido o melhor modelo, seguimos para a tltima etapa, que consistia em tentar
recuperar os valores de abundancia usados para gerar os modelos utilizando o método
empirico. O intuito dessa etapa era avaliar a eficacia dos métodos empiricos e, caso houvesse,

detectar possiveis problemas nesse método.

2.1 O MOCASSIN

O cédigo MOCASSIN foi desenvolvido com a finalidade de fornecer modelos
tridimensionais de nebulosas assimétricas e inomogéneas, assim como, se necessario, estrelas

centrais nao centralizadas e/ou multiplas.

O codigo faz uso do método de Monte Carlo que simula uma grade de energia
sendo absorvida através de pacotes de energia viajantes. A cada interagdo de um pacote
de energia, essa energia é depositada em um dado local através da absorcao do pacote, e
o meio local é aquecido. Dai, uma nova temperatura local é calculada e um novo pacote
é reemitido. Como os pacotes de energia sofrem espalhamentos (absorgao seguida de
reemissdo) ao longo de seus caminhos, a temperatura é aumentada a cada evento até que

o pacote escape da nebulosa.

A distribuicao de fraquéncia dos pacotes reemitidos nao serd corrigida até que a
temperatura tenha convergido. Isso forca naturalmente o equilibrio radiativo em cada
ponto da nebulosa e, naturalmente, fornece a conservagao da energia. Isso nao resulta
apenas em um codigo simples, mas também faz a temperatura do gis convergir mais

facilmente.

O principio do tratamento de uma nebulosa fotoionizada consiste em simular
localmente os processos individuais de ionizagao e recombinacao. Os pacotes de energia

sao €(v) = nhv, e todos eles tém energia constante €.
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Nesse c6digo, a regiao gasosa é aproximada por uma grade cartesiana tridimensional,
onde a fonte ionizante pode ser colocada no centro ou em qualquer outro lugar da grade.
Isso é muito util quando lidamos com nebulosas assimétricas colocando a fonte em um

canto da grade.

A frequéncia, v, de cada pacote individual emitido é derivado do espectro da fonte

de ionizac¢ao de acordo com a func¢ao de densidade de probabilidade

F,dv

p(v) = m

Vmin

As fontes emitem energia isotropicamente, a direcao da viajem de todos os pacotes

de energia emitidos é escolhida aleatoriamente.

A trajetéria dos pacotes de energia é descrita por uma sucessao de absorcao e
reemissao destes devido aos processos ligado-livre e livre-livre. Ela termina quando os

pacotes chegam a borda da nebulosa.

Sao usados dois métodos para determinar essa trajetéria e determinar os locais
onde ocorrem esses eventos. Considerando um pacote de frequéncia v,, emitido na direcao
i, o primeiro método consiste em determinar a profundidade 6ptica para este pacote de
energia no local onde ele é emitido a borda da regiao ionizada ao londo da direcao i. A

probabilidade cumulativa normalizada ¢ dada por
P(l)y=1—¢eTr,
onde 7, a profundidade 6ptica, ¢ dada entao por
7, = —In(1 = Ug)

onde Ugr é um numero aleatério entre 0 e 1.

O segundo método, que assume o caminho aleatério dos pacotes entre os eventos, é

dado por
7, (1) = —=In(1 — Ug)

cujo deslocamento fisico correspondente, 1, ¢ dado por 7,, = K, pl, onde 7,, ¢ o coeficiente

de absorcao dependente da frequéncia e p é a densidade referente a célula do pacote.

O método confere se 1 é maior que a célula atual. Se isso for verdade, o pacote se
move na direcao de {i para a borda com a célula adjacente, onde um novo valor de Uy é

calculado. Se nao for maior, o pacote sofre absorcao e reemissao na célula atual.
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O sucesso de um modelo Monte Carlo depende muitas vezes de um escolha cuidadosa
de estimadores apropriados. Esses estimadores de Monte Carlo fornecem medidas para
relacionar as quantidades que observamos durante nosso experimento com as quantidades
fisicas que queremos determinar. Em modelos de fotoionizagdo, o estimador necessario é a

intensidade média, J,.

A expressao para o estimador da intesidade média é

dn,dv € 1 l

c AtV —

que nao depende do sistema de coordenadas usado.

Resumindo, o método considera que o pacote atravessando a borda da célula é um
evento, portanto, mesmo que o pacote nao seja absorvido e reemitido, ele contribui para o
campo de radiacao local. Depois que um pacote de energia ¢ absorvido, um novo pacote é
reemitido do mesmo local em uma direcao aletéria. A frequéncia do pacote reemitido é

calculada pela distribuicao espectral amostral da emissividade local total.

Para um entendimento mais detalhado do codigo, veja (ERCOLANO et al., 2003).

