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Resumo

Neste trabalho, quatro nebulosas planetérias (NPs) foram estudadas através da andlise
de dados de espectroscopia de campo integral (IFS, do inglés, integral field spectroscopy),
obtidos em um dos quatro telescépios que formam o Very Large Telescope (VLT, European
Southern Observatory, Chile). Estes objetos foram selecionados a partir de uma amostra
original de 16 NPs observadas, com base na qualidade e completeza dos dados necessarias
para determinar suas condigoes fisicas e abundancias. Estas quatro NPs nunca haviam
sido estudadas com IFS, técnica que permite obter informacao espectral espacialmente
resolvida. A origem da diversidade de morfologias de NPs ainda nao é completamente
compreendida, sendo uma importante frente de pesquisa na area. A partir desse dados
podemos investigar as caracteristicas morfolégicas mostradas pela emissao de diferentes
espécies e ions, além de parametros fisicos e quimicos desses objetos. Das quatro NPs
selecionadas, a He 2-108 foi o foco deste trabalho, pois suas observagoes mostraram diversas
caracteristicas interessantes. Para este objeto, fizemos um estudo detalhado, incluindo a
determinacao de mapas de intensidade de linhas e, a partir destes, determinamos mapas
de temperatura e densidade do gas. As abundancias quimicas foram calculadas a partir do
espectro integrado, levando a um ADF(N/H) = 55. A andlise do espectro da regiao central
indica que a estrela central ainda produz um vento intenso que afeta a emissao da regiao
mais central da NP. A presenca desse vento é evidéncia de seu estagio evolutivo bastante
jovem. Também sao apresentados os primeiros resultados da andlise similar feita para as
NPs He 2-117, He 2-434 e IC 4191. Foram obtidos os espectros integrados e os primeiros
mapas de fluxo de linhas desses objetos.

Palavras-chave: Espectroscopia; IFU; nebulosas planetarias.






Abstract

In this work, four planetary nebulae (PNe) were studied through the analysis of integral
field spectroscopy (IFS) data, obtained in one of the four telescopes that form the Very
Large Telescope (VLT, European Southern Observatory, Chile). These objects were selec-
ted from an original sample of 16 observed PNe, based on the quality and completeness of
the data necessary to determine their physical conditions and abundances. These four PNe
had never been studied with IFS, a technique that allows obtaining spectral information
spatially resolved. The origin of the diversity of PNe morphologies is not yet fully unders-
tood, being an important research front in this field. From this data we can investigate
the morphological characteristics shown by the emission of different species and ions, in
addition to physical and chemical parameters of these objects. Of the four PNe selected,
He 2-108 was the focus of this work, as their observations showed several interesting cha-
racteristics. For this object, we made a detailed study, including the determination of line
intensity maps and, from these, we determined gas temperature and density maps. Che-
mical abundances were calculated from the integrated spectrum, leading to an ADF(N/H)
= 55. The analysis of the central region’s spectrum indicates that the central star still
produces an intense wind that affects the emission of the most central region of the PN.
The presence of that wind is an evidence of its very young evolutionary stage. The first
results of the similar analysis made for the PNe He 2-117, He 2-434 and 1C 4191 are also
presented. The integrated spectra and the first flux maps of these objects were obtained.

Keywords: Spectroscopy; IFU; planetary nebulae.
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Capitulo 1

Introducao

Nebulosas planetérias (NPs) receberam essa denominagao de William Herschel (astrono-
mo germano-britanico, 1738-1822) devido ao formato circular e cor esverdeada (como de
alguns planetas do Sistema Solar) de alguns desses objetos astronémicos. As primeiras
NPs foram catalogadas por Charles Messier (astronomo frances, 1730-1817; Messier, 1781).
Quatro NPs sao incluidas no seu famoso catalogo cuja versao final foi publicada em 1784.
As NPs comegaram a ser discernidas das demais nebulosas difusas (como regides H II e
galdxias) devido as suas caracteristicas morfoldgicas e a presenca frequente de uma estrela
central (Kwok, 2000). Gragas a evolugao dos telescépios e, em especial, do desenvolvimento
da espectroscopia, a natureza das NPs pode ser revelada em muitos detalhes. Os nume-
rosos estudos das NPs efetuados até hoje revelaram estruturas intrincadas, com material
ionizado, neutro e molecular, assim como materiais em estado sélido. A espectroscopia
também revela a composi¢ao quimica e condigoes fisicas.

Atualmente, sabemos que NPs sao o resultado da evolucao de estrelas com massas en-
tre aproximadamente 1 e 8 massas solares (M). Essas estrelas passam por processos de
nucleossintese que mudam sua composicao durante a evolucao. Ao final de sua evolucao,
as camadas mais externas da estrela sao ejetadas, formando a nebulosa planetaria e enri-
quecendo o meio interestelar com gas e poeira. Assim, NPs sao parte importante do ciclo
da matéria nas galaxias (Pottasch et al., 1984; Kwok, 2000).

Além de um campo por si s0, o estudo de NPs contribui para a investigacao de teorias
de evolugao estelar e também de origem e abundancia de elementos quimicos em galaxias.
Uma parte importante de tal contribuicao é obtida do estudo da fisica e da quimica do gas,
em particular através da espectroscopia. A literatura na area é vasta, mas alguns livros

podem ser destacados, como Kippenhahn et al. (2012) e LeBlanc (2010), nos tépicos de
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NPs como parte da evolugao estelar, Osterbrock e Ferland (2006), sobre a anélise nebular
e Pottasch (1984) e Kwok (2000), que sao livros dedicados as NPs. Estes livros foram
referéncias gerais para o texto a seguir, onde é apresentada uma introdugao sobre NPs e

seus espectros.

1.1 Evolucao Estelar e a Formacao de NPs

Uma possivel relacao entre magnitude absoluta e tipo espectral de estrelas foi estudada
por Ejnar Hertzsprung (quimico e astronomo dinamarqueés, 1873-1967) e por Henry Norris
Russel (astronomo americano, 1877-1957), de forma independente. O diagrama no qual sdo
plotadas essas quantidades foi posteriormente chamado de diagrama H-R, em homenagem
aos pesquisadores (Carroll e Ostlie, 2014). Outra forma equivalente de visualizacao usa a
luminosidade em funcao da temperatura efetiva — a temperatura de um corpo negro que
emite o mesmo fluxo de energia que a estrela (Kippenhahn et al., 2012).

Utilizamos frequentemente o Diagrama H-R para estudar a evolucao de estrelas ao
longo de suas vidas. A Figura 1.1 mostra a forma geral da trajetéria evolutiva de uma
estrela de 1 My (uma massa solar). Durante sua evolugao, a estrela sofre variagoes tanto na
luminosidade quanto na temperatura efetiva, como é visto na sua trajetéria no diagrama.
A fase de nebulosa planetaria esta indicada na parte superior do diagrama. Também na
Figura 1.1 sao indicadas as principais fases pelas quais a estrela passa apds a sequéncia
principal (main-sequence, em inglés), que serao descritas na sequéncia.

De acordo com o Teorema de Vogt-Russell, a evolugao de uma estrela é determinada
pela sua massa e composicao quimica (Carroll e Ostlie, 2014). Esses parametros definem
as condicoes fisicas no interior estelar que, por sua vez, controlam os processos como nu-
cleossintese, conveccao, perda de massa, etc. Esses processos afetam tanto a luminosidade
como a temperatura efetiva da estrela. Assim a trajetoria percorrida por uma estrela no
Diagrama H-R também ¢é fortemente dependente de sua massa (LeBlanc, 2010).

Estrelas de massa baixa e intermedidria (como o nosso Sol) passam a maior parte de sua
existéncia (cerca de 8 bilhdes de anos) realizando fusao de nicleos de hidrogénio (H) em
ntcleos de hélio (He) em seu niicleo. No Diagrama H-R da Figura 1.1, esta etapa, conhecida
como sequéncia principal, mostra-se como uma correlagao positiva entre a luminosidade e

a temperatura efetiva da estrela.
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Figura 1.1: Evolugao de uma estrela de 1 Mg no diagrama H-R. O diagrama mostra a luminosidade (em
luminosidades solares) em funcdo da temperatura efetiva (em 10* K) da estrela. As linhas tracejadas
representam os diferentes valores de raio da estrela (em raios solares, Rg), aumentando do canto inferior
esquerdo ao canto superior direito. No diagrama sao indicadas as principais fases da evolucao da estrela,

incluindo a fase de NP na parte superior do diagrama. Figura reproduzida de LeBlanc (2010).

A estrutura de uma estrela é mantida pelo balanco entre a energia gravitacional e a
produgao de energia pela fusao nuclear que ocorre em seu ntcleo. A fusao nuclear produz
elementos mais pesados a partir de nticleos mais leves (nucleossintese), enriquecendo o
material que forma a estrela (LeBlanc, 2010).

Dois conjuntos de processos de nucleossintese sao relevantes durante a sequéncia prin-
cipal de estrelas de massas baixa e intermedidria: a cadeia préton-préton (PP) e o ciclo
CNO. A cadeia PP é a maior responsavel pela transformacao de hidrogénio em hélio, a
partir da fusao de dois protons, em estrelas de massa menor que 1.5 M. O ciclo CNO
é responsavel pela transformacao de hidrogénio em hélio, através da fusao de nicleos de
C, N e O com préotons. Como existe uma larga barreira Coulombiana nesses ntcleos, é
necessaria temperatura maior que na cadeia PP para que a fusao aconteca. No caso do
ciclo CNO, os prétons ultrapassam o potencial de Coulomb devido a alta temperatura
(~ 10® K) no centro de estrelas mais massivas que 1.5 Mg, (LeBlanc, 2010). Ambos os
conjuntos de processos estao presentes nas estrelas, o que muda é a relevancia de cada um
em diferentes intervalos de massa. Como resultado da fusao, energia é liberada em forma
de radiacao gama. Além disso, sao produzidos positrons, que sao rapidamente aniquilados

por elétrons do plasma estelar, e neutrinos, que em sua grande maioria escapam para o
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espaco devido a sua fraca interagao com a matéria.

A fusao nuclear muda a composicao do nicleo estelar, que passa progressivamente a ser
dominado por He. Quando o H do ntcleo se esgota, a estrela sai da sequéncia principal e
entra no ramo das gigantes vermelhas (Red-Giant Branch, RGB). Uma camada de fusao de
H permanece ao redor do niicleo. Com a fusao de H em He, o peso molecular médio aumenta
e a pressao no nucleo diminui, levando-o a se contrair devido ao peso das camadas mais
externas. Dessa forma, hd um aumento na densidade e na temperatura nuclear (Clayton,
1983). Nesta etapa, a estrela comega a expandir suas camadas mais externas. Com o raio
maior, a temperatura efetiva diminui, deixando a estrela avermelhada. A diminuicao da
temperatura é causada pelo reajuste do gradiente de temperatura que mantém o transporte
de energia apropriado (LeBlanc, 2010).

Quando a temperatura central se aproxima a 10® K, comeca a fusao nuclear do He.
A ignicao repentina e instdvel desse elemento aumenta consideravelmente a luminosidade
da estrela. Esse evento é chamado de flash de hélio (helium flash). A queima do hélio
aumenta ainda mais a temperatura e a energia nuclear. Eventualmente, a temperatura
para de crescer e cai para valores de queima de He estdvel (Kippenhahn et al., 2012).
Enquanto isso, o H ainda sofre fusao em uma camada ao redor do nicleo. Neste processo,
a estrela chega ao chamado ramo horizontal.

Com o He exaurido no nucleo, forma-se uma camada de queima do He externa a
camada de queima de H e a estrela entra no ramo assintético das gigantes (Asymptotic
Giant Branch, AGB). O nitcleo se torna rico em carbono e as reagoes nucleares comegam
a diminuir (LeBlanc, 2010). Como a camada de He queima mais rapidamente que a de H
pode suprir, o He queima de forma intermitente, o que torna a estrela instavel ao ponto
de iniciar uma fase de pulsagao (Boffin e Jones, 2019). Nesse estdgio, a taxa de perda de
massa da estrela é cerca de 107° Mg, yr~! (LeBlanc, 2010).

Apoés a saida da estrela do ramo assintético das gigantes, a instabilidade dinamica e a
pressao de radiagao comecam a ejetar as camadas mais externas. As pulsagoes podem ter
amplitudes altas o suficiente para que o envelope da estrela escape. As pulsagoes continuam
até que a zona rica em H seja ejetada. Com a descontinuidade na composi¢ao quimica do
interior, entre as camadas de H e He, a ejegao cessa (Osterbrock e Ferland, 2006).

O remanescente é uma estrela central sem reacoes nucleares, chamada ana branca

devido ao raio de ~ 0.03 R e alta temperatura efetiva (dezenas de milhares de K). Esse
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remanescente de estrela mantém seu raio constante e irradia sua energia térmica interna
(Osterbrock e Ferland, 2006). Com o passar do tempo, a estrela ndo serda mais detectavel
devido ao resfriamento. Esse remanescente chama-se ana negra.

Quando a estrela perde suas camadas ela expoe seu nicleo, que é a estrela central da
NP formada. Quando esta alcanca temperaturas de mais que 20 kK, o gas ejetado torna-se
ionizado pela estrela central, o que marca o inicio da fase de NP (Osterbrock e Ferland,
2006). Com o esfriamento da estrela central e a expansao do gas que torna o gas cada vez
mais ténue, a nebulosa nao sera mais detectavel. O tempo de vida de uma NP ¢ da ordem

de ~ 10* anos.

1.2 Morfologias

Nebulosas planetarias apresentam diversas morfologias. Na Figura 1.2, sao mostrados
alguns exemplos. Os processos fisicos por tras da producgao das diferentes formas e subes-
truturas desses objetos ainda nao sao totalmente compreendidos (Kwok, 2000; Gongalves
et al., 2000). Uma teoria que busca explicar a diversidade morfolégica das NPs é a teoria
dos ventos interagentes, sugerida por Kwok et al. (1978). Essa teoria sugere que NPs sao
resultado nao de um tunico episédio de ejecao de matéria, mas de multiplas ejecoes ao
longo de sua transicao de AGB a NP. Apds a perda de massa na fase AGB, a estrela ejeta
material com velocidade maior, ja que esta é relacionada a velocidade de escape e pressao
de radiacao. Esse novo vento rapido interage com o vento lento da AGB anteriormente
ejetado, formando a estrutura da nebulosa planetdria. A presenca de campos magnéticos,
estrelas companheiras e, mesmo planetas, também sao mecanismos que foram estudados
na tentativa de explicar a formagao das estruturas morfoldgicas das NPs (Kwok, 2000).

Estudos da morfologia de NPs em geral consideram a morfologia projetada (Chong
et al., 2012). Inferir a estrutura real a partir da imagem bidimensional que observamos pode
ser bastante dificil (Kwok, 2000). Por exemplo, Khromov e Kohoutek (1968) mostraram
que diferentes morfologias projetadas de NPs poderiam ser geradas por uma estrutura
toroidal observada de diferentes angulos de visada.

Outra dificuldade em se determinar a real estrutura de uma NP é a falta de cobertura
espectral. Diferentes estruturas internas podem emitir em distintos comprimentos de onda,

dependendo das suas condigoes fisicas, como veremos nas segoes seguintes. Para revelar
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Figura 1.2: Imagens de algumas das NPs observadas com o Telescépio Espacial Hubble. Créditos das
imagens: H. Bond, B. Balick e NASA.

completamente as estruturas da NP, é importante cobrir diferentes tipos de emissao.