2.2 O NEAT

Para obter os parametros quimicos neste trabalho foi utilizado o software NEAT, do
inglés Nebular Empirical Analysis Tool (WESSON; STOCK; SCICLUNA, 2012), que é um
cddigo desenvolvido para calcular as abundéancias quimicas de nebulosas fotoionizadas. O
cddigo faz uma analise padrao das linhas de emissao para determinar a extingao interestelar,
temperatura, densidade e abundancia ionica para linhas colisionalmente excitadas e linhas
de recombinac¢ao. Por fim, calcula as abundancias totais dos elementos usando um esquema

de correcao de ionizagao ICF.

A principal motivagao para o desenvolvimento desse codigo é a dificuldade de se
propagar incertezas para os calculos mencionados anteriormente usando técnicas analiticas.
No entanto, ter conhecimento dessas incertezas é de extrema importancia na hora de

comparar os resultados com as previsoes tedricas.

Para determinar as incertezas propagadas nos parametros calculados, o NEAT
cria uma distribuicdo para o fluxo de um linha de emissao. Essa distribuicdo é gerada a
partir de uma amostra criada usando um gerador de nimeros aleatérios (ver Figura 11).
O valor médio do fluxo e a variancia sao fornecidos no arquivo de entrada do programa.
Os parametros fisicos sdo entao calculados para todos os valores da amostra criada. Os
valores dos parametros, por sua vez, tém sua prépria distribuicao e, consequentemente,

sua incerteza, que é obtida através deste procedimento.
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Figura 6 — Distribuicao de valores produzidos por 1000000 de nimeros gerados aleatori-
amente, com um ajuste de uma distribuicdo Gaussiana (WESSON; STOCK;
SCICLUNA, 2012).

As distribui¢oes adotadas dependem da razao sinal/ruido (SNR) das linhas de

emissao medidas:

SNR > 6.0 assume uma distribuicao gaussiana.
1.0 < SNR < 6.0 assume uma distribuicao log-normal.

1.0 < SNR < 6.0 assume uma distribui¢do gaussiana truncada.

A precisao dos calculos realizados pelo NEAT cresce com o aumento do ntimero
de iteragoes do programa, como mostra a Figura 12. Neste trabalho, os cdlculos foram

realizados com 5 000 iteracoes.

O codigo do NEAT dispoe de cinco leis de extingao: as curvas de extingao galacticas
de Howarth (1983), Fitzpatrick e Massa (1990) e Cardelli, Clayton e Mathis (1989), a lei do
Grande Nuvem de Magalhaes de Howarth (1983), e a lei da Pequena Nuvem de Magalhaes
de Prevot et al. (1984). Para este trabalho foi utilizada a lei de extingdo galactica de
Howarth (1983).
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Figura 7 — Incerteza dos parametros de uma Gaussiana ajustada a uma fungao de distribui-
¢ao do NEAT para uma temperatura T[O III] (WESSON; STOCK; SCICLUNA,
2012).

Para os calculos de densidade e temperatura, sao usados diagnésticos tradicionais
de linhas de excitacdo por colisdao. O método para a realizacdo desses célculos é iterativo e
se d& da seguinte maneira:
(i) assume uma temperatura inicial de 10000 K e calcula a densidade;
(ii) a temperatura é entdo calculada usando a densidade derivada;
(iii) a densidade é recalculada usando a média das temperaturas;
(iv) a temperatura é recalculada usando esta densidade.
As abundancias idnicas sao calculadas usando valores apropriados de densidade

e temperatura para seus potenciais de ionizagdo. Para as abundancias totais, o codigo

utiliza as relagoes para os ICF’s desenvolvidas por Kingsburgh e Barlow (1994).
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3 Resultados

Nesta secao, apresentaremos os resultados obtidos neste trabalho. Foram feitos
cerca de 90 modelos para que pudéssemos chegar a um modelo que melhor reproduzisse as
observagoes. Serao apresentados quatro modelos de diferentes etapas para uma comparacgao

do melhor modelo com os resultados obtidos a partir de dados observacionais.

3.1 Estrutura

A estrutura de densidade utilizada é formada pela combinagao de vérias esferas
deslocadas com relacao ao eixo de simetria, a fim de obter uma geometria semelhante a de

uma ampulheta.

A estrutura final pode ser dividida em trés regioes. A primeira é a regido interna aos
l6bulos, proveniente principalmente do supervento. A segunda é a estrutura principal da
nebulosa, equivalente a regiao de actiimulo de gas segundo o modelo de ventos interagentes.
E a terceira regiao ¢é a parte externa a nebulosa, que equivale ao envelope remanecente da
fase AGB (Figura 8).

Figura 8 — Estrutura de densidades utilizada para gerar o modelo.

O cédigo usado para criar a estrutura de densidade estd no Apéndice A.1.
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3.2 Escolhendo o Melhor Modelo

A Tabela 2 apresenta os pardmetros iniciais desses modelos. O Modelo A foi obtido
com os mesmos parametros de entrada do modelo gerado por Monteiro et al. (2005) e tem
como fonte ionizante um espectro de corpo negro de uma estrela de 120 kK. O Modelo B
tem como fonte ionizante um espectro sintético de uma estrela de 120 kK e log g = 60 e
algumas alteracoes foram feitas nas abundancias utilizadas para gera-lo. No Modelo C,
foi usado um espectro ionizante sintético para uma estrela de 100 kK e log g = 50, com
algumas alteragoes na abundancia e na estrutura de densidade. Por fim, no Modelo D

foram feitas alteracoes nas abundancias, luminosidade da estrela ionizante e na estrutura

de densidade.

Tabela 2 — Parametros de entrada dos modelos deste trabalho.

Parametro inicial Modelo A Modelo B Modelo C Modelo D

Torr (KK) 120 120 100 100
L (Lo) 164 164 164 135
He/H 0.114 0.13 0.14 0.15
C/H 3.30E-04 3.30B-04  3.30E-04
N/H 2.20E-04 1.20E-04 220E-04 2.50E-04
O/H A70E-04 2.80E-04 4.40E-04 3.80E-04
Ne/H 3.50E-04 3.50E-04 3.80E-04  3.0B-04
S/H 1.10E-05  6.00E-06  1.10E-05  1.20E-05

Na Tabela 3, sao exibidos os valores de fluxo das principais linhas para os quatro
modelos e do modelo gerado por Monteiro et al. (2005). No Modelo A, podemos observar
que ha uma grande discrepancia nas linhas de baixa ionizagao, das quais a maior intensidade
de emissao vem das regides mais externas da nebulosa. Essa discrepancia pode ser explicada
por dois motivos: o primeiro é que o MOCASSIN utiliza dados atémicos mais atuais; o
segundo é que o mesmo leva em consideracao o espectro difuso, diferente do programa
utilizado por MO05.

Para tentar corrigir essa discrepancia, diminuimos a abundancia do O, N e S
(conforme podemos ver na Tabela 2), no entanto, houve um aumento significativo no fluxo
da linha [O III] 5007. Também, como podemos ver na Figura 10, fizemos mudancas na
estrutura usada para gerar o Modelo B. Diminuimos o tamanho da estrutura principal, o
que ocasionou num aumento da densidade dessa estrutura. Esse aumento na densidade
pode ser uma explicagdo para o aumento do fluxo da linha [O III] 5007. Outra possivel
explicagao é o aumento significativo da temperatura em todas as regides da nebulosa,

como podemos ver na Figura 11.

Para o Modelo C, foi mantida a densidade da estrutura principal mais interna. Na

estrutura externa dos polos, diminuimos bastante a densidade, e zeramos a densidade da
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Tabela 3 — Valores de fluxos das principais linhas para os quatro principais modelos e do
modelo gerado por Monteiro et al. (2005) (MO05).

Linha (A) Modelo A Modelo B Modelo C Modelo D MO05

3868 3.12 5.64 3.51 3.73 4.8
4686 0.17 0.16 0.04 0.12 0.13
5007 6.36 8.07 8.99 7.38 6,68
5876 0.17 0.18 0.20 0.21 0.17
6300 0.62 0.27 0.11 0.15 0.26
6584 7.82 4.23 4.04 5.99 5.3
6717 0.87 0.43 0.29 0.45 0.49
6731 0.91 0.38 0.27 0.42 0.46

Referéncia: M05: (Monteiro et al., 2005)

casca esférica presente nas estruturas dos Modelos A e B. Isso foi feito de modo a tentar
reverter o aumento das intensidades das linhas de baixa ionizacao devido ao difuso, que é
processo predominante nas regioes mais externas e que é bastante sensivel as densidades
das mesmas. Outra mudanca feita foi a troca do espectro ionizante para uma estrela mais
fria. Esse ltimo feito ocasionou uma diminuicao drastica no fluxo da linha He II 4686,

que ¢ muito sensivel a temperatura da estrela.

A Figura 9 mostra os dois espectros sintéticos de estrelas ionizantes. Esses es-
pectros foram obtidos através de modelos estelares NLTE (Non Local Thermodynamic
Equilibrium)'. Esses espectros incluem opacidades detalhadas do Ca e de um grupo de
metais (Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, C, Ni). Podemos ver que hd uma diferenca muito grande no
fluxo dessa estrelas, ou seja, o fluxo da Estrela 2 (utilizada no Modelo C) é muito menor

que o fluxo da Estrela 1.