1.3 A Nebulosa e seu Espectro (jptico

Um exemplo de espectro 6ptico de uma NP é mostrado na Figura 1.3. O espectro
de NPs ¢ dominado por linhas de emissao intensas produzidas no gas sobrepostas a um
continuo tipicamente fraco composto por fétons da fonte central e radiagao difusa da
nebulosa. Na figura, sao vistas linhas comuns no espectro visivel de NPs como linhas
da série de Balmer do hidrogénio (Ha, Hp, etc.), [O III] A5007 e [N II] A6548 e A6585
e He II M687. Ions de C, Ne, Ar e S também podem emitir linhas detectdveis na parte
6ptica do espectro de NPs (Frew e Parker, 2010).

O espectro 6ptico de uma NP pode ser explicado como o espectro de um gas ionizado

pela radiacao emitida pela estrela central. Os fons desse gas podem ser identificados no
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Figura 1.3: Espectro de linhas de emissao da NP He 2-21 na faixa do 6ptico. Sao observadas linhas de
H, He e linhas proibidas de O e N. Figura reproduzida de Kwok (2000).

espectro de NPs através de suas linhas de emissao caracteristicas. Esse espectro de linhas
permite obter informagoes sobre as condigoes fisicas do gas e abundancia dos elementos.
A densidade dos fons pode ser explicada dominantemente pelo balango entre os processos
de fotoionizagao e recombinagao, embora possa haver outros processos secundérios (e.g.,

troca de carga).

1.3.1 Ionizacao e aquecimento do gas

O espectro de radiagao das estrelas centrais de NPs sao similares ao de um corpo negro
com temperaturas efetivas na faixa de 30000 a 200000 K e emitem fétons no ultravioleta
(UV). Com luminosidades na faixa das centenas a milhares de luminosidades solares, as
estrelas centrais fotoionizam o gas nebular.

Fotoionizagao é a remoc¢ao de um elétron de uma espécie (dtomo ou molécula) causada

pela absor¢ao de um féton (transigao ligado-livre), i.e.,
H+h — H" +e (E) (hv > Ip)

A energia minima de um f6ton (hv) necessdria para arrancar um elétron (e”) de um atomo
¢ chamada de potencial de ionizagao (Ip) e depende do atomo e do nivel eletronico em
questao. Para o estado fundamental do atomo de H, por exemplo, essa energia é de 13.6 eV.
A energia excedente da ionizagao (E = hv — Ip) é transferida ao elétron livre como energia

cinética, o que contribui para o aquecimento do gas e produz uma distribuicao Maxwelliana
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de velocidade com temperatura entre 5000 e 20000 K (Osterbrock e Ferland, 2006).
Quando um elétron livre se recombina com um préton (transicao livre-ligado), a energia
cinética daquele é convertida em radiacao emitida, removendo energia cinética do gas. O

processo de recombinagao pode ser descrito por:
H"+e (E')— H+h/

A energia cinética removida do gés em cada recombinacdo é hv' = E' + I}.

Os elétrons livres criados pela fotoionizacao, por terem alta secao de choque entre
elétrons, equilibram-se termicamente de forma rapida com o meio. A taxa de recombinacao
elétron-proton é menor que a de interacao entre elétrons, por isso, faz-se a aproximagao de
que o gas estd em equilibrio termodinamico local. Entao, a distribuicao de energia pode
ser caracterizada pela temperatura eletronica cinética (T.) (Kwok, 2000).

A temperatura do gés é resultado do balanco entre os ganhos e as perdas de energia
devido aos diversos processo fisicos e quimicos que ocorrem no gas. A fotoionizacao e a
recombinacao sao processos dominantes de ganho e perda, respectivamente, no gas ionizado
das NPs. Por ser o elemento mais abundante, os processos envolvendo o H determinam a
estrutura de ionizagao e a distribuigdo de temperatura do gds de uma NP (Osterbrock e
Ferland, 2006).

Outros processos contribuem para o balanco térmico. A emissao de linhas produzidas
pelo decaimento a partir de niveis excitados colisionalmente também pode contribuir de
forma importante para o esfriamento do gas na regiao ionizada. Nesse processo, a energia
cinética do gas gasta para excitar a espécie é emitida em forma de energia radiativa que,

ao escapar da nebulosa, é perdida.

1.3.2 Emissao Continua

O continuo é composto por emissao da estrela central e emissao difusa do gas. Como
ja mencionado, a emissao de uma estrela central de NP é bem aproximada pela emissao
de um corpo negro com temperaturas tipicas na faixa de 30000 a 200000 K. A emissao
continua difusa é produzida pela interacao da radiacao estelar com o gas, quando ocorre
processos tipo livre-ligado e livre-livre. A emissao produzida pela recombinacao eletronica

dos dtomos (livre-ligado) domina no caso do espectro visivel (Osterbrock e Ferland, 2006).
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1.3.3 Linhas de emissao nebulares

As linhas de emissao atomicas sao produzidas quando hé uma transicao de um estado
mais energético a um menos energético, com a emissdo de um féton (transigao ligado-
ligado). A energia do féton emitido é igual a diferenca de energia entre os niveis.

O espectro 6ptico de NPs apresenta linhas de emissao de H e He intensas. Em NPs,
onde ambas as espécies sao dominantemente ionizadas, tanto as linhas de H quanto de He
sao produzidas por transicoes radiativas que seguem a recombinacao do elétron em niveis
elevados. Esse tipo de linha é chamado de linha de recombinacao.

No espectro 6ptico de NPs, estao presentes as linhas brilhantes da série Balmer do
H, produzidas pelo decaimento de niveis superiores para o nivel eletronico com niimero
quantico principal n = 2. Destacam-se as linhas produzidas nas transicoes mais baixas e
que sdo mais intensas, Ho em A6562.80 (n =3 — 2) e HS em M\861.33 (n = 4 — 2), como
visto na Fig. 1.3.

Linhas de recombinacgao de outros elementos também podem ser detectadas no espectro
optico de NPs. As linhas comumente detectadas pertencem aos dtomos de C, N e O. Essas
sao tipicamente mais fracas que as linhas do H e H, refletindo a abundancia mais baixa
destes elementos, cujos valores sao ~10*-10° menores que a densidade de H.

As linhas de metais' mais intensas do espectro de NPs sao as chamadas linhas proibi-
das. As linhas proibidas sao produzidas por transicoes radiativas proibidas pelas regras de
selecao para transicoes de dipolo elétrico, mas permitidas via dipolo magnético ou quadru-
polo elétrico (Kwok, 2000). Tais transigdes tém baixa probabilidade de ocorréncia e, em
condicoes tipicas de laboratério, decaem dominantemente por colisao com outra particula.
Nas baixas densidades de NPs, a chance de colisao é muito menor que em laboratorio e
essas linhas podem ser produzidas. O plasma tipico de NPs tem densidade milhares de
vezes menor que o melhor vacuo produzido em laboratérios. Nas Figuras 1.4 e 1.5 sao
mostradas as transi¢oes que produzem algumas das linhas mais importantes do espectro

optico de NPs.

I Metal é o termo usado na Astronomia para designar qualquer elemento mais pesado que o He.
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Figura 1.4: Diagrama dos niveis de energia das configuragoes fundamentais dos fons de [O III] e [N II]
(2p?). As linhas indicam as transicoes. Para as linhas que caem na faixa do espectro visivel (tracejadas)
e UV (sélidas), os comprimentos de onda (em A) sdo indicados. Figura reproduzida de Osterbrock e
Ferland (2006).
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Figura 1.5: Diagrama dos niveis de energia das configuragoes fundamentais dos fons de [O II] e [S II]
(2p?). As linhas indicam as transicoes importantes que caem na faixa do espectro visivel; os

comprimentos de onda (em A) sio indicados. Figura reproduzida de Osterbrock e Ferland (2006).
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1.4 Analise nebular

Como veremos a seguir, é possivel determinar as condicoes fisicas (temperatura e densi-
dade) e as abundancias dos elementos em NPs a partir de razdes de certas linhas de emissao
nebulares. O uso de razoes nestes métodos de andlise nebular é bastante vantajoso pois
os fazem independentes da determinacao da distancia, que ainda hoje é um parametro

bastante incerto ou nao determinado para um grande nimero de objetos.

1.4.1 'Temperatura e Densidade eletronicas

A razao entre os fluxos de linhas produzidas pelo decaimento a partir de dois niveis com
grande diferenga de energia pode depender fortemente da temperatura eletronica (Oster-
brock e Ferland, 2006). Isso significa que essas razoes podem ser utilizadas para determinar
a temperatura eletronica do gés. As razoes de linhas de [O III] (A4959 + A5007)/A4363
e de [N II] (A6548 4+ A\6584)/A\5755 sao exemplos de razdes que podem ser usadas para
determinar este parametro em NPs e, de forma geral, em um géas fotoionizado. Estas
duas razoes sao bastante utilizadas, pois envolvem linhas épticas normalmente intensas
nos espectros de NPs.

Na Figura 1.4 sao mostrados os niveis de energia envolvidos nas transi¢coes mencionadas
acima. B necessdria uma quantidade significantemente maior de energia para excitar o
4tomo ao nivel 1Sy do que ao nivel 'Dy. Como a intensidade das linhas depende diretamente
do povoamento do nivel que as origina, as razoes de linhas mencionadas acima diminuem
de valor com o aumento da temperatura do gés. Lembrando que esse niveis sao excitados
normalmente por colisoes com elétrons do meio, dai sua dependéncia com a temperatura
eletronica do gas.

A Figura 1.6 mostra a dependéncia de algumas razoes de linhas que podem ser usadas
como diagndstico para obter a temperatura do gas (Osterbrock e Ferland, 2006). Os valores
na figura sdo determinados para a densidade de 1 cm™3.

McCall (1984) fornece expressoes para o calculo da temperatura e densidade eletronicas

do gés a partir das razoes de linhas. Para [N II] e [O III], as expressoes sao:

I(|N IT 4 4 2.5x10%) | .
([ ] AN6548 + 6584) _ 6.04 e( 5x10 ) + 0.000568z (1.1)
I([N I1I]A\5755) 1+ 252z

R(IN I1)) =
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Figura 1.6: Razoes de linhas de emissao proibidas sensiveis a temperatura eletronica. Reproducao de
figura de Osterbrock e Ferland (2006).

O 111]AM959 + 5007) - =g 4005 (221) 1 +0.000384z
I([O II11]1)\4363) - 1+ 0.0462x

r(o 1) = 1 (1.2)

em que [(X) é a intensidade da linha de emissdo X, n, é a densidade eletronica, T é
a temperatura eletronica, t = 10747 e z = 107%n,/T'/?. Estas expressoes podem ser
resolvidas analitica ou numericamente de forma iterativa, para a obtencao da densidade e
temperatura do gas uma vez que a razao de linhas seja medida. Essas equagoes podem ser
utilizadas no limite de densidade n, < 10* cm™ e temperaturas 7" > 5000 K.

Na Figura 1.7, é mostrada a comparacao entre a dependéncia da razao das linhas de
[N II] com T, fornecida por Osterbrock e Ferland (2006) (a mesma mostrada na Figura 1.6)
e o resultado correspondente obtido da Equacao 1.1 de McCall (1984) para a razao das
linhas de [N II]. As duas curvas fornecem valores similares.

A densidade eletronica do gés também pode ser estimada a partir da razao de intensida-
des de certas linhas. Nesse caso, é preciso usar razoes que tenham fraca dependéncia com
a temperatura. Razoes entre linhas que sao produzidas em niveis com pequena separagao
de energia dependem pouco de T,. As linhas de [O II] e [S II] indicadas na Fig. 1.5 sado
exemplos de linhas com pouca dependéncia com a temperatura e que sao boas indicadoras

de densidade nas faixas tipicas encontradas em NPs.
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Figura 1.7: Comparacao dos resultados das equagdes de McCall (1984) (preta) e de Osterbrock e
Ferland (2006) (roxa) para cdlculo da temperatura eletrénica do gds a partir da razéo entre as linhas de
[N II] (A6548 + \6584)/A5755.

Para o fon [S II], McCall (1984) fornece a expressao para a dependéncia com T, e n:

_I([S 1Ia6716) 1+ 3.77x
(1S 1)) = I([S TT]A6731) L4979 +12.8z (1.3)

E importante ressaltar que ha um intervalo de densidade onde as razoes de linhas
podem ser utilizadas para determinacao dos parametros fisicos. Para a razao de linhas
do [S IIJ, o intervalo de validade compreende densidades entre ~10> cm™ e ~10* cm™
(Draine, 2011). Para densidades maiores que ~10° cm ™, a desexcitagao colisional se torna
importante (Osterbrock e Ferland, 2006).

As Equacoes 1.1 e 1.2 sdo exemplos da determinacao direta de temperatura a partir
das linhas de emissao de NPs. As expressoes sao derivadas a partir de cdlculos detalhados
da populacao dos niveis eletronicos de cada espécie em funcao das condicoes fisicas.

A determinacao de temperatura e densidade nebular podem ser obtidas de forma similar
a descrita anteriormente por outros fons, como os de [O II], [Ne IV], [Cl III] e [Ar IV].
Porém, é importante ressaltar que diferentes ions estao presentes em diferentes regioes da
NP. Os valores de T, e n. obtidos a partir de um fon refletem as condigoes da regiao onde
esse ion estd presente. Isso é importante, pois a densidade e a temperatura do gas em uma

NP nao sao homogéneas. Diferencas de ordem de grandeza nessas quantidades podem ser
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inferidas em uma mesma NP (Kwok, 2000).
E também importante mencionar que os valores de T, e n., obtidos da andlise nebular
empirica devem ser interpretados como valores médios na linha de visada, ja que a condicoes

fisicas podem variar ponto a ponto dentro da NP.

1.4.2 Abundancias Quimicas

Como visto, NPs sao formadas a partir da evolucao de estrelas de massa baixa e inter-
medidria, que nao sintetizam elementos pesados, como O, Ne, Ar e S, durante sua evolucao.
Esses elementos sao provenientes do ambiente de formacao da estrela. Por isso, saber so-
bre a abundancia quimica em NPs da informacao tanto da evolugao da estrela progenitora,
quanto da metalicidade do meio onde ela é formada (Kwok, 2000).

As abundancias quimicas podem ser obtidas pela intensidade das linhas de emissao.
Como visto, o espectro de emissao em NPs é marcado por linhas proibidas e permitidas.
A formacao dessas linhas é resultado do povoamento de niveis dos elementos que por sua
vez sao resultado das condigoes fisicas do gas. Para linhas de recombinacao de H e He, o
povoamento ¢ dado principalmente pela recombinagao dos ions com elétrons livres. Para
ions de metais, cujos niveis estao mais proximos do fundamental, o povoamento desses
niveis pode ser dado por colisao com outros elétrons. Sabendo o povoamento dos niveis
e as condigoes de temperatura e densidade do géas, pode-se obter a emissividade de uma

dada linha espectral por:

€ji = njAjithZ- (14)

onde n; é a populacdo do nivel j, Aj; (j > i) é a probabilidade de transigao do nivel j
para o nivel 7.

Para obter as abundancias de elementos mais pesados que H e He, para os quais os
niveis mais baixos sao povoados essencialmente por interacoes colisionais, adota-se um
modelo de dtomo com certo nimero de niveis (em geral, em torno de 5). As equagoes
de equilibrio estatistico podem entao ser facilmente resolvidas para a determinacao das
populagoes nos diversos niveis dos ifons considerados (Kwok, 2000).