Para corrigir o problema com a linha He II 4686, aumentamos a densidade do
interior dos polos e da estrutura em torno dos mesmos, como mostra a Figura 10. Também
aumentamos as abundancias de O, N e S (Tabela 2). Na Tabela 3, vemos que com essas
alteragoes conseguimos obter valores de fluxos totais das principais linhas préximos aos
resultados obtidos por (SANTOS, 2017). Isso também pode ser observado na Figura 12,
onde esta bem evidente que os resultados do Modelo D sao os que, em média, mais se
aproximam dos resultados da literatura. Por fim, na Figura 11 vemos que a temperatura
da nebulosa estd, em seus polos, mais préoxima do valor esperado de 10 kK. Com isso,
definimos o Modelo D como o nosso melhor modelo para a Nebulosa Menzel 1 e seguiremos
o trabalho com esse modelo, comparando seus resultados com os resultados obtidos a

partir de dados empiricos.

1" Os espectros sintéticos ionizantes estdo disponiveis em <https://uni-tuebingen.de/en/faculties/

faculty-of-science/departments/physics/institutes/astronomy-astrophysics/institute /astronomie/
contact /staff/thomas-rauch /research/tuebingen-nlte-model-atmosphere-fluxes />


https://uni-tuebingen.de/en/faculties/faculty-of-science/departments/physics/institutes/astronomy-astrophysics/institute/astronomie/contact/staff/thomas-rauch/research/tuebingen-nlte-model-atmosphere-fluxes/
https://uni-tuebingen.de/en/faculties/faculty-of-science/departments/physics/institutes/astronomy-astrophysics/institute/astronomie/contact/staff/thomas-rauch/research/tuebingen-nlte-model-atmosphere-fluxes/
https://uni-tuebingen.de/en/faculties/faculty-of-science/departments/physics/institutes/astronomy-astrophysics/institute/astronomie/contact/staff/thomas-rauch/research/tuebingen-nlte-model-atmosphere-fluxes/
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Figura 9 — O espectro da Estrela 1 (linha preta) é um espectro sintético de uma estrela
do tipo H-Ni, com temperatura de 120 kK e log g = 6. O espectro da Estrela 2
(linha vermelha) também é um espectro sintético de uma estrela do tipo H-Ni,
mas com temperatura de 100 kK e log g = 5.

Como podemos ver na Figura 13a, a estrutura possui uma esfera de baixa densidade
e uma casca de desidade mais alta em torno da estrutura principal dos l6bulos, que podem
ser as maiores fontes de radiacdo difusa. O cédigo utilizado para a construcao do modelo
antigo nao dava tanta relevancia para a radiacao difusa como o Mocassin e, nas regioes

mais externas, a radiacao difusa é predominante.
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Figura 10 — Cortes das estruturas de densidades dos quatro principais modelos.

3.3 O Novo Modelo da Nebulosa Planetaria Menzel 1

Para ajustar os modelos ao dados observados, foi necessario mudar a estrutura de
densidade. Na Figura 13b, vemos a nova estrutura de densidade que mais se ajustou as
observacoes. Na Figura 13c, vemos o residuo entre as duas estruturas. Podemos ver que
foi necessario diminuir a densidade da estrutura externa quase que totalmente para que

pudéssemos reproduzir valores mais coerentes com as observagoes.

Para obter um melhor ajuste, foi nessesario diminuir a temperatura e a luminosidade
da estrela central, como podemos ver na Tabela 5. Os novos valores de luminosidade e

temperatura determinados sao 136 Lq e 100 kK, respectivamente. Também foi ajustada
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Figura 11 — Cortes das estruturas de temperatura dos quatro principais modelos.

uma nova distancia para a nebulosa. O novo valor determinado é de 1150 Mpc. Nesta
tabela, vemos que os valores do novo modelo se ajustam bem aos valosres observacionais.

O mais discrepante deles é o da linha de [O III} 5007, com um erro relativo de ~ 24%.

Pra fazer a projegao de acordo com a imagem observada desta nebulosa, giramos 60°
com relacao ao eixo x e —22° com relagao ao eixo z. Na Figura 14, temos uma sobreposicao
do contorno da linha [S II] 6731 sobre uma imagem da nebulosa, feita utilizando um
filtro com A. = 6718. Podemos observar que o modelo se ajusta bem a regiao anelada da

nebulosa e a uma casca externa & mesma.
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Figura 12 — Grafico de comparagao dos fluxos das principais linhas de emissao. As linhas
foram escolhidas de modo a ter linhas de baixa, média e alta ionizagao, dentro
da faixa do espectro visivel.
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Figura 13 — Corte na estrutura de densidade usada para gerar os modelos. Da esqueda
pra direita: a primeira é exatamente a mesma estrutura usada por Monteiro
et al. (2005); a segunda é a nova estrutura de densidade usada pra gerar o
modelo que melhor se ajustou as observagoes; a terceira é o residuo entre os
dois primeiros modelos para ressaltar as mundancas que foram feitas.
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Tabela 4 — Comparagao entre os parametros fisicos e quimicos dos modelos e das observa-

coes.
Empirico Modelo

PC98 S17 MO5 Novo
Terr (KK) — 120 100
L (Lo) — — 164 136
Te (kK) 9,5 10
Ne (cm™3) 200 - 900 100-1400 200-1100
[O III] 5007 5,94 6,68 7,38
He I 5875 0,18 0,26 0,21
[N II] 6584 — 5,21 5,30 5,99
[S 1I] 6717 0,49 0,49 0,48
[S 1] 6731 0,40 0,45 0,42

Referéncias: PC98: Perinotto e Corradi (1998).
S17: Santos (2017). M05: Monteiro et al. (2005)

Figura 14 — Contorno da linha [S II] 6731 sobre uma imagem de nebulosa feito com um
filtro de A\, = 6718.

3.3.1 Comparacao dos Mapas de Fluxo

Na Figura 15, temos o mapa da linha He IT 4686. Podemos ver que o fluxo dessa

linha derivado do modelo apresenta uma concentragao na parte mais interna da nebulosa



Capitulo 3. Resultados 40

(imagem da direita), assim como o mapa de fluxo observado (imagem da esquerda). Isso se
da pelo fato desta ser uma linha de alta excitagdo. A maior diferenca entre as duas imagens
de fluxo é que a obtida do modelo apresenta uma emissao bem definida do anel de maior

densidade. Isso provavelmente se deve a baixa resolucao espacial dos mapas observados.

Hell 4686 Hell 4686 (Modelo)

Figura 15 — Mapa da linha He II 4686. A imagem da esquerda foi obtida dos dados
empiricos e, a imagem da direita, do modelo.

Na Figura 16, temos o mapa da linha proibida [O III] 5007. Podemos notar que,
em ambas as imagens (observado e modelo), a emissao se concentra em uma regiao um
pouco mais externa do anel. Comparando com a imagem do fluxo do He II (Figura 10),
é possivel perceber que a emissao da linha do [O III] estd numa regiao um pouco mais
externa do que a linha do He II, concordando com o que é previsto teoricamente, ja que

esta é uma linha de média ionizagao.

Na Figura 17, temos o mapa da linha proibida [S II] 6718. Nota-se que essa linha,
em ambas as imagens (empirica e modelo), tem uma emissao mais concentrada na regiao

externa da nebulosa, que é uma regiao de baixa ionizagao.

Por fim, na Figura 18, temos o mapa da linha do HB. Podemos ver que, em ambas
as imagens (empirico e modelo), essa linha emite em todas regides da nebulosa, com uma

maior intensidade na regiao do anel, que possui maior densidade.

3.3.2 Comparacdo dos Mapas Diagnésticos

Na Figura 19, temos os mapas de temperatura e densidade obtidos a partir nos
mapas de fluxos extraidos do espectro observado e do modelo. Para os mapas de densidade,
foram utilizadas as linhas do [S II] 6718,6732 e, para os mapas de temperatura, foram
utilizadas as linhas do [N II] 5756,6549,6585. Nos mapas de densidade, notamos que ambos

apresentam maior densidade na regiao do anel, porém, o mapa do modelo apresenta um
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[Olll] 5008 [Olll] 5008 (Modelo)

Figura 16 — Mapa da linha proibida [O III] 5007. A imagem da esquerda foi obtida dos
dados empiricos e, a imagem da direita, do modelo.

[SII] 6718 [SII] 6718 (Modelo)

Figura 17 — Mapa da linha proibida [S II] 6718. A imagem da esquerda foi obtida a paritr
dos dados empiricos e, a imagem da direita, do modelo.

densidade relativamente maior que o empirico em toda a regiao interna da nebulosa. Nos
mapas de temperatura, notamos que o mapa observado apresenta uma temperatura mais
homogénea em toda regiao da nebulosa, enquanto o mapa do modelo apresenta uma
variacao de temperatura na regiao interna da nebulosa. Ambos foram obtidos utilizando o
codigo NEAT.
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HE (Modelo)

Figura 18 — Mapa da linha do HB. A imagem da esquerda foi obtida dos dados empiricos
e, a imagem da direita, do modelo.
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Figura 19 — Cantos superior esquerdo e direito: Mapas de densidade e temperatura obtidos
a partir do espectro observado; Cantos inferior esquerdo e direito: Mapas de
densidade e temperatura obtidos a partir dos mapas de fluxos do modelo.
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3.4 Abundancia Quimica

A partir dos mapas de fluxos obtidos por meio da projecao bidimensional do modelo
tridimensional, foi feita a determinacao de abundancia de alguns elementos quimicos através

do método empirico utilizados no codigo NEAT.