De modo geral, usando as condigoes fisicas determinadas como descrito na se¢ao ante-
rior, pode-se determinar as abundancias ionicas relativas ao fon H' a partir das intensi-

dades de suas linhas de emissao relativas a HB. Para um dado fon X’ a razao de linhas
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nos fornece a abundancia ionica via:

n(XY 1) e(Hp)
n(E%) ~ I(HB) e(N)

Abundancias de elementos mais pesados que o He podem ser obtidas pela comparacao

(1.5)

entre intensidades de linhas excitadas colisionalmente com linhas de recombinacao do H
(Draine, 2011). Por exemplo, no regime de baixa densidade (n, < 10 cm™?), a abundancia

de O pode ser dada em relacao a H pela razao

n(H*) I(Hp)

onde C é uma constante, n as densidades ionicas em questao, I sao as intensidades das

n(O I11) ({0 111]5008) T4—0.87€2.917/T4

linhas usadas e T4 é a temperatura T/10%. Ou seja, dada a temperatura, pode-se obter a
abundancia. Porém, as linhas colisionais dependem fortemente da temperatura do gés e
de maneira diferente que o H™ depende. Isso faz com que a incerteza na determinacao de
abundancia crescga significativamente com a incerteza na temperatura. Para as linhas de
recombinagao na regiao optica do espectro, a dependéncia com a temperatura é similar a
de HT, o0 que permite a comparacao direta da razao de fons (Draine, 2011).

As abundancias totais dos elementos sao entao obtidas somando-se as contribuicoes
de cada de ion do elemento. Essa soma tem que ser realizada com todos os ifons de
abundancia significativa na regiao estudada. Entretanto, nem todos os estagios de ionizagao
sao observados concomitantemente. Assim, costuma-se usar um fator de corregao (ICF,
do inglés Ionization Correction Factor) para levar em conta os estdgios nao observados
(Maciel, 2002).

O ICF pode ser obtido tanto pelas linhas de emissao, quanto por modelos de ionizacao.
No caso do He atomico, que nao produz linhas de emissao, a correcao pode ser feita
utilizando o [S II], que tem potencial de ionizacao semelhante (Osterbrock e Ferland,

2006):

n(He®) _ n(ST)
n(Het) n(StH)

(1.6)

resultando na abundancia de He.
O método de determinagao de abundancias a partir das linhas de emissao nao deveria

depender do processo de excitacao da linha, mas depende. Os calculos feitos com linhas
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excitadas colisionalmente (CELs) ndo concordam com os feitos a partir de linhas de re-
combinagao (RLs). Esse problema é chamado problema da discrepancia de abundancias
e é uma area de pesquisa ativa na astrofisica. As abundancias calculadas pelas RLs sao
sistematicamente maiores que as abundancias obtidas pelas CELs (Delgado-Inglada, 2017).

A razao entre abundancias obtidas por RLs e CELs é chamada de ADF, do inglés
Abundance Discrepancy Factor, traduzida como fator de discrepancia de abundancia. Al-
guns cendrios foram propostos como causa da discrepancia, como inomogeneidades de
temperatura, cenario sugerido por Peimbert (1967) e Torres-Peimbert et al. (1980), ou
inomogeneidades quimicas, proposto por Liu (2000) (Delgado-Inglada, 2017).

Peimbert et al. (2014) encontraram densidades a partir de linhas de recombinagao e
de colisao para uma amostra de 20 NPs. Eles encontraram valores semelhantes pelos dois
métodos e concluem que nao ha inomogeneidades de densidade na maioria dos objetos
estudados.

A andlise nebular a partir do espectro de emissao das NPs é o principal tema deste
trabalho. Com a espectroscopia em 3D, como as obtidas com o IFU (Integral Field Unit),
obtém-se adicionalmente a informagao espacial em 2D (imagem projetada no céu para
cada comprimento de onda). Os cubos de dados obtidos com o IFU consistem em vdrios
espectros individuais coletados por um grupo de fibras 6pticas, cobrindo uma vasta regiao
do céu, sem a necessidade de encaixar uma fenda no objeto de estudo.

Uma das vantagens da espectroscopia de IFU ¢ a simultaneidade na coleta de in-

formacao espacial e espectral, o que, além da eficiéncia de observagao, garante a homoge-

neidade dos dados (Arribas et al., 1999).

1.4.3 Extingao

Para o diagnostico do gés, deve-se considerar o efeito de atenuagao causado por absor¢ao
e espalhamento da luz antes de chegar ao observador (Draine, 2011). Esse efeito é chamado
extincao e é causado pelas particulas de poeira no caminho da radiacao. A extincao
depende do comprimento de onda. O forte efeito da poeira presente no meio interestelar
faz com que a regiao azul do espectro seja mais afetada (Osterbrock e Ferland, 2006). As
particulas de poeira causam maior extingao da luz azul e ultravioleta. Por isso, é comum
dizer que o espectro foi avermelhado. Uma maneira de obter a extincao interestelar é

a partir da razao de linhas Ha/HB. Como esta razao depende fracamente das condigoes
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fisicas do gas e seus comprimentos de onda sao razoavelmente distantes, esta razao, quando
comparada com a razao tedrica, fornece o valor da extin¢ao através da bem conhecida

equacao

{Fha} ::[Fﬁa] L HB)F (Ha)— F(HB) (1.7)
F HB | corrigido F HB | observado

em que Fy é o fluxo da linha de emissao X, ¢(Hp) é o coeficiente de extin¢ao e f(\) é a
dependéncia do comprimento de onda com a extingao. Essa dependéncia é chamada lei de
extingao. Na literatura encontramos varias leis de extingao. Neste trabalho usamos uma
das mais amplamente utilizadas, a de Fitzpatrick (1999). Calculos similares podem ser
realizados com outras linhas de hidrogénio para se obter um valor médio mais preciso da

extingao. Linhas de recombinagao do He também podem ser usadas (e.g. Van Hoof et al.,

2000).

1.5 Estudo de NPs com IFS

Nas ultimas décadas, a espectroscopia de campo integral vem se tornando uma im-
portante técnica observacional (Mediavilla et al., 2011). A cobertura espacial somada ao
grande ntimero de espectros obtidos (de até 6400, no caso do VIMOS?) ¢ uma notdvel
vantagem.

A espectroscopia de campo integral é uma técnica valiosa nos estudos de objetos ex-
tensos. Pela analise espacial é possivel obter informacoes fisicas e quimicas na extensao
do objeto, como cinematica, abundancias quimicas e extingao atmosférica espacialmente
resolvidas. Com instrumentos recentes, como o VIMOS, o MUSE?, o WiFeS*, SINFONI®
e o NIFS®, ¢ possivel compreender tanto o espectro dptico quanto o infravermelho (Akras
et al., 2020).

Nebulosas planetdrias sao objetos extensos no céu e, dada a diversidade de morfolo-
gias das NPs, o estudo desses objetos com espectroscopia de campo integral tem muito

a oferecer. Mesmo assim, nao existem muitos trabalhos sobre NPs com essa técnica. O

2 Le Fevre et al. (2003)

3 Bacon et al. (2010)

4 Dopita et al. (2007)

5 Eisenhauer et al. (2003)
6 McGregor et al. (2003)
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primeiro trabalho desse tipo, para NPs galacticas, foi publicado ha pouco mais de uma
década, por Tsamis et al. (2008). Garcia-Rojas et al. (2016) estudaram a discrepancia de
abundancias de NPs com dados IFS do VIMOS. Além do gés da NP, sua estrela central
pode ser estudada com dados da espectroscopia 3D, como visto nos trabalhos de Basurah
et al. (2016) e Danehkar (2014). Trabalhos como os de Ali e Dopita (2019), Akras et al.
(2020) e Walsh e Monreal-Ibero (2020) sao exemplos de estudos recentes de NPs com IF'S.

1.6 Nebulosas Estudadas

As quatro nebulosas estudadas neste trabalho foram alvos de poucos trabalhos e nao
possuem publicacoes prévias com espectroscopia de campo integral. Sao elas as NPs He 2-
108, He 2-117, He 2-434 e IC 4191. Nesta secao, compilamos os resultados dos principais
estudos de cada um desses objeto e que sao relevantes para o presente estudo.

Na Tabela 1.1, resumimos algumas das principais caracteristicas encontradas. As co-
ordenadas das quatro NPs selecionadas sao mostradas na Tabela 1.1. As posicoes foram
obtidas no catalogo Gaia-DR2 (publicado no catalogo VizieR On-line Data Catalog 1/345;
Gaia Collaboration, 2016, 2018a,b), para as NPs He 2-108, He 2-117 e He 2-434. As coor-
denadas da NP IC 4191 foram obtidas no catdlogo 2MASS (publicado no catdlogo VizieR
11/246; Cutri et al., 2003; Skrutskie et al., 2006). As demais referéncias para os valores sao

dadas nas secoes a seguir.

Tabela 1.1 - Principais caracteristicas das NPs estudadas.

He 2-108 He 2-117 He 2-434 I1C 4191
PNG 316.1+08.4 320.9+02.0 320.3-28.8 304.5-04.8
A.R. 14 18 08.88565 15 05 59.19246 19 33 49.36806 13 08 47.34
Dec. -52 10 39.51806  -55 59 16.62897 -74 32 58.66435 -67 38 37.6
Morfologia Eliptica Bipolar/Irregular Bipolar Bipolar/Irregular
Dimensoes 13.67 x12.3” 5.47x4.4” 107 20”7
Distancia 3.7-4.6 kpc 2.71+0.9 kpc 2.3-2.7 kpc
Estrela Central:
Ter 32.0-39.0 kK >51 kK 105 kK

Luminosidade 3550 L, 9900 L., 10000 L,
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1.6.1 He 2-108

Ne—| #
|
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Figura 1.8: Imagens das emissoes de Ha (esquerda) e [O III] A5007 (direita) da nebulosa He 2-108.

Figura reproduzida de Schwarz et al. (1992). A parte central foi reescalada por ser muito mais brilhante

que a parte externa da NP.

Na Figura 1.8, sao mostradas imagens da nebulosa He 2-108 obtidas por imageamento
em banda estreita feito por Schwarz et al. (1992). A imagem a esquerda mostra a emissao
em Ha com contribuicao de [N II] e a imagem a direita mostra a emissao de [O III] A5007.
Em ambas imagens, vemos uma estrutura com morfologia projetada eliptica, quase circular
com diametro préximo a 15”7, de acordo com os autores das imagens Schwarz et al. (1992).
Tylenda et al. (2003), em seu estudo das dimensoes angulares de 312 NPs com base em
mapas de Ha e Ha+[N 11|, determinaram as dimensoes de 13.6” x12.3” para He 2-108.

Sao usadas duas escalas de intensidade na imagem de Schwarz et al. (1992), separadas
pelo quadrado central. Dentro deste quadrado, no mapa de Ha, é visivel uma estrutura
central aproximadamente circular e um anel menos intenso ao redor. Na imagem de [O II1],
apenas o um nucleo é visto.

Stanghellini et al. (2008) obtiveram a distancia de 4.3 kpc para essa NP, utilizando
propriedades de NPs das Nuvens de Magalhdes. Mendez et al. (1992) encontraram a
distancia espectroscépica de 4.6 kpc.

Com base no espectro éptico, Parthasarathy et al. (1998) classificaram a estrela central
dessa NP como uma estrela emissora de linhas fracas (WELS, do inglés weak emission line
stars), que sugerem ser um objeto de transigdo entre o tipo Wolf-Rayet rica em carbono

([WC]) e uma estrela pré ana-branca. Mais recentemente, Weidmann et al. (2015) fizeram
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uma classificacao de 19 estrelas centrais de NPs com base no espectro de linhas de emissao
fracas, em que colocaram a classificacao da estrela central da He 2-108 com tipo espectral
Of.

A massa e a temperatura efetiva da estrela central de He 2-108 foram calculadas por
Pauldrach et al. (2004) a partir de modelos hidrodinamicos de atmosferas estelares e com
dados do espectro no UV. Os valores encontrados sao M, = 1.33 Mg e Tepp = 39 kK.

Hultzsch et al. (2007) estudaram a estrela central de He 2-108 através de espectroscopia
de alta resolucao. Os autores encontraram dois valores de temperatura efetiva da estrela
central que podem reproduzir o espectro dentro das incertezas das observagoes. Os valores
encontrados sao de 7.5y = 34000 4= 2000 K e T.¢; = 39000 &= 1500 K. Usando a primeira
temperatura, os autores determinaram a abundéancia de He em He/H = 0.15 + 0.02 e,
para a segunda temperatura, em He/H = 0.10 4+ 0.02, valores que consideraram normais
para uma nebulosa com estrela central rica em H. Devido a inconsisténcia entre Ha e He 11
A686 de modelos sem inomogeneidades, eles consideram a possibilidade da presenga de
adensamentos nesta NP.

Em um estudo dos espectros infravermelho médio, 6ptico e ultravioleta da nebulosa,
Pottasch et al. (2011) encontraram a densidade eletronica do gds de n, = 2200 cm ™ a partir
da razao de linhas de [S III] 33.4um/18.7um do infravermelho e a temperatura eletronica
de T, = 9500 K a partir da razao de linhas de [O II1]A4363/A5007. Eles encontraram as
abundancias quimicas de alguns elementos, entre eles, He/H = 0.11, N/H = 0.60 x10~* e
O/H = 2.8 x107%. Obtiveram a temperatura efetiva da estrela central de 32 kK a partir
de um ajuste nas linhas espectrais. Eles usam a velocidade radial da NP de 12 km/s
(encontrada por Acker et al. 1992) para obter a luminosidade da estrela L/Lo = 3550
e a massa do ntucleo de 0.56 M. Encontraram a massa da estrela a partir de modelos
de evolucgao tedricos e calcularam a distancia de 3.7 kpc. Com base na analise espectral,
concluem que a estrela é rica em hidrogénio.

Gérny (2014) classificou a NP He 2-108 como tipo very late (VL), que representa NPs
de baixa ionizagao com linhas de C IV A5801 e C III A5695 nao estreitas no espectro da
estrela. Também identificaram linhas de He II A4686 e C II A7235 como estelares.

Outro estudo da estrela central dessa NP foi feito por Hoffmann et al. (2016), no qual
foram feitos modelos para a CSPN. Obtiveram temperatura efetiva de 36 kK e 39 kK e

massas de 0.62 e 1.33 M. Nesse trabalho é sugerida a existéncia de pequenas inomoge-
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neidades de densidade nos ventos da estrela.

1.6.2 He 2-117

A Figura 1.9 mostra imagens da NP He 2-117 obtidas por imageamento em banda
estreita publicadas por Schwarz et al. (1992). Nas imagens sao mostrados mapas de emissao
de Ha e de [O IIT] A5007. Assim como na Figura 1.8, as imagens sao mostradas com
duas escala de brilho diferentes. O mapa de Ha na regiao central mostra uma estrutura
retangular com dois 16bulos opostos de menor emissao. Essa morfologia projetada pode
ser resultado de uma estrutura bipolar com uma estrutura tipo toro ou barril mais densa
circundando a regiao central. A emissao mais externa também se mostra alongada na
mesma diregdo que a estrutura central. J& a emissdo central de [O III] mostra-se como
um circulo de diametro similar ao diametro do possivel toro visto em Ha. A estrutura
externa, entretanto, nao é redonda, mas mostra certo alongamento na mesma direcao que
a estrutura central de Ha. Gérny (2014) fornece o diametro de 4.9”. Tylenda et al. (2003)
encontraram as dimensoes para essa NP de 5.4”7 x4.4” com base nos mapas de Ha e Ha+

N 11

Figura 1.9: Imagens da NP He 2-117 por Schwarz et al. (1992). A esquerda, imagem tomada com filtro
Ha+[N II] e, & direita, imagem tomada no filtro [O III].

Para essa NP, Phillips (2004) encontrou a distancia de 2.7£0.9 kpc a partir da gravidade
da estrela central, velocidade radial, paralaxe espectroscépica, cinematica e trigonométrica
e extingao.

Gérny (2014) afirma que a estrela central é possivelmente tipo Wolf-Rayet, evidenciada
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pela presenca de uma linha de emissao larga de C IV A5805.

Shaw e Kaler (1989) fornecem o limite inferior de 51 000 K para a temperatura da estrela
central. Stanghellini et al. (1993) fornecem uma luminosidade de 9900 L, e classificaram
o formato dessa NP como irregular.

A partir da espectroscopia éptica de fenda longa, Costa et al. (1996) determinaram
os parametros fisicos nebulares de He 2-117. Eles encontraram a densidade eletronica
de n. = 25120 cm™3 a partir da razdao de linhas de [S II] e a temperatura eletronica de
T. = 9880 K a partir das linhas de [N II]. A abundéancia de He encontrada foi de He/H =
0.15.

A classe e a abundancia quimica dessa NP foram estudadas por Quireza et al. (2007).
Eles classificaram a nebulosa como Tipo I de Peimbert, por ser uma NP rica em He e N
(He/H > 0.125, log N/O > -0.30), localizada no disco da Galdxia e com baixa velocidade
de dispersao. No trabalho é feita a reclassificagdo para o tipo Ila, com -0.513 < log N/O
< -0.324.

1.6.3 He 2-434

Schwarz et al. (1992) obtiveram imagens em banda estreita da NP He 2-434, mostrada
na Figura 1.10. A esquerda na figura esta a imagem da NP em Ha, e, a direita, o mapa
em [O III] A5007. Na regiao central de ambos os mapas sdo visiveis pequenas estruturas
simétricas em relacao a um ntcleo brilhante no centro na NP. Ao redor, no mapa externo,
uma estrutura eliptica mais ténue é vista. Schwarz et al. (1992) determinam seu tamanho
no mapa de Ha em 10”.

Corradi et al. (1996) estudaram as estruturas de baixa ionizagao (LISs, do inglés low
ionization structures) em uma amostra de 23 NPs. LISs sao estruturas de pequena escala
que mostram emissao intensa de linhas baixa ionizagao ([N II] e [O I]) se comparadas ao gas
ao redor (Corradi et al., 1996; Akras e Gongalves, 2016). Corradi et al. (1996) observaram
em He 2-434 os dois nds simétricos e sugeriram que essas estruturas podem ser resultado
de um processo de ejecao de massa colimada da estrela, também conhecidos como FLIERs
(do inglés, fast low-ionization emission regions Balick et al., 1993). As imagens obtidas
por Corradi et al. (1996) para esta NP sao reproduzidas na Figura 1.11. Sao mostradas
imagens das linhas de Ha + [N II] A6548, 6584 (esquerda), [O III] A5007 (centro) e (Ha +

[N II])/[O III] (direita). As setas na tltima imagem apontam para os nds simétricos.
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Figura 1.10: Imagens em banda estreita tomadas nas linhas de Ha (esq.) e [O III] A5007 (dir.) da NP
He 2-434 por Schwarz et al. (1992). Em ambos os mapas sao vistos pequenos nédulos radialmente

simétricos préximos ao centro.
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Figura 1.11: Imagens da NP He 2-434 em banda estreita tomadas nas linhas de Ha + [N II] 6548, 6584
(esquerda), [O III] A5007 (centro) e (Ha + [N II])/[O III] (direita) por Corradi et al. (1996). Nas trés

imagens sao vistos nédulos radialmente simétricos préximos ao centro.

A estrela central dessa nebulosa tem tipo espectral O de acordo com espectro obtidos
por Weidmann e Gamen (2011a).

Kingsburgh e Barlow (1994) estudaram abundéancias quimicas de uma amostra de 68
NPs através de espectroscopia de fenda longa. Para a NP He 2-434, foram encontradas as

abundancias C/H = 2.301x10~4, N/H = 6.934x10~% ¢ O/H = 4.446x 104,

1.6.4 IC 4191

A nebulosa IC 4191 é mostrada nas Figuras 1.12 e 1.13. A primeira mostra as imagens
de banda estreita em Ha e [O ITI] A5007 obtidas por Schwarz et al. (1992). As imagens nao
mostram simetria aparente. Na imagem de Ha ha um ntcleo brilhante e uma estrutura

irregular ao redor que inclui varios nédulos nas extremidades.
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A Figura 1.13 é uma imagem obtida com o Telescépio Espacial Hubble (HST, do inglés
Hubble Space Telescope) na regiao éptica do espectro. A imagem de maior resolucao
revela mais da estrutura complexa desta NP. A nebulosa parece ter dois lobulos mais
brilhantes, mas que nao sao simétricos como em uma nebulosa bipolar tradicional. Além
disso, existem outras estruturas presentes ao redor. Sua morfologia foi classificada como
irregular por Stanghellini et al. (1993) e como bipolar por Sahai et al. (2011), que notaram
a presenca de irregularidades e uma estrutura central tipo barril. Shaw e Kaler (1989)
fornecem um tamanho de 2.5”, enquanto outros trabalhos, provavelmente devido a maior
sensibilidade a estruturas menos brilhantes, fornecem um tamanho maior, como os valores
de Schwarz et al. (1992) (20”), Pottasch et al. (2005) (12”) e Stanghellini et al. (2008)

(147). A Figura 1.12 mostra que hé estruturas se estendendo por cerca de 25”.

——— ~ -

Figura 1.12: Imagens da NP IC 4191 obtidas por Schwarz et al. (1992). A esquerda, é mostrado o mapa
de Ha e, & direita, o mapa de [O III] A5007.

Stanghellini et al. (1993) fornecem a distancia de 2.3 kpc para esta nebulosa. Em um
trabalho mais recente, Stanghellini et al. (2008) encontraram a distancia de 2.7 kpc para
a IC 4191.

Shaw e Kaler (1989) determinaram a temperatura da estrela central de Tog = 105000 K
e um limite superior para a sua luminosidade de L < 10000 L.

Usando espectroscopia 6ptica de fenda longa, Tsamis et al. (2003) determinara a tem-
peratura eletronica da nebulosa IC 4191 7, = 10000 K a partir das linha de [O III] e a
densidade eletronica n, = 10150 cm™ a partir da razao de linhas de [C1 IIT[|A5537/5517.

Tsamis et al. (2004) encontraram abundancia de carbono C/H = 6.48 10~ a partir das
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Figura 1.13: Imagem da NP IC 4191 obtida com o HST (Proposal 8345, P.I. R. Sahai). Imagem
disponivel em https://mast.stsci.edu/portal/Mashup/Clients/Mast/Portal. html.

linhas de recombinacgao desse elemento. A abundancia de nitrogénio encontrada por eles
foi de N/H = 8.12 107, a de oxigénio foi de O/H = 14.39 10~* a partir de linhas proibidas.

Pottasch et al. (2005) obtiveram a densidade eletronica da nebulosa de n, = 7400 cm™*
a partir da razao [S II] A6731/A6716. As temperaturas eletronicas de T, = 11000 K, para
a razao de linhas de [N II], e T, = 10000 K, para as linhas de [O III]A4363/A5007, foram

determinadas por aqueles autores.

1.7 Objetivos e relevancia do trabalho

O propésito deste trabalho consiste em estudar propriedades fisicas e quimicas das
quatro nebulosas planetédrias pouco conhecidas descritas nas se¢oes anteriores. O estudo
serd feito a partir dos mapas de emissao de linhas espectrais, derivando e analisando as
distribuicoes espaciais de temperatura, densidade. Esta é a primeira vez que estas NPs
sao analisadas com dados de IFU. Para a NP He 2-108, o presente trabalho fornece os
principais vinculos necessarios para a confeccao de modelos de fotoionizagao detalhados o
que permitird um estudo mais aprofundado do estagio evolutivo deste objeto.

A diversidade de morfologias de NPs ainda nao é completamente compreendida. A
andlise dos mapas fornece as morfologias em 2D e as estruturas de velocidade, que permitem
deduzir informagoes sobre a estrutura 3D das nebulosas e enriquecer modelos simplificados.

Estudar a estrutura de ionizacao e abundancias espacialmente resolvidas fornece vinculos
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para as teorias de formagao desses objetos, uma vez que suas estruturas nao sao sempre
simétricas. O estudo da morfologia e espectroscopia tridimensional ainda nao foi feito
para os objetos selecionados neste trabalho, assim, espera-se obter resultados que serao

referéncia para trabalhos futuros.



Capitulo 2

Observacoes e metodologia

Neste capitulo sao descritas as observacoes e os métodos usados na sua andlise. O
primeiro passo do projeto foi a selecao e preparacao dos dados para a andlise. Foram
analisados espectros espacialmente resolvidos obtidos com a técnica de espectroscopia de
campo integral. Esses dados nos permitiram realizar a analise nebular, procedimento ja
tradicional no estudo de NPs, tanto do espectro integrado (como normalmente é feita)
como espacialmente resolvida. Esse estudo nunca havia sido realizado para os objetos

selecionados. A seguir descrevemos esses procedimentos em detalhes.

2.1 Observagoes

Os dados utilizados neste trabalho fazem parte do programa de observacao 079.D-
0117A, liderado por H. Schwarz (in memoriam), que visava observar diversas nebulosas
planetarias e determinar suas distancias.

As observagoes foram feitas com o instrumento Visible Multi-Object Spectrograph (VI-
MOS), montado no Very Large Telescope (VLT), Observatério Paranal, no Chile, entre
09/04/2007 e 01/09/2007. O observatério encontra-se no deserto do Atacama, a 2635 me-
tros acima do nivel do mar. Os quatro telescopios de 8.2 metros que formam o VLT sao
operados pelo Furopean Southern Observatory (ESO). O instrumento VIMOS (Le Fevre
et al., 2003), que foi descomissionado em 2018, era montado no telescépio UT3 (cha-
mado Melipal). Assim como as outras trés unidades, o UT3 conta com espelhos refletores
Ritchey-Chrétien e montagem alto-azimutal. Esse telescopio pode observar no éptico e
infravermelho, e conta com Optica adaptativa (i.e., pode alterar o formato dos espelhos

para compensar distor¢oes causadas pela atmosfera, corrigindo a imagem obtida).
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O VIMOS é um instrumento que pode obter imagens e fazer espectroscopia multi-objeto
e de campo integral na faixa de 3600 a 10000 A (visivel e pedagos do UV e IR préximos).
As observacgoes neste trabalho foram feitas com espectroscopia de campo integral, usando
o chamado modo IFU.

O modo TFU ¢é usado para observacoes de objetos extensos no céu, como é o caso
de NPs. Nesse modo, para cada pixel das duas dimensoes espaciais do detector CCD
(Charge-Coupled Device) obtém-se um espectro. Essas informagoes sdo armazenadas no
que chamamos de cubo de dados, por ser uma estrutura de dados com trés dimensoes
(Fig. 2.1). Um cubo de dados é composto por elementos espaciais que carregam também
informacao espectral, chamados spaxels. O plano de spaxels é formado por dois eixos de
dimensao espacial que delimitam o campo de observagao. O eixo que contém o espectro
de cada pixel é chamado eixo espectral. Cortes em posicoes nesse eixo produzem mapas

monocromaticos do objeto observado (Fig. 2.1; veja também Mediavilla et al., 2011).

Fatia em A = constante,
mostrando a imagem do
objeto em um dado A

———

Fatia em y = constante,
mostrando os espectros em
diversos ponto em uma linha
atravessando a imagem.

/

CUBO DE DADOS

X

Figura 2.1: Esquema ilustrativo de um cubo de dados como o obtido com um espectrografo de campo

integral. O “cubo” é composto de dois eixos espaciais (x e y) e um eixo com informacao espectral de

cada pixel (\). Créditos da imagem original: Stephen Todd (Royal Observatory of Edinburgh, UK) e
Douglas Pierce-Price (Joint Astronomy Centre, EUA); figura adaptada.
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O VIMOS possui quatro cameras CCDs, que podem imagear um campo de até 54”7 x 54”.
Para nossas observacoes, a configuracao de campo do IFU utilizada foi de 13”7 x 13”7 para
a magnificagao 2:1 e 277 x 27" para a magnificagao 1:1. Essa area é coberta por 40 x 40
fibras. A resolucao espacial instrumental resultante é de 0,33 segundos de arco por pixel
para o campo menor e 0,67 segundos de arco por pixel para o campo maior. A resolucao
espacial final é limitada também pelo seeing.

A observacao compreendeu a faixa de 4000 a 7700 A(6ptico). Os grisms usados produ-
zem espectros em duas faixas: de ~4100 A a ~6200 A, daqui por diante chamada regido
azul do espectro, e de ~5200 A a ~7400 A, chamada regido vermelha. As regides azul e
vermelha sao observadas independentemente, gerando dois cubos de dados. A resolucao
espectral alcancada é de cerca de 2500, com 4096 pixels no eixo espectral. A dispersao é de
0,54 A /pix para a regiao do azul e 0,62 A /pix para a regido do vermelho. A configuracao
6ptica faz com que a perda de campo entre as fibras seja, no méximo, 5% (Zanichelli et al.,

2005).

2.2 Reducao de dados

Os dados utilizados foram previamente reduzidos por Prof. H. Schwarz e colaboradores
do referido programa de observacao. Para as correcoes priméarias dos dados, foi utilizado
o VIMOS Interactive Pipeline and Graphical Interface (VIPGI) (Scodeggio et al., 2005).
Esse pipeline encontra o espectro detectado no CCD correspondente a cada fibra, ajusta
um polindmio de segundo grau e salva os coeficientes em uma tabela de extragao. Com o
espectro identificado, foi feita a extragao de raios césmicos, para que estes nao contaminas-
sem a intensidade espectral. O VIPGI reconhece raios césmicos no espectro pela diferenga
abrupta de intensidade. Linhas de emissao e linhas de céu tém gradientes de intensidade
reconheciveis por serem suaves. O pipeline calcula o gradiente de intensidade do espec-
tro em janelas de ~ 20 pixels e descarta valores discrepantes. Para um segundo teste, é
analisado o valor médio da janela. Se ha discrepancia, é considerado que este é devido
a uma linha de emissao, é feita uma comparacao com o espectro adjacente e adota-se o
valor médio de intensidade. Se nao ha discrepancia no espectro adjacente, o valor médio
da janela é adotado.

A extracao de raios césmicos é importante para eliminar pixeis impréprios para ciéncia
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e para conseguir uma boa subtragdo de céu (Zanichelli et al., 2005). O VIMOS nao
possui fibras especificas para a determinacao da emissao do céu. Assim, pelo pipeline,
a identificagao é feita através da andlise de fluxo do espectro integrado em cada fibra. As
fibras com puro sinal de céu (sem o objeto alvo) sdo agrupadas de acordo com a assimetria
do perfil do espectro e combinadas por mediana. O espectro médio de céu é subtraido de
cada regiao.