Na Figura 20, temos a distribuigao espacial de He/H (a esquerda) e o residuo dessa
distribuigao com relagao ao valor de He/H usado para gerar o modelo. Notamos que, na
parte interna, a abundancia tem uma distribuicdo homegénea com um residuo menor que
0,5. A parte mais externa apresenta um aspecto de ruido. Isso acontece pois, nessa regido,

a emissao é muito baixa, o que dificulta a determinacao da abundéncia.

80

60

201

oA -1.0

Figura 20 — Mapa da abundéancia do He. A esquerda, temos a distribuicdo bidimencional
do He/H, e, a direita, temos o residuo da abundancia com relagao ao valor de
abundancia de entrada para gerar o modelo.

Na Figura 21, temos a distribuigao espacial de N/H (& esquerda) e o residuo dessa
distribui¢do com relagao ao valor de N/H usado para gerar o modelo. Notamos que na
parte interna a abundéancia tem um gradiente, com um menor valor no centro e um maior
valor nas bordas dessa regiao. Novamente, a maior inceteza se d& na parte mais externa,

devido a baixa intensidade nessa regiao.

Na Figura 22, temos a distribuigao espacial de O/H (a esquerda) e o residuo dessa
distribui¢ado com relagao ao valor de O/H usado para gerar o modelo. Notamos que na
parte interna a abundancia tem um gradiente, com maior valor no centro e menor valor

nas bordas dessa regiao. Nesse caso, o residuo é maior na regiao central.
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Figura 21 — Mapa da abundancia do N. A esquerda, temos a distribuicio bidimencional
do N/H, e, a direita, temos o residuo da abundéncia com relagao ao valor de
abundancia de entrada para gerar o modelo.
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Figura 22 — Mapa da abundéancia do O. A esquerda, temos a distribuicdo bidimencional
do O/H, e, a direita, temos o residuo da abundéncia com relagao ao valor de
abundancia de entrada para gerar o modelo.
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Na Figura 21, temos a distribuigao espacial de S/H (a esquerda) e o residuo dessa
distribui¢do com relagao ao valor de S/H usado para gerar o modelo. Notamos que, na
parte interna, a abundancia tem um gradiente, com menor valor no centro e maior valor
nas bordas dessa regidao. Novamente, a maior inceteza se dd na parte mais externa, devido

a baixa intensidade nessa regiao.
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Figura 23 — Mapa da abundancia do S. A esquerda, temos a distribui¢do bidimencional
do S/H, e, a direita, temos o residuo da abundancia com relagao ao valor de
abundancia de entrada para gerar o modelo.

Na Tabela 5, temos uma comparacao entre os valores empiricos e valores dos
modelos de abundéancia integrada. A coluna do Modelo Novo (Modelo D, na tabela 5)
mostra os valores utilizados para gerar o modelo, os quais sdo coerentes com os valores do
modelo antigo e com aqueles obtidos através de dados observacionais. Ainda na mesma
tabela, a coluna NEAT representa os valores de abundancias integradas calculadas a partir
dos fluxos obtidos no modelo novo utilizando o c6digo NEAT. E notdvel que esses valores
sao bastante discrepantes se comparados aos valores dos modelos e das observagoes. Exceto

para a abundancia do He, cujo valor é coerente com os demais.

Os mapas de abundancia, além da discrepancia dos valores com relacao aos para-
metros iniciais do modelo, também apresentam uma variacao ao longo da nebulosa Mz 1.
Essa variacao nao é real, ja que o modelo foi gerado com abundancias homogéneas. Ou
seja, o método empirico criou essa variacao das abundancias. Uma possivel explicacao
para esse resultado é devido ao fato do método empirico nao levar em consideragao a

estrutura tridimensional do objeto. Outra possivel explicagao é a influéncia da orientacao
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Tabela 5 — Comparacao entre valores de abundancias integradas obtidas pelos nossos
modelos e dados observacionais da literatura.

Empirico Modelo

PC98 S17 MO5 Modelo D NEAT
He/H 1,46E-01 1,50E-0 1,14E-01 1,5E-01 1,56E-01
N/H 3,00E-04 3,26E-04 220E-04 250E-04 1,07E-04
O/H 4,80E-04 4,37TE-05 4,70E-04 3,80E-04 2,38E-04
Ne/H 2,10E-04 - 3,50E-04  3,80E-04 -
S/H 830E-06 1,03E-05 1,10E-05 1,20E-05 1,92E-06

Referéncias: PC98: Perinotto e Corradi (1998).