Para a calibracao em fluxo, o VIPGI multiplica o espectro 1D do objeto pela funcao de
sensibilidade do instrumento. Esta funcao é calculada pela comparagao entre o espectro
da estrela padrao observado e o seu espectro da literatura.

Para o presente trabalho, realizamos a correcao da refracao diferencial atmosférica e a
subtracao das linhas de céu dos cubos de dados. Esses procedimentos sao detalhados nas

secoes a seguir.

2.3 Selecao dos objetos

Foram inspecionados os cubos de dados das 16 NPs da amostra original observada,
bem como suas imagens no campo do IFU. A amostra original era composta pelas NPs
ESO 457-12, He 2-108, He 2-117, He 2-123, He 2-434, 1C 4191, 1C 2165, 1C 2448, NGC 1535,
NGC 2867, NGC 5873, NGC 6778, NGC 7009, PB-4, Na 2 e M3-34. Para o presente
trabalho, foram selecionadas as nebulosas (i) que estivessem totalmente dentro do campo
de observacao e (ii) cuja imagem produzida nas linhas de Ha e HB tivessem boa qualidade.
Com esses critérios, foram encontrados 11 objetos. Dentre estas, foram escolhidas quatro
nebulosas pouco estudadas e que apresentassem morfologia interessante. Aqui, chamamos
de morfologia interessante as NPs com estruturas diferentes dependendo do comprimentos
de onda observado. As NPs selecionadas sao He 2-108, He 2-117, He 2-434 e 1C 4191.

Informacoes sobre estas NPs sao fornecidas na Segao 1.6.

2.4 Correcao da refracao diferencial

A luz, ao passar pela atmosfera da Terra, sofre refracao, cujo efeito depende do compri-
mento de onda da luz incidente (Lawrence, 2014). Esse efeito chama-se refragao diferencial.
Em um cubo de dados, esse efeito faz com que a imagem forme-se em posigoes diferentes

ao longo do eixo espectral (Se¢ao 2.1). Para a manipulagao do cubo de dados de forma
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mais conveniente, esse efeito precisa ser corrigido.

Foi mostrado que, com a espectroscopia de IFU, é possivel corrigir efeitos de refracao
diferencial atmosférica no espectro do objeto com um procedimento posterior a observagao
(Arribas et al., 1999). Neste trabalho, a correcao da refracao diferencial foi feita pelo
alinhamento da posicao da estrela central do objeto em todos os comprimentos de onda de
cada cubo conforme descrito na sequéncia.

Com uma rotina escrita por H. Monteiro, foi determinado o espectro continuo da es-
trela central da NP em todos os comprimentos de onda (A). A rotina identifica o continuo
fazendo a mediana da intensidade em intervalos de 20 pixels no espectro. Foram feitos
graficos do continuo da estrela e um novo cubo de continuo foi gerado. Com ele, foram
ajustadas gaussianas nos eixos x e y, cujos picos marcam as coordenadas centrais da ne-
bulosa, admitindo que o centro é marcado por sua estrela. Assim, obteve-se as dispersoes

nos eixos espaciais de cada A\ para corrigir a refragao dos cubos originais.
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Figura 2.2: Deslocamento do centroide da estrela (pico da gaussiana) com relagdo ao pixel de referéncia
devido a refracao diferencial para a NP He 2-108. No eixo vertical estd o deslocamento, em pixels,
referente a cada comprimento de onda representado, em A, no eixo horizontal. A curva em azul mostra o

deslocamento no eixo espacial x do cubo e a curva verde mostra o deslocamento em y.

Os cubos originais foram centralizados utilizando as coordenadas, em pixels, da estrela
central. Isso foi feito com uma rotina escrita por H. Monteiro em Python. Esta rotina
seleciona um pixel de referéncia para o alinhamento do objeto em diferentes comprimentos

de onda. Esse pixel de referéncia é obtido pelo pico da gaussiana ajustada no mapa de
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continuo da estrela. A rotina determina deslocamentos da estrela ao longo de cada eixo
espaciais para todos os comprimentos de onda. Os deslocamentos medidos para He 2-108
sao mostrados na Figura 2.2. A estas curvas, a rotina ajusta uma funcao polinomial de
segunda ordem, que ¢é usada para corrigir as posicoes de cada ponto do cubo. Nota-se
na figura que os pixels nao sobrepostos ao ajuste estao deslocados com relacao a este em
menos de um quarto de pixel. Esse pequeno deslocamento é possivel uma vez que é medido

pelo pico da gaussiana, podendo assumir deslocamentos menores que um pixel.

2.5 Extracao do céu

Ap6s a correcao da refracao diferencial, os cubos de diferentes exposi¢oes foram com-
binados e a contribuicao da emissao do céu eliminada. Cubos de dados de um campo
proximo da NP e que nao contenha emissao do objeto foram obtidos para realizar esta
correcao, que é feita subtraindo-se os cubos de céu dos cubos de ciéncia. Desenvolvemos
um programa para realizar a subtragao dos cubos.

Para as NPs He 2-108 e He 2-117, em especial, foi necessario um diferente método de
extracao de céu. O método anteriormente descrito nao subtraia satisfatoriamente as linhas
de céu. Entao, foi utilizado o préprio cubo de nebulosa, em uma regiao nao pertencente
ao gas ionizado. Com a pequena parte de céu selecionada, foi feita a mediana do fluxo em
cada coordenada espectral, resultando em um espectro de céu. Esse espectro de céu foi
extraido de todos os spazels do cubo da NP. A comparacao dos espectros integrados da

NP He 2-108 antes e depois da subtracao de céu é mostrada na Figura 2.3.

2.6 Analise espacialmente resolvida

2.6.1 Obtencao dos mapas de fluxo

Os mapas de fluxo das linhas espectrais foram obtidos com o ajuste de gaussianas nas
linhas espectrais em cada pixel. Como cada spaxel no cubo contém um espectro completo,
pode-se obter mapas com a intensidade das linhas ponto a ponto do objeto. Para esse
célculo usamos uma rotina prépria, escrita por H. Monteiro em linguagem GDL (GNU
Data Language; Marc Schellens).

Para o espectro em cada pixel, foram ajustadas gaussianas nas linhas de emissao,
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Figura 2.3: Comparacao dos espectros da NP He 2-108 antes (preto) e depois (azul) da corregao da
emissao do céu.

gerando mapas de intensidade, espectro continuo e do comprimento de onda méaximo da
nebulosa. Com os mapas de intensidade, foram gerados mapas de razoes de fluxos de linhas
e mapas de densidade e temperatura eletronicas. Com os mapas de comprimento de onda

maximo, foram gerados mapas de velocidade das linhas de emissao.

2.6.2 Calculo de temperatura e densidade

Resolvendo as equacoes 1.1 e 1.3 com os valores de razao das linhas pixel a pixel dos
mapas de emissao observados, calculamos os mapas de temperatura e densidade eletronicas
do gés para a NP He 2-108. Também, usamos a biblioteca Python chamada PyNeb (Luridi-
ana et al., 2015) para o calculo desses parametros para as demais NPs e para a comparagao
com o outro método da NP He 2-108. Essa biblioteca tem varias ferramentes para a analise
nebular. Foram empregadas as fungoes diag.getCrossTemDen, para o calculo de densi-
dade e temperatura, e obs.extinction.cHbeta, para obtencao da extingao ¢(H ). O PyNeb
resolve as equagoes de povoamento de ions de varios elementos, assumindo um atomo de n
niveis. A primeira fun¢ao mencionada obtém as grandezas de um modo interativo. Para a
extingao, varias leis sao oferecidas para a escolha do usuario. Neste trabalho, foi escolhida

a lei de Fitzpatrick (1999).
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2.6.3 Calculo da velocidade

Mapas da velocidade de expansao do gas foram obtidos através da expressao do Efeito

Doppler,

A\
M

nos mapas de comprimento de onda central inferido para linhas detectadas. Na expressao,

%, (2.1)

v é a velocidade interna do gés, ¢ é a velocidade da luz no vacuo e A\ é o desvio sofrido

no comprimento de onda observado () em relacdo a média deste comprimento de onda

em toda a NP ()).

O desvio A\ é relacionado a velocidade interna da seguinte forma: cada ponto da
NP tem seu A observado deslocado no espectro do A\g de laboratério devido a velocidade
sistémica da NP. Se existirem estruturas de velocidade do gas dentro da NP, além da
velocidade sistémica, haverd diferentes deslocamentos entre A e A para cada pixel. Para
separar essa velocidade interna da velocidade sistémica, é feita a subtragao do A\ observado
pelo A. O X é a média do comprimento de onda em toda a NP, representando o centroide
da linha. Assim, a diferenca AX é o desvio do A causado pela estrutura de velocidade

interna da NP.

Vq
NN
) A, A
Vsistémica r
Vo AN, =N - A

Figura 2.4: Representacao da variagao do comprimento de onda causado pela velocidade interna do gas
de uma NP. Em cada pixel, a diferenca A\ entre o A observado e o A é utilizada para obter a velocidade
do gas.

A Figura 2.4 ilustra uma NP com velocidade sistémica Vistemica © estruturas de veloci-
dade do gés com velocidades (V1) e (V3). No ponto onde ha velocidade Vi, o comprimento

de onda observado é ;. A diferenca entre \; e o A da NP resulta no valor de A\ para esse
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ponto da NP. Com esse valor, a velocidade relacionada a esse ponto pode ser calculada
pelo efeito Doppler. Essa conta pode ser feita para cada spaxel.

Com o mapa de comprimento de onda gerado pelo cédigo de ajuste de gaussianas, foi
obtido o comprimento de onda médio da NP, formando um mapa de X\. Com esse mapa,
foi calculado o mapa de A\, que foi utilizado na equacgao 2.1, resultando em um mapa de
velocidade interna. Esse procedimento foi repetido para algumas linha.

A incerteza R na determinacao da velocidade foi calculada a partir da expressao

Rzgxc (2.2)

em que 7 ¢ a resolucao espectral das observacoes. Para a regiao azul, a resolucao espectral

é 7= 0.54 A /pixel e, para a regidgo vermelha, 7 = 0.62 A /pixel.

2.7 Analise do espectro integrado

Além da andlise espacialmente resolvida, também realizamos a analise do espectro

integrado.

2.7.1 Obtencao do espectro integrado e determinacao dos fluxos

A obtencao do espectro integrado e a determinacao dos fluxos das linhas espectrais de
cada objeto foram feitas com o auxilio do c6digo ALFA (Automated Line Fitting Algorithm,
versao 1.0.140; Wesson 2016). Este codigo ajusta automaticamente o espectro fornecido,
determinando o continuo e assumindo perfis Gaussianos para as linhas espectrais. A saida
do codigo contém o espectro ajustado e os fluxos de cada linha identificada, acima do
sinal-ruido minimo igual a 3. O cédigo também sugere a identificacao do ion que produz a
linha. Todas as linhas identificadas foram verificadas e analisadas com relagao ao ruido e a
qualidade do ajuste. O cédigo é capaz de determinar o fluxo de blends de linhas conhecidas.
Para os casos onde a separacao das linhas nao é clara, analisamos os fluxos como se fossem
limites superiores.

Em arquivos 3D, como o caso do cubo de dados, o ALFA assume os eixos x e y como
espaciais e 1é o espectro em cada pixel do eixo z. Os espectros sao somados para formar

um unico espectro. Depois de identificar as linhas de emissao, o continuo é ajustado
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e subtraido. Os cubos de dados das NPs foram colapsados pelo ALFA, formando um
espectro integrado.

O continuo é identificado pelo ALFA como o 25° percentil do fluxo em janelas de 100
valores ao longo do espectro. Para as bordas no comeco e final do espectro, é ajustado o
valor do 26° percentil. O valor da janela pode ser escolhido pelo usuario. Neste trabalho,
o valor da janela para ajuste do continuo é 51.

O ajuste das linhas de emissao ¢é feito por um algoritmo genético. Esse é um algo-
ritmo de optimizacao cujas solugoes sofrem mudancas para se tornarem solugoes melhores.
Primeiramente, ele cria uma populagao de espectros sintéticos de fluxos arbitrarios. Sé
sao calculados fluxos dentro de 5 ¢ do centro da linha. A qualidade do ajuste é testada
pela soma dos quadrados da diferenga entre o espectro observado e o sintético. O tama-
nho da populagao de 2000 espectros sintéticos foi utilizado neste trabalho. Os 30% dos
membros da populagao com melhor ajuste sao escolhidos para gerar outros membros com
seus parametros até atingir o valor especificado de populacao. Essa porcentagem pode
ser escolhida pelo usuario. Neste trabalho, a fracao de populacao que fica retida em cada
geracao, chamada pressao, foi escolhida como 10%. O numero de geracoes escolhido para
esse processo foi de 2000 geragoes. A incerteza é calculada pela raiz quadratica média dos

pontos em uma janela de 20 unidades, excluindo os dois maiores valores de residuo.

2.7.2 Abundancias quimicas

A partir dos fluxos determinados para o espectro integrado, realizamos a andlise nebu-
lar, determinando extinc¢ao, condigoes fisicas e abundancias, como discutido na Se¢ao 1.4.
Para estes calculos, utilizamos o cédigo NEAT (Nebular Empirical Analysis Tool, versao
2.2.40; Wesson et al. 2012). O NEAT foi utilizado para andlise do espectro integrado
obtido com o ALFA, de forma independente da andlise dos mapas de emissao. O cédigo
fornece o valor do coeficiente de extingao, os fluxos de linhas corrigidos por extingao,
densidades eletronicas, temperaturas eletronicas, abundancias ionicas, ICFs, abundancias
quimicas e ADFs.

O célculo do coeficiente de extingao c¢(Hf) é feito a partir da comparacao das razoes
entre a linhas mais baixas da séries Balmer do hidrogénio (decremento de Balmer), como
discutido na Secao 1.4.3. O cddigo calcula o coeficiente a partir de cada uma das razoes

Ha/HpB, Hy/HpB e Hi/HS. Esta tltima nao esta presente em nosso espectro e, portanto, nao
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¢ incluida no calculo. O valor final é uma média ponderada pelas respectivas intensidades
de linhas. Como as razoes dessas linhas dependem, mesmo que de forma nao muito forte,
da temperatura e densidade, o calculo é realizado de forma iterativa com a determinagao
das condigoes fisicas.

O coeficiente determinado é usado para a correcao de avermelhamento das intensidades
das linhas, que é realizada pelo proprio cédigo. A lei de extingao padrao usada pelo NEAT
na corre¢ao do avermelhamento é a determinada por Cardelli et al. (1989), diferente da
utilizada com o PyNeb, publicada por Fitzpatrick (1999), mas a diferenga entre essas duas
leis é pequena se comparada as grandezas das incertezas.

A temperatura e a densidade também sao obtidas por um processo iterativo, em trés
zonas distintas na nebulosa: de alta, média e baixa ionizagao. Primeiramente é assumida
uma temperatura de 10000 K e as densidades sao calculadas pelas razoes de linhas es-
pecificas de cada zona. Com essas densidades, as temperaturas sao calculadas. Com as
temperaturas, é feita uma média ponderada utilizada para recalcular a densidade. Com
esta ultima, a temperatura é recalculada. As razoes de linhas de cada zona e seus res-
pectivos pesos na média ponderada podem ser encontradas na Tabela 2 de Wesson et al.
(2012).