S17: Santos (2017). M05: Monteiro et al. (2005)

da estrutura tridimensional, como aponta Monteiro, Santos e Falceta-Gongalves (2014).
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4 Conclusao

Neste trabalho foi gerado diversos modelos tridimensionais para a nebulosa plane-
taria Menzel 1 utilizando o c6digo MOCASSIN. Os modelos apresentados sao de diferentes
etapas do processo para obter o melhor modelo. Os modelos foram gerados levando em
consideracao uma estrutura tridimensional bipolar de uma ampulheta e abundancias homo-
géneas. Esta é uma analise nova dessa NP e de extrema importancia para a contribuicao

de resultados realistas.

O modelo escolhido como melhor apresenta abundéncias integradas e fluxos (inte-
grados e mapas) coerentes com os valores empiricos de Santos (2017). Com esse modelo,
foi definida uma temperatura de 100 kK e uma luminosidade de 135 L para a estrela

central.

Foram obtidos tanto abundancias integradas quanto mapas de abundancias com
os mapas de fluxos extraidos do modelo. Os resultados obtidos sao discrepantes dos
parametros iniciais do modelo. Os mapas de abundancia apresentam uma variacao que
nao é real, ja que foram usadas abundancias homogéneas para obter o modelo. Isso mostra
que o método empirico nao é adequado para analisar variacao espacial de abundancias.
Uma possivel explicagao para esse resultado é o fato de o método empirico nao levar em
consideracao a estrutura tridimensional do objeto e/ou a influéncia da orientagao do objeto

no céu.
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APENDICE A - Apéndice

A.1 Cédigo usado para criar a estrutura de densidade

loadct , 39
ncell = 50
do x8 =1
DESLO = 0.
rmax = 8.el7

RO = 0.635%rmax
RO_1 = 0.29%rmax ; INTERNAL SHELL !!!!!
RO_2 0.30*rmax ; EXTERNAL SHELL !!!!!

fator 1 = 0.2 ; INTERNAL SHELL !!!!!
fator_ 2 0.15 ; EXTERNAL SHELL !!!!!

ima = findgen (2xncell ,2+xncell ,2xncell )*0.
imal = ima=x0.

ima_temp = findgen (2xncell ,2%xncell ,2%xncell)
rai_factor = findgen (2+*ncell ,2xncell ,2xncell) =0.41.

ima[*,*%,x] = 0.0

ima_temp|[* ,x,%x] = 0.0

if (ncell gt 62) then rand fac = randomu(s,2x62,2%62,2x62) else $
rand__fac = findgen (2+*ncell ,2xncell ,2xncell )x0. + 1

rand__fac = congrid (rand_fac,2xncell ,2xncell ,2xncell ,/inter)
xc = ima=x*0.
yc = ima=x*0.
zc = imax*0.

for i=0,2xncell —1 do begin
for j=0,2xncell —1 do begin
for k=0,2+«ncell -1 do begin

XX = i*(rmax/ncell) — rmax
YY = j*(rmax/ncell) — rmax
Z7Z = k*(rmax/ncell) — rmax

xc[i,j k] = XX
yel[i,j, k] =YY
zcli,j, k] = 22

rai_ factor[i,j,k] = sqrt ((XX"2))

esfera2 ((ZZ72)+ (YY" 2)+(fator 1% (XX—(RO))"2))/(RO_1)"2

((ZZ72)+(YY"2)+(fator_ 2(XX—(RO-DESLO))~2))/(RO_2)"2

esfera4

esferal = ((ZZ72)+(YY 2)+(fator_1*(XX+([RO))"2))/(RO_1)"2
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52 esfera3 = ((ZZ"2)+(YY"2)+(fator 2+ (XX+(RO-DESLO))"2))/(RO_2)"2
gi esferab = ((ZZ72)+((YY)"2)+((0.5%XX)"2))/(0.5%rmax) 2

55 ; esferas = ((ZZ272)+((YY)"2)+((0.1xXX)"2))/(0.5% rmaz) "2

Eg esfera8 = ((ZZ72)+((YY)"2)+((XX)"2))/(rmax)"2

i

60 if (esfera2 gt 1.0 and esfera4 1t 1.0) then ima[i,j,k] =1800.0;*((RANDOMU(s)+0.5)/1.5)
61 if (esferal gt 1.0 and esfera3 1t 1.0) then ima[i,j,k]= 1800.0;*((RANDOMU(s)+0.5)/1.5)
62

63 if (esfera2 It 1.0) then ima[i,j, k] 450.0 ;= ((RANDOMU(s)+1.)/2.)

64 if (esferal It 1.0) then ima[i,j,k] = 450.0;*((RANDOMU(s)+1.)/2.)

65

66 if (esfera2 1t 1.0) then rand fac[i,j,k] = 1.

67 if (esferal 1t 1.0) then rand fac[i,j,k] = 1.

68

69 if (esferad gt 1.0 and esfera3 gt 1.0) then ima[i,j,k] = 0.0;x((RANDOMU(s)+0.5)/1.5)
70 if (esfera5 gt 1.0) then imali,j,k] = 0.0;*((RANDOMU(s)+1.)/2.)

71

72 if (esfera8 gt 1.0) then ima[i,j,k] = 0.0

73

74

75 ; essa parte define a desnidade das asas mais externas

76

7 esferaa = ((ZZ72)+(YY 2)+(fator_ 2% (XX—(RO-DESLO))"2))/(RO_2)"2
78 esferab = ((ZZ72)+(YY 2)+(fator_2x4.x(XX—(1.38%xR0O))"2))/(1.8xRO_2)"2
79

80 esferac = ((ZZ72)+(YY " 2)+(fator_ 2 (XX+(RO-DESLO))"2))/(RO_2)"2
81 esferad = ((ZZ72)+(YY " 2)+(fator_2x4.x(XX+(1.38%xRO))"2))/(1.8%*RO_2)"2
82

83 esfera8 = ((ZZ72)+((YY)"2)+((XX)"2))/(rmax)"2

84

85 if (esferaa gt 1.0 and esferab 1t 1.0) then imal[i,j,k] = 400.

86 ;% ((RANDOMU(s)+0.5)/1.5);ima[i,j ,k]+800.
87 if (esferac gt 1.0 and esferad 1t 1.0) then imal[i,j,k]= 400.
88 ;x((RANDOMU(s)+0.5)/1.5) ima[i ], k]+800.

89 if (esfera8 gt 1.0) then imal[i,j,k] = 0.0
90

91 endfor

92

93 endfor

94

95 endfor

96

97 ima = ima 4 imal

98 rai_factorl = ( ( (0.01—-1.)/(rmax/1.))*(rai_factor) )+1.
99

100 y = (1./(rai_factor+1.5e16)7(0.20))

101 rai_factorl = y/max(y)

102 rai_factor2 = 1./rai_factorl

103 ;rai_factorl [where(rai_factorl It 0.)]=0.

104

105 lugar = where(ima gt 150.)

106

107 ;ima = rai__factorlxima

108 ima[lugar] = rai_factorl [lugar]|*ima[lugar]
109

110 temp = ima
111
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'p. multi=[0,2,2]

t1 congrid (temp,4*ncell ,4xncell ;4%xncell)
t1 = shift (t1,—1,—1,—1)
t2 = congrid (tl,2%ncell ,2xncell ,2%«ncell)

xcl = congrid(xc,4*ncell ;4% ncell ;4xncell)
;xel = shift(zel,—1,—1,—1)
xc2 = congrid (xcl,2xncell ,2%xncell ,2+«ncell)

ycl = congrid(yc,4*xncell ,4xncell ;4xncell)
;ycl = shift(yel,—1,—1,—1)
yc2 = congrid (ycl,2xncell ,2xncell ;2xncell)

zcl = congrid (zc,4*ncell ,4xncell ;4xncell)
;2zcl = shift(zcl,—1,—1,—1)
zc2 = congrid (zcl,2*xncell ,2xncell ;2xncell)

t2 = rand_fac*t2

tvim, ima[*,*,ncell], /sca

tvim, temp[*,%,ncell], /sca

tvim, t2[0:ncell ,0:ncell ,ncell], /sca
tvim, t2[%,%,ncell], /sca

t2 ori = t2
print, total(t2)

;print, total((teste/total(teste))xtotal (t2_ori))

if do_x8 then begin

ima = ima[ncell:2xncell —1,ncell:2xncell —1,ncell:2xncell —1]

temp=temp [ncell:2xncell —1,ncell:2xncell —1,ncell:2%ncell —1]
t2=t2[ncell:2*xncell —1,ncell:2xncell —1,ncell:2xncell —1]

rand_fac = rand_fac[ncell:2xncell —1,ncell:2xncell —1,ncell:2xncell —1]
xc2=xc2[ncell:2xncell —1,ncell:2xncell —1,ncell :2% ncell —1]
yc2=yc2[ncell:2xncell —1,ncell:2%xncell —1,ncell:2xncell —1]

zc2=zc2[ncell:2xncell —1,ncell:2+«ncell —1,ncell:2xncell —1]

endif

print, max(temp)
h=ptr_new (temp)

filename="mzl ’+strcompress(ncell)+’ rand—2018—x8.dat’
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!'p. multi=0
openw, lun , filename ,/ get__lun
for i=0,ncell -1 do begin

for j=0,ncell -1 do begin
for k=0,ncell —1 do begin

endfor
endfor

endfor

close , lun

free_lun , lun

end
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