As abundancias ionicas sao entao calculadas por interpolacao das razoes de linhas
tedricas calculadas para a densidade e a temperatura inferidas no valor observado. Quando
h& varias linhas do mesmo fon, é feita uma média dos valores encontrados para cada ion.
No caso de linhas colisionalmente excitadas, é feita a média ponderada entre os valores
para cada linha observada. A intensidade é usada como peso para favorecer linhas com
melhor sinal-ruido. No caso de linhas de recombinacao, as abundancias ionicas sao obtidas
pela média dos valores encontrados para cada multipleto.

As abundancias totais sao calculadas pela soma das abundancias de cada ion observado
do elemento. Como nem todos os fons que podem ter abundancia importante sao obser-
vados, usa-se ICFs para corrigir essa auséncia. Usamos os ICFs publicados por Delgado-

Inglada et al. (2014).
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Capitulo 3

Estudo da nebulosa He 2-108

Dentre os quatro objetos estudados neste trabalho, a NP He 2-108 ganhou atengao
especial por apresentar caracteristicas interessantes tanto no espectro integrado quanto
nos mapas de fluxo. Essas caracteristicas nao publicadas previamente sdao apresentadas

neste capitulo.

3.1 Analise do espectro integrado

O espectro integrado obtido para a nebulosa da NP He 2-108 é mostrado na Figura 3.1.
O espectro foi obtido a partir do cubo de dados das observagoes com magnificagao 1:1.
O espectro integrado obtido a partir das observacoes com magnificacao 2:1 é bastante

semelhante a este e, por isso, nao o incluimos aqui.
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Figura 3.1: Espectro integrado da NP He 2-108. As linhas atomicas mais intensas sdo identificadas.

No espectro integrado, pode-se identificar linhas atomicas intensas de recombinacao de
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hidrogénio Her, HB e H~, linhas de recombinacdo de He I em 4471 e 5876 A, assim como
as linhas proibidas de [O III] em 4959 e 5007 A, [N II] em 6548 e 6584 A e [Ar III] em
7136 A.

Também foram identificadas linhas mais fracas de hélio, carbono, nitrogénio, oxigénio,
argonio, cloro, enxofre e ferro. Estas linhas podem ser vistas nas Figuras 3.2 e 3.3, onde
o espectro é mostrado com escalas expandidas. A identificacao das linhas foi feita com o
auxilio do cédigo ALFA. Como descrito na Segao 2.7, esse codigo fornece um ajuste para
espectro (linhas e continuo) e também sugere identificagdo para as linhas. Suas sugestoes
de identificacao foram verificadas por comparacao com outras publicacoes da literatura
(Osterbrock e Ferland, 2006; Van Hoof, 2018; Aleman et al., 2019). O ajuste do espectro
feito com o cédigo ALFA é mostrado nas Figuras 3.2 e 3.3 para comparagao.

Nas Figuras 3.2 e 3.3, é possivel ver mais detalhes do espectro. O continuo apresenta
um fluxo baixo e decrescente com o comprimento de onda (Fig. 3.3). Essa varia¢ao acontece
devido a contribuicao estelar que é maior no azul. Estrelas centrais de NP emitem mais
intensamente no ultravioleta.

O espectro também apresenta linhas certas caracteristicas que podem ser atribuidas a
estrela central. Os comprimentos de onda A\5890 e A5895 apresentam uma absor¢ao que
permanece no espectro da estrela central. Essas linhas sao identificadas como dubleto de
sodio, que é caracteristico em estrelas de baixa temperatura.

A comparacao entre o perfil da linha observada e o ajuste da gaussiana para a linha
Ha na Figura 3.3 evidencia um alargamento na base da linha. Nao ha clara evidéncia de
asas alargadas em outras linhas. No entanto, notamos que Ha é a linha mais intensa do
espectro, o que poderia explicar a deteccao exclusiva nesta linha.

Uma regiao interessante do espectro ¢ a regiao compreendida entre A4630 e A4660.
Essa regiao apresenta um grupo de linhas (doravante chamado de complexo A4630), na
maioria de recombinagao de metais, que sao detectadas apenas na regiao central da NP.
Essas linhas foram identificadas como N IT A\4630, N IIT A\4634, O II \4639, blend de C III,
O IT e C TII M\647,49,50 e [Fe III] A\4658.

As linhas de absorgao vistas em A5577, A6300 e A6363 nao sao de origem nebular ou
estelar. Elas coincidem com linhas de [O I] e sao resultado do processo de subtragao da
emissao do céu. Isso pode ser inferido pela inspe¢ao dos mapas de fluxo do nosso cubo de

dados. Estas linhas nao interferem na analise nebular efetuada.



61

Secao 3.1. Anélise do espectro integrado

o
9
SR e e T 2
{2 =
_ ~ .m =
)
T [ o N L ittt mtt w
o [|mmremepe-e—em===mooooe--o
a
< = S _
= 18 =
e < 18 z
= - S ]
|||||||||||||||||||||||||| = N
H () e e =
m IIIIIIIIIIIIIIIII .‘I\_ IIIIIIIII = =
< S  TrYUtTrttTTUTUTUTUTUTVU,yYTT e Ml |||||||||||||
10
=
S ? I3 R e
< =
\n =
- - P
s g < <
o 1= ®© © ©
I o IO e S R S 5 18 s k-]
£ ® c o £
(] ¥ 0 18 o
[] [] n @
||||||||||||||||||||||||| T T T
o
12 2 2 2
o e o € c
........................... o A ]
£ S E o E
< = I -
Q. — Q. n Q =
£ g £ £ o
w =] (=] ] [ ) S N
18 0 | o o
< = S
[] I~
T < 18 e ety pa bl Rt
IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII — =
||||||||||||||||||||||||| = N -
= S .
] 0] =
o
® 3 19 =
S S e R Do e 2 -
7] —— = =s——————-———q© (0] :
2 3 = < T 13
O < =] N R Y R I 2
° 9 = .
frar ey o =
58y 1§
a o @ ~ 3
o a £ 10
w w3 L
H 1
b ]
i 1 o
| | | | | n | | I I I I | L d
o ® © < o~ o =) © ~ o © =) [ © < o~ o
4 S © oS 9o g = 9 o 9o S 4~ o o© oS o 9
=} IS} IS} o o o IS} o o IS} o =} o IS IS} o o
(;-¥ 1-S -Wd 4;_0T) oxn|4 ({-Y 1-S 1-Wd 4;_0T) oxn|d ({-¥ 1-S -Wd 4;_0T) oxn|d ({-¥ 1-S -wd 4;_0T) oxn|d

5700 5750

5650
1 nomeado).

5600

101N responsave

’

5550
Comprimento de Onda (4)

5500
tracejadas com o

5450

5400
com o cédigo ALFA (cubo azul). As linhas de emissao nebular identificadas sdo indicadas (linhas
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Figura 3.3: Idem a Figura 3.2, para a regiao vermelha do espectro.
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3.1.1 Fluxo das linhas de emissao

Com o codigo ALFA | também medimos os fluxos das linhas. A excelente qualidade do
ajuste do espectro feito pelo codigo para essa medigao pode ser vista na comparacao entre
o espectro observado e ajustado nas Figuras 3.2 e 3.3. O residuo do ajuste é tipicamente
menor que 15 % e estes valores mais altos sao dominados pelo continuo devido a seu
baixo fluxo. Alguns valores mais altos sao vistos na regiao das asas de algumas linhas, em
particular de Ha (que serd discutida a seguir) e em \6584, onde chegam a 40 %. Como o
fluxo ali é muito baixo frente ao fluxo total das linhas, isso nao afeta de forma significante
os fluxos da linhas. Em A5890, A6300 e A6363 também sao vistos altos valores de residuos.
Nesse comprimentos de onda estao os artefatos resultantes da subtragao imperfeita do céu
que nao sao levados em consideracao em nossa anélise.

A Figura 3.4 mostra em detalhe algumas linhas da NP He 2-108, juntamente com o
ajuste feito com o cédigo ALFA. Para cada quadro, ha o residuo percentual do ajuste. As
linhas mostradas sao utilizadas para obter propriedades fisicas da NP, por isso é necessario
que elas sejam bem ajustadas. De fato, o cédigo fornece ajustes de alta qualidade. Em
todos os picos de linhas o residuo é praticamente nulo. Os maiores valores de residuo sao
referentes as asas das linhas, principalmente para Ha, onde existe o alargamento. Como o
ajuste nao considera esse alargamento, o residuo percentual é alto.

A base alargada da linha de Ha mostrada anteriormente na Figura 3.3 nao pode ser
vista na Figura 3.4 devido a escala da imagem. Esse alargamento ¢ muito pequeno em
comparacao ao fluxo total da linha. O dubleto de [S II] A6716 e A\6732 é bem resolvido.
O multipleto de [O II] é resolvido em duas linhas em A7220 e A7230, embora o conjunto
possua quatro. Cada linha acima tem duas componentes. Assim, tratamos o multipleto
como um dubleto durante a analise, somando os fluxos das linhas nao resolvidas.

A Tabela 3.1 mostra os fluxos das linhas e as respectivas incertezas obtidos com o
ALFA para a NP He 2-108. As linhas incluidas sao detectadas com razao sinal para
ruido (S/N) > 3. Com nosso espectro foi possivel identificar vérias linhas de emissao, mas
apenas as linhas com S/N > 6 foram utilizadas para o cdlculo de propriedades fisicas e
quimicas do gas. Nas duas primeiras colunas, sao apresentados os comprimentos de onda
observado (Ags) € de repouso (Aqes) das linhas. Os fons responsdveis pela emissao sao

identificados na terceira coluna. Na quarta e quinta colunas estao os valores de fluxo F())
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Figura 3.4: Detalhe das linhas de emissao da NP He 2-108 com o ajuste feito com o ALFA (azul). Sao
mostrados os residuos percentuais do ajuste para cada quadro. Em ordem de leitura: Hy, HS, [O III],
[N II], Her, [N II], dubleto de [S II] e multipleto de [O II].

e os respectivos erros. Na sexta e sétima colunas sao fornecidos os fluxos corrigidos por

avermelhamento I(\) e o erro associado, respectivamente. As trés ultimas colunas mostram

os valores de fluxo medidos por Torres-Peimbert e Peimbert (1977), Pottasch et al. (2011)

e Gérny (2014). Todos os fluxos s@o relativos a Hf e escalados para HB = 100, sendo seu

valor integrado HB = 1.9 x107 2 erg s~' ecm™2 A~

Tabela 3.1 - Fluxos das linhas de emissao de He 2-108.

)\obs

)\rest Ion

F)

Erro

I\

Erro TP77 A90

G114

4267.44 4267.15

Cu

0.47

0.09 0.57 0.11 - -
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4340.77
4363.51
4388.23
4409.60
4415.20
44771.66
4515.02
4607.20
4621.56
4630.71
4634.31
4639.03
4647.59
4649.30
4650.42
4651.64
4658.27
4685.85
4788.31
4861.51
4881.34
4922.17
4959.15
5007.08
5015.92
5047.98
5270.65
5517.92
9537.86
5666.90
5679.85
9696.21

4340.47
4363.21
4387.93
4409.30
4414.90
4471.50
4514.86
4607.03
4621.39
4630.54
4634.14
4638.86
4647.42
4649.13
4650.25
4651.47
4658.10
4685.68
4788.13
4861.33
4881.11
4921.93
4958.91
5006.84
5015.68
5047.74
5270.40
5517.66
9537.60
5666.63
5679.56
5695.92

Hr1
[O 111]
He 1
Ne 11
O 1
He 1
N 111
[Fe 111]
N 11
N1
N 111
O 1
C 11
O
C 11
C 111
[Fe 111
He 11
N 11
Hr1
[Fe 111
He 1
[O 111]
[O 111]
He 1
He 1
[Fe 111
[Cl 111]
[Cl 111]
N 11
N1
C 11

35.52
0.17
0.68
0.10
0.17
4.68
0.14
0.12
0.18
0.53
0.84
0.43
0.69
0.54
0.43
0.33
0.53
1.14
0.17
99.91
0.13
1.65
56.57
175.55
3.39
0.35
0.26
0.54
0.48
0.25
0.44
0.51

0.18
0.05
0.06
0.02
0.02
0.09
0.04
0.04
0.03
0.09
0.11
0.12
0.13
0.11
0.10
0.10
0.05
0.11
0.04
0.14
0.02
0.04
0.22
0.35
0.21
0.05
0.04
0.03
0.02
0.03
0.06
0.06

43.01 0.23

0.27
0.79
0.17
0.18
0.44
0.17
0.16
0.17
0.52
0.63
0.43
0.92
0.44
0.56
0.48
0.64
1.06
0.21
100
0.12
1.64
55.4
168
2.87
0.27
0.28
0.44
0.38
0.22
0.38
0.45

0.07
0.07
0.03
0.03
0.11
0.05
0.05
0.03
0.10
0.12
0.13
0.14
0.12
0.12
0.11
0.05
0.12
0.05
1
0.02
0.04
0.1

0.21
0.04
0.03
0.02
0.02
0.02
0.05
0.05

43:
1.1:

44

46.88
1.3¢
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5711.04 5710.77 N1 0.16 0.03 0.09 0.03 - - -
5754.90 5754.60 [N 1] 0.77 0.02 0.60 0.02 - - 0.56
5875.96 5875.66 Her  20.87 0.12 16.40 0.11 17: 175  16.77
5932.08 5931.78 N 1I 0.25 0.06 0.21 0.05 - - -
5941.95 5941.65 N 11 0.27 0.07 0.21 0.05 - = -
6312.37 6312.10 [Stm] 092 0.07 0.73 0.05 - - 0.79
6548.38 6548.10 [N 1] 36.69 0.72 25.60 0.52 - - 21.98
6563.05 6562.77 H1 417.16 0.75 290 1 295: 310  285.61
6583.78 6583.50 [N 1] 11297 1.88 794 1.4 1050 90 69.73

6678.47 6678.16 He 6.84 0.07 4.73 0.06 3.9 - 4.85
6716.75 6716.44 [S 11 266 006 1.86 0.04 - - 2.01
6731.13 6730.82 [S 11 349  0.08 244 0.05 - - 241
7065.58 7065.25 Hel 4.65 0.06 298 0.04 - - -

7136.12 7135.80 [Ar 1] 24.32 0.11 1547 0.12 - 15 15.39

7231.65 7231.32 C 0.72 0.11 0.51 0.07 - - -
7236.52 7236.19 C1 1.17  0.11 0.78 0.08 - - -
7281.68 7281.35 Hel 1.34  0.08 0.85 0.05 - - -
7320.32 7319.99 [O1u] 228 0.10 144 0.06 5.2 - 2.78 ¢
7330.00 7330.20 [O1u] 0.13 0.08 0.74 0.05 - - ¢

Notas: (:) Valores incertos. (a) Erro ao redor de 40%. (b) Erro ao redor de 20%. (c) Linha
do multipleto do [O II]; fluxo total fornecido. Referéncias: A90: Comunicagio particular
com A. Acker publicada em Pottasch et al. (2011). G14: Gérny (2014).

TP77: Torres-Peimbert e Peimbert (1977).

3.1.2 Perfil das linhas de emissao

Devido a larga asa observada na linha de Ha, investigamos os perfis de distintas linhas
em duas regioes da nebulosa: a regiao central e a regiao externa. A Figura 3.5 mostra o
perfil de algumas linhas em duas regioes da NP He 2-108. A curva azul mostra o espectro
na regiao central da nebulosa (ap 1 na imagem de Ha), enquanto a curva laranja mostra
0 espectro na regido mais externa e mais brilhante em Ho (ap 2). Esses espectros foram

obtidos tomando o espectro integrado de duas areas de 3x3 pixels no cubo da NP. A
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integracao foi feita com um programa proprio, escrito por H. Monteiro.



68 Capitulo 3. Estudo da nebulosa He 2-108

100 50 I 50
80 l ‘ ‘ 40 ‘ ‘ 40
60 - ‘ | 30 4 30 4
— apl ‘
ap2 J 1
401 p. | 20 20 |
10 - ‘ 10 A ‘
20 | | | | \
| | | WA = /
l \| |\ o 4 ~7
0 fPonmat Vo 0TV "\,./ 0 7
6530 6540 6550 6560 6570 6580 6590 6600 4850 4855 4860 4865 4870 5000 5005 5010 5015 5020
50 50 n
J 40 [
40 40 | ‘
30 4 ‘ 30 4
30 4 |
204 204
204 | ‘
10 4 [ |
\ 10 A
10 A
0 Ht o, n
0 P
O ot i -10 A % Ay
W LW
Wi 10
-10 ‘ : : : -20 : : : : : : : : :
4600 4620 4640 4660 4680 4700 5860 5870 5880 5890 5300 4325 4330 4335 4340 4345 4350

Comprimento de onda (&)

Figura 3.5: Detalhes do perfil de algumas linhas da NP He 2-108. O espectro foi extraido em duas
regides distintas da NP, como indicado na imagem na parte superior da figura. A curva laranja

corresponde a regiao mais externa e a linha azul corresponde a regiao central.
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O perfil da linha de Ha apresenta claramente um alargamento em sua base na regiao
central que nao é visto na regiao mais externa da NP. O alargamento da linha de Ha
ja foi identificado em vérias NPs e as possiveis causas foram estudadas por Arrieta e
Torres-Peimbert (2003). Para 10 das 11 NPs estudadas por eles, o espalhamento Raman
é o mecanismo que melhor explica o alargamento das linhas. O alargamento de linhas
também pode ser causado pela contribuicao de estrelas centrais com linhas de emissao
(Gérny, 2014). Estrelas centrais tipo [WC] apresentam linhas largas no espectro. Para
a He 2-108, outras caracteristicas de emissao da estrela central sao indicativos de que a
emissao da CSPN seja a causa do alargamento da linha.

No espectro da regiao central da nebulosa, as linhas de HB, Hvy e He I A\5876 apre-
sentam uma pequena absor¢ao em comprimentos de onda menores que a linha. Essa ¢é
uma caracteristica conhecida como perfil P Cygni, indicativo de um envelope de gds em
expansao ao redor da estrela.

A regiao entre as linhas entre A\4620 e A\686 apresenta emissao somente na regiao

central da NP, assim como é o caso da linha de He II \4685.

3.1.3 Espectro da regiao central

Como visto acima, o espectro da regiao central apresenta varias diferencas com relagao
ao espectro do restante da nebulosa. Nessa regiao a estrela central pode contribuir signi-
ficantemente para o espectro. Para avaliar a contribuicao da estrela e estudar qual estrela
que melhor explicaria as caracteristicas desse espectro, realizamos um estudo do espectro
da regido central em colaboragao com Marcos A. Faria (INPE, comunicacao particular).
Extraimos o espectro da regiao central do cubo de magnificagao 2 : 1 da NP e subtraimos a
contribuicao nebular. Foram ajustadas gaussianas bidimensionais na regiao central da NP
em cada ponto do eixo espectral. As Figuras 3.6 e 3.7 mostram a comparacao entre dois
espectros estelares sintéticos e o espectro observado na regiao central de He 2-108. Os es-
pectros sintéticos mostrados sao os que melhor se ajustaram ao observado. O espectro em
magenta corresponde a uma estrela com T, ¢r = 5250 K, log g = 5.0 e metalicidade = —1.3.
O espectro azul corresponde a uma estrela com T¢r; = 14000 K, log g = 2.0 e metalicidade

=-1.3.
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Figura 3.6: Espectro da regiao central da NP He 2-108. A curva preta é o espectro observado. As linhas
azul e magenta sao os espectros sintéticos de duas estrelas (vide texto). O fluxo é dado em unidades

arbitrarias.
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Figura 3.7: Idem a Fig. 3.6, mas para o espectro vermelho.
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A absorcao vista em A5876, referente ao He I, é caracteristica de estrelas com T >
11000 K. O dubleto de sédio (Na I) AA5890,5895 é caracteristico de estrelas com T <

10000 K. Isso podem indicar a existéncia de um sistema binario no centro da NP.
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Figura 3.8: Detalhe do espectro da regiao central para melhor visualizagao das absorcoes em A5800 e
A5812 da NP He 2-108.

Nota-se que a regiao do complexo de linhas, entre A4630 e A4660, no segundo painel
da Figura 3.6, nao ¢é ajustada por nenhum dos espectros sintéticos, o que indica que essas
linhas tenham origem nebular. Outra hipdtese é a origem em outros tipos de estrelas de
mais alta temperatura efetiva, como [WC] ou [WELS].

As linhas foram atribuidas a estrela central por Gérny (2014) (G14), mas ¢ dificil de
determinar sua origem. Trabalhos como o de Tylenda et al. (1993) concluem que essas
linhas de origem estelar sao causadas por estrelas com fracas linhas de emissao denominadas
[WELS]. Trabalhos como o de Weidmann e Gamen (2011a) concluem que a presenca das
linhas ¢ justificada pela CSPN ser tipo Wolf-Rayet, ou [WC]. Parthasarathy et al. (1998)
concluem que sao diferentes fases de uma mesma trajetéria evolutiva. Eles classificaram
a estrela central dessa NP como [WELS] que sao [WC]-PG1159, ou seja, [WELS] seriam
uma transicado entre as fases p6s-AGB e pré-ana branca. Como o grupo de [WELS] é
heterogéneo, G14 introduziu um terceiro tipo de estrela central com linhas de emissao,
as very late type (VL). Esse novo grupo apresentaria fracas linhas de emissao, como as
[WELS], e apresentaria linhas de C IV largas, como as [WC]. No espectro de baixa resolugao

dele, nao é possivel fazer a classificagao da CSPN da He 2-108.
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As linhas do dubleto de A5801 e A5812 foram analisadas por Marcolino e de Aratijo
(2003) e identificadas como C IV com perfil P Cygni. A regido desse dubleto é mostrada na
Figura 3.3 e é visto um comportamento parecido ao espectro de MA03. Esses comprimentos
de onda também sao mostrados no primeiro bloco da Figura 3.7 e sao vistas em detalhe
na Figura 3.8. O espectro observado nessa regiao é parecido com o de MA03, mas nao é
possivel afirmar que se trata de linhas com perfil P Cygni.

No trabalho de Marcolino e de Aratjo (2003) (MAO3), eles ressaltam que as linhas de
N IIT A\4634 e A\4641 sao presentes em [WELS] e a primeira é menos intensa que a segunda.
A primeira é vista no nosso espectro ao lado da linha nomeada de N IT A4630, mas a \4634
nao pode ser separada da A\4639, identificada como O II. Eles identificam a linha A4658
como C IV, enquanto a andlise do nosso espectro com o ALFA identificou a mesma linha
como [Fe III]. E visto no mapa de fluxo (Segao 3.2) que o comprimento de onda \4658 é
estendido um pouco além da regiao central, o que pode indicar que essa emissao ¢ nebular.

A identificacao de C IV é uma importante caracteristica para a classificagao da estrela
central como [WELS] (Marcolino e de Aratjo, 2003), mas a andlise nao é simples de ser
feita. O complexo de linhas é uma regido também vista em estrelas tipo Wolf-Rayet (WC)
(Weidmann e Gamen, 2011b). Weidmann et al. (2015) discordam do uso de [WELS] como
tipo de classificacao pois muitas das CSPN foram assim classificadas a partir de espectros
de baixa resolugao. Com nosso espectro de média resolucao sao vistas caracteristicas de
[WELS], como as absorgdes em A5801 e A5812, linhas no blend de A4650 e alargamento
da linha de Ha. Essas caracteristicas sao evidéncias de que ha ventos no centro da NP
He 2-108.

Parthasarathy et al. (1998) encontraram para véarias CSPN classificadas como [WELS]
a absorcao em He II \5412, vista com dificuldade na Figura 3.2 mas clara no espectro
estelar da Figura 3.6. Eles concluem que [WELS] sao estrelas na fase intermediéria entre
[WC| e PG1159 (pré-ana branca), chamadas [WC]-PG1159, e assim classificaram a estrela
central da NP He 2-108.

Como discutido na Se¢ao 3.1.2, algumas linhas no espectro da He 2-108 apresentam
um perfil P Cygni, como Ha,, HB e Hy. No segundo bloco da Figura 3.6, a linha de He I
A4685 também parece ter uma absorcao antes da emissao.

E visto que, na linha de Ha no penultimo bloco da Figura 3.7, a linha de emissao tem

a base larga e nenhum dos espectros sintéticos é ajustado.
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Figura 3.9: Espectro da regido central da NP He 2-108. A curva preta é o espectro observado. A linha

azul é o espectro ajustado de uma estrela Wolf-Rayet. O fluxo é dado em unidades arbitrérias.
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A Figura 3.9 mostra uma comparacao feita entre o espectro da regiao central e um con-
junto de modelos de estrelas Wolf-Rayet de subclasse WN (Griéfener et al., 2002; Hamann
e Grifener, 2004). O modelo considera que a estrela é uma Wolf-Rayet e que a atmosfera
se expande com simetria esférica. Cada conjunto de modelos é caracterizado com lumino-
sidade, velocidade terminal do vento e composicao quimica, entre outros parametros.

Com o ajuste mostrado na Figura 3.9, o modelo estelar melhor ajustado resulta em
temperatura efetiva de 1.5y = 35481 K, massa de 13.0 Mg, log g=3.404, log L= 5.3 L¢. E
interessante observar que vérias linhas sao ajustadas no espectro da CSPN com o modelo
de estrela WN. Algumas delas sao Hvy, N III \4634, \4640, He IT \4686, He 1T A\5876 e
Ha. As boas correspondéncias entre o espectro da regiao central observado e o modelo de

estrela Wolf-Rayet sao indicios de que, na regiao central da NP, ha ventos estelares que

resultam em linhas de emissao.

3.1.4 Diagnéstico de linhas e abundancias quimicas

A Tabela 3.2 mostra os resultados de diagnéstico do gés obtidos com o codigo NEAT
a partir do espectro integrado da NP He 2-108 e a comparacao com dados de Pottasch
et al. (2011) e Goérny (2014). Nesta tabela sdo mostrados os valores (corrigidos por ex-
tingao) de densidade de fons de baixa e média ionizagao e temperatura de baixa ionizagao,
temperatura de He I (A6576/4471, A\6678/4471) e extingao interestelar a partir da média
ponderada das extingoes das razoes de linha Ha/HS e Hy/Hf. Para o diagndstico e célculo
de abundancias quimicas, consideramos as linhas com valor de confianca maior que 6 o.

O coeficiente de extingao desta NP foi determinado por varios autores e os resultados
sao coerentes com o valore que obtivemos, mesmo com os métodos ou dados nao sendo
exatamente iguais. Observagoes do espectro com fenda longa por Torres-Peimbert e Peim-
bert (1977) fornecem um coeficiente igual a 0.4. Nao estd claro no artigo se as observagoes
incluem toda a NP (eles afirmam somente de forma geral para todos seus objetos que a
abertura nao necessariamente cobre o objeto inteiro; a fenda foi posicionada na direcao
este-oeste). Esses autores usam as mesma razoes que nés e um método similar. FEles
determinam o coeficiente com um ajuste das razoes observadas aos valores tedricos de
Brocklehurst (1971). Note nao hé uso de pesos distintos para diferentes linhas. Esse valor
deve ser usado com cuidado, pois os préprios autores indicam que os fluxos tem alta incer-

teza. Pottasch et al. (2011) determina o coeficiente de 0.53 através da comparacao entre
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Tabela 3.2 - Principais resultados de diagndstico obtidos com o NEAT para a NP He 2-108 comparados
com dados da literatura.

Este trabalho P11 Gl14

Extingao:

c(Hp) (Ha/HpB) 0.52 £+ 0.01

c¢(HB) (Hy/Hp) 0.74 £+ 0.01

c(HB) médio 0.54 £0.01 0.53 0.51

Densidade (Baixa Ionizagao):
Razdo [S 11] 6731 /6717 1.31 + 0.04
Densidade [S II] (cm™) 1530 + 160 - 871

Densidade (Média Ionizagao):
Razio [Cl I11] 5537/5517 0.85 + 0.07
Densidade [C1 ITI] (cm™3) 870 + 371 - -

Temperatura (Baixa Ionizagao):
Razio [N I1](6548-+6584) /5754 172 £ 6

Temperatura [N II] (K) 7860 £ 80 8083

P11: Pottasch et al. (2011), G14: Gérny (2014).
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o fluxo de Hp observado por A. Acker (comm. priv.; observagbes nao publicadas para o
‘1990 Acker-Stenholm ESO survey of southern PNe’) e o valor que estimam a partir de
observagao do fluxo do continuo em radio em 6cm para esta NP (medido por Milne e Aller
1975). Esse valor é bem préximo ao encontrado no nosso trabalho, de ¢(HS) = 0.54. Frew
et al. (2013) determina o valor de 0.53 com base na comparagao da razao Ha/Hf observada
e do valor tedrico de 2.86 publicado por Hummer e Storey (1987). Os fluxos foram obtidos
por imageamento que incluiu toda a NP (abertura de 1.8”). Gérny (2014) obteve o valor de
0.51 usando observacao com fenda longa de 1.8”. O valor foi determinado usando a razao
Ha/Hp, parte do processo de reducao, e uma corregao extra para reproduzir os valores
das demais linhas de H I de seu espectro. Os coeficientes de recombinagao que usou sao
de Seaton (1979).

A Tabela 3.3 mostra os resultados de abundancias ionicas e totais de alguns elementos
obtidas através do espectro integrado e resultados de Pottasch et al. (2011) e Gérny (2014).
Nossos resultados foram calculados com o NEAT, utilizando apenas as linhas com mais de
6 o de confianca.

A abundancia total de Ar encontrada neste trabalho foi menor que o valor obtido por
Pottasch et al. (2011), de Ar/H = 5.1x107% A abundéncia colisional de N encontrada
por eles, de N/H = 6.00x107°, é semelhante & encontrada neste trabalho, como mostra a
Tabela 3.3. Gérny (2014) encontrou as abundancias de Ar/H = 1.92x107° (incerta), com
limites superior e inferior 2.85x107% ¢ 1.36x107% ¢ N/H = 2.8x107°, com limites superior
e inferior de 3.78x107° e 2.19x1075.

A abundancia de O/H encontrada por P11 foi de O/H = 2.8x107*. G14 encontrou
O/H = 1.91x107%, com limites superior e inferior dados como 2.80x10™* e 1.39x107.

A abundancia das linhas de recombinacao He concordam com o valor encontrado por
Pottasch et al. (2011), de He/H = 0.11. Gérny (2014) encontrou a abundancia de He/H
= 0.126, que é marcado por eles como valor incerto.

O fator de discrepancia de abundancias calculado a partir das linhas de nitrogénio
foi determinado como ADF(N/H) = 55.30755). Como as linhas de recombinacio O nao
tem alto valor sinal-ruido no espectro, nao foi possivel obter o ADF(O/H) neste trabalho.
Nao sao encontrados ADFs na literatura para essa NP. Tsamis et al. (2004) sugerem que
altos valores de ADF sao causados por enriquecimento de emissao de ORLs devido ao gés

frio ionizado em inomogeneidades deficientes de hidrogénio. Essas inomogeneidades, com
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a evolucao da NP, originariam noédulos cometarios, mas a resolucao espacial dos nossos
dados nao permitem observar tais estruturas.

O valor de S/H obtida por Pottasch et al. (2011) foi de S/H = 8.1x107%. A abundancia
de S/H encontrada por Gérny (2014) é incerta, com limites superior e inferior de 3.21x107%
e 1.06x107%, E importante lembrar que o método de observacao destes trabalhos é dife-
rente da espectroscopia de campo integral. O espectro de baixa resolu¢ao de Gérny (2014)
da NP He 2-108 foi incluido na andlise deles com propésito de ilustracao. Neste trabalho
é obtido o espectro de toda extensao da NP, que pode mostrar resultados nao obtidos
anteriormente. Como foi visto nos mapas de fluxo das Figuras 3.11 e 3.10, a NP He 2-108
apresenta uma estrutura mais complexa que uma esfera homogénea. A complexidade da
estrutura da NP pode ser a causa da divergéncia entre alguns resultados. A observacao de
NPs com espectroscopia de campo integral é importante para melhor analisar se a estrutura
do objeto influencia diretamente a determinacao de parametros fisicos e quimicos do gas.
Em especial, para a He 2-108, as andlises espacialmente resolvidas tém uma contribuicao

relevante que levou a descoberta de estruturas nao observadas anteriormente.
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3.2 Analise espacialmente resolvida

3.2.1 Mapas de Emissao

A morfologia da NP He 2-108 é classificada em aproximadamente circular ou eliptica
(Acker et al., 1992; Tylenda et al., 2003), o que é mostrado também pelos mapas que
obtivemos por espectroscopia de campo integral. Os mapas de fluxo das linhas de emissao
sem correcao de avermelhamento obtidos a partir do cubo com magnificacao 1 : 1 sao
mostrados nas Figuras 3.10 e 3.11.

Nos mapas, duas estruturas principais sao imediatamente identificadas: uma regiao
nuclear e um estrutura de anel circundante. Algumas linhas sao emitidas em ambas as
estruturas, enquanto outras sao emitidas exclusivamente em uma delas. As linhas de N III
A4634, [Fe III] A\4658 e A5270 na Figura 3.10 e C III A5696, O II A\4907 e He II 4685 na
Figura 3.11 sao emitidas predominante na regiao central da NP. Essa regiao tem tamanho
angular <5” ao redor da estrela central.

As linhas de C IIT \5696, C II A7236 e He II A\4685 foram identificadas por Gérny
(2014) como estelares. De acordo com nossa andlise do perfil de linhas na Se¢ao 3.1.2 e no
espectro estelar da Secao 3.1.3, as linhas de N IIT A\4634, He IT A\4685 e C III A\5696 sao
estelares, mas a de C II A7236, como mostra a Figura 3.11, tem emissao nebular.

No mapa de He IT A4685 da Figura 3.11, o fluxo é predominante na parte central da NP,
com menos de 5”de abertura. A presenca dessa linha de He II é inesperada, pois estrelas
centrais com temperaturas efetivas menores que 40 kK nao conseguem produzir emissao
significativa dessa linha. Para produzir a razao He 11 \M4685/H/3 observada é necessaria uma
estrela com temperatura ao redor de 60 kK (Gurzadian, 1988). Uma possivel explicagao
dessa alta razao é a emissao de He II de ventos estelares, que teriam densidades mais altas
com relagao ao gas, mas essa alternativa precisa ser melhor investigada.

A linha de [CI III] A5517 apresenta fluxo baixo com relacdo aos demais representados
na Figura 3.11. Além da emissao na regiao central, ha emissao extensa ao redor. A parte
leste da NP aparece com maior fluxo, enquanto a parte oeste é bem menos intensa.

Os mapas de Ha, HS e Hy na Figura 3.10 apresentam uma estrutura anelar, i.e, com
menor fluxo na regiao central da NP e maior brilho na parte mais externa da regiao cir-
cundante. O anel nao tem fluxo homogeneamente distribuido, mas com partes de maior

intensidade do que outras. A linha de Ha apresentam uma pequena area de maior inten-
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Figura 3.10: Mapas de fluxo das linhas de emissdo da NP He 2-108 com magnificagdo 1: 1. As

orientacgoes Norte e Leste sao indicadas no mapa de Ha. Os eixos sao dados em segundos de arco e a

escala lateral d4 o fluxo em 10716 ergs cm=! 571,

sidade no centro da NP, como visto na Figura 3.12.

Para melhor visualizacao das regioes de emissao da NP, os mapas de fluxo de algumas
linhas de emissao com magnificacao 2 : 1 sao mostrados na Figura 3.12. Como parte da
NP nao ¢ incluida no campo de observacao para essa magnificacao, os mapas de fluxo sao
apresentados, mas nao foram utilizados para os calculos dos parametros fisicos e quimicos.

Na Figura 3.12, sao vistos os mapas de Ho, HS, Hy, He T A6677, [N II] A6548, [Ar II]]
A7135, [O III] A5007, [O 1I] A7320 e [Fe III] A4658. Nessa magnificagdo pode-se ver alguns



82 Capitulo 3. Estudo da nebulosa He 2-108

5.0 4.0 40
:-g 3.5 35
. 30
35 3.0 i
3.0 2.5 50
2.5 2.0
2.0 1.5 ]]:g
T 1.5 1o i Erar
C 17231 1o C 17236 1.0 C Il 5696 5
0.5 0.5 0
2.5 2.0
1.8 120
2.0 : 1.6 . 100
1.4
1.5 1.2 80
1.0 60
1.0 g.g 40
-'g [Cl 1] 5517 0.5 [Cl 1] 553 0.4 [O 1] 4959 20
9 0.2 0
= 7
s ]
< 5
4
3
2 O 1l 4907
1
10 100
8 80
6 60
4 40
He |l 4471 2 He Il 4685 20

0 10
A (arcsec)

Figura 3.11: Mapas de fluxo das linhas de emissao da NP He 2-108 com magnificagao 1 : 1, como na
Figura 3.11.

detalhes a mais que nos mapas de magnificacao 1 : 1, como a estrutura central de Ho
dentro do anel e a estrutura anelar de [N IIJ.

A NP apresenta estrutura anelar na linha de visada com um ndédulo central em alguns
mapas. Nos mapas das linhas de He I e [O 1], fica evidente o fluxo na regiao central com
uma estrutura anelar ao redor. O mapa de Ha também apresenta morfologia similar, no
entanto,o fluxo central é menos evidente que nas linhas anteriormente citadas. Esse fluxo
na regiao central nao estd presente nos mapas de Hg, Hv, [N II], [O III] e de [Ar III].

E vista uma regiao mais intensa na lateral esquerda da NP em alguns dos mapas,
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indicando que os fons nao sao homogeneamente distribuidos nessa NP. Na emissao de He I
A6677, a regiao central apresenta fluxo alongado na direcao Norte-Sul.

E interessante notar que a linha de [Fe III] ndo apresenta a mesma emissao observada
no mapa de magnificagao 1 : 1, apenas uma emissao central. Isso acontece porque a
magnificagdo 2 : 1 tem menor resolucao, além da emissao de Fe ser muito fraca. Por isso,

a emissao estendida so ¢ vista no mapa com magnificacao 1 : 1.
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Figura 3.12: Mapas de fluxo da NP He 2-108 com magnificacdo 2 : 1. A escala lateral é dada em
1 -1

10716 ergs cm~! s

Para melhor visualizar a estratificacao da emissao em diferentes regioes da NP, foram
feitos graficos com os perfis de emissao de um corte ao longo do eixo espacial de ascensao
reta, passando pela regiao central. O corte foi feito com uma largura de 4 spaxels na
dire¢ao da declinacao. Foi utilizado o cubo de magnificacao 1 : 1, que compreende toda a
NP. A Figura 3.13 mostra esse perfis. Sao mostradas as linhas de de Ha, HB, Hvy, He [
A6677, He IT \4685, [Cl IIT] A5517, [N II] A\6548, C II A7231, C III A5696, [O III] A5007,
[O II] A7320, [Fe III] A\4658 e de [Ar III} A7135.



84 Capitulo 3. Estudo da nebulosa He 2-108

Perfil de emisséo

1.0 — Ha 1.0 1 — Hel
HB —— Hell
— hy — [clm]

o 0.8 0.8 -
=]
@
N
'
£ 061 0.6
[=]
c
g
2 04 0417
i

024 0.2

0.0 -
0.0 1
T T ‘ ‘ ‘ T T ‘ T .
-10 -5 0 5 10 -10 -5 0 5 10
Lo (arcsec) Lot (arcsec)

Perfil de emisséo

1.0 A — [N1] 1.0 4 — [o1m]
— cm — [on]
— cCll — [Felll]

0.8 4 0.8 4 — [Arin]
o
T
I
N
[y 4

0.6 0.6
E
5]
=
g 0.4 4
% 041 X
o

0.2 4 0.2 4

0.0 4 0.0 7

-10 -5 0 5 10 -10 -5 0 5 10
Ac (arcsec) Ao (arcsec)

Figura 3.13: Perfil de brilho normalizado da NP He 2-108 ao longo da dire¢ao Leste-Oeste da NP

passando pelo centro.

No primeiro quadro dos perfis, fica clara a emissao de Ha tanto nos anéis quanto no
centro da NP. O perfil de HS mostra a emissao central pouco evidente com relagao a parte
esquerda do anel, mas presente. O perfil de Hy mostra que nao ha um pico na emissao
central nesta linha, como visto no mapa da Figura 3.12.

No quadro superior da direita na Figura 3.13, a linha de He II mostra claramente
exclusiva emissao central, sem fluxo para |[Aa| > 3. As linhas de He I e [Cl III] mostram
tanto a emissao do anel quanto a central.

No terceiro quadro, o perfil da linha de [N II] mostra apenas a emissao do anel, formando
os dois picos simétricos com relagao ao centro da NP e com maior intensidade do lado
esquerdo. Esse perfil representa bem o que é visto no mapa de fluxo dessa linha na

Figura 3.12. Nos perfis de C III e C II, o primeiro apresenta apenas a emissao central, com
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fluxo nulo para Aa > 2. No segundo, hé emissao central forte e emissao anelar mais fraca.

O quarto quadro da Figura 3.13 mostra as emissoes centrais das linhas de [O II1], [O I1],
[Fe III] e [Ar III]. O perfil de emissao da linha de [O III] mostra a emissao parecida a de
Hf, mas nao é possivel ver a emissao central. No perfil de [Fe III], h4 um pico central, com
fraca emissao ao redor do centro. O perfil da linha de [Ar III] mostra a emissoes central

semelhante ao perfil de [O IIJ.

3.2.2 Mapa de Extin¢ao

Para obtencao e analise dos mapas de parametros fisicos, é preciso corrigir o efeito
de extingao interestelar sofrido pelas linhas no espectro. Para isso, foi feito um mapa de
extingcao a partir da razao dos mapas de fluxo de Ha e HS. Para melhor visualizacao dos
mapas, foi aplicada uma mascara de céu, como mostra a Figura 3.14. Essa mascara foi
feita com o contorno de 15% do fluxo maximo de HB. Como visto nos perfis da Figura

3.13, esse valor compreende a maior parte da emissao da NP nas diferentes linhas.

Mascara de céu

AD (arcsec)
|

|
[
o

=15

=10 =5 4] 5 10
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Figura 3.14: Méascara para eliminar o céu aplicada nos mapas de He 2-108.

O mapa da razao de linhas Hoa/HfS é mostrado na Figura 3.15. A razao de linhas
Ha/HpS estd em um intervalo entre ~3 e ~6. Os maiores valores sdo encontrados na regiao
ao redor do centro da NP. Esse intervalo é um pouco maior que o valor tedrico para NPs
de ~ 2.9, que é o valor esperado nas condigoes fisicas tipicas do gas ionizado de NPs sem

o efeito de extingao interestelar (Osterbrock e Ferland, 2006). Nao é possivel identificar
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estruturas relevantes dessa razao na Figura 3.15.
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Figura 3.15: Mapas da razao de fluxos Ha/HpS (esquerda) e do coeficiente de extingdo c(Hp3) (direita) da
NP He 2-108. Sobre o mapa de extingao sao colocadas as linhas de contorno do fluxo de HS.

Assumindo a lei de extingao de Fitzpatrick (1999) e utilizando o mapa da razao Ha/Hf3,
obtivemos o mapa da extin¢ao para a NP He 2-108, que é mostrado na Figura 3.15, a
direita. Esse mapa foi obtido com a ferramenta PyNeb (Luridiana et al., 2015). As
linhas de contorno correspondem ao fluxo de HB. Na regiao interna ao contorno, ha uma
variacao no valor de ¢(Hf), que fica entre 0.3 e 0.6, mas nao é possivel afirmar que exista
uma estrutura anelar no mapa de c(Hf3). A regido central apresenta valores menores de
extingao. O valor médio de extingao calculado com o NEAT, a partir do espectro integrado,
foi ¢(HB) = 0.54+0.01, encontrado a partir das linhas de Ha e Hy. Valores similares obtidos
pelo espectro integrado s@o vistos na literatura (vide Segao 3.1.4). Esse valor é coerente
com a média dos valores vistos no mapa. A homogeneidade no mapa de extin¢ao explica
a coeréncia desse resultado com valores da literatura obtidos com espectroscopia de fenda

longa.

3.2.3 Densidade e Temperatura

Nos mapas de fluxo da NP He 2-108 foram vistas estruturas nao homogéneas na distri-
buigao espacial de linhas usadas para diagndstico, como nas linhas de [S II] AA6716,6732 ¢
[N II] AX6548,6584. Com esses mapas pode-se analisar a distribuigao espacial de densidade
e temperatura eletronica do gas a partir da ferramenta diags.getCrossTemDen do PyNeb.

A Figura 3.16 mostra os mapas de razao dos fluxos das linhas de [S II] A6717/A6732
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e [Cl III] A5517/A5537 de He 2-108. Em ambos os mapas foram incluidas méscaras para
eliminar pontos onde o sinal-ruido é S/N < 3. A maéscara de céu também foi aplicada.
Grande parte da NP apresenta o valor de A6717/A\6732 préximo a 1, que é ligeiramente
menor que o valor obtido para o espectro integrado de 1.31£0.04. Os valores sao maiores
que 0.6, indicando que a densidade eletronica é menor que 3000 cm ™3 (Osterbrock e Fer-
land, 2006, Fig. 5.8). Valores dessa razao acima de 1.2, raros na Figura 3.16, indicam um
gds com densidade menor que 200 cm 3.

O mapa da razao [Cl III] A5517/A5537 varia entre 0.5 e 3.5, mas grande parte assume
valores proximos a 1.5 ou abaixo. Essa razao tem o valor um pouco maior na regiao a
direita da NP. O valor dessa razao obtido do espectro integrado é de 0.85+0.07. Como as
linhas de [Cl III] sdo fracas no nosso espectro, parte do mapa nao tem valor de sinal-ruido
maior que 3 e o mapa da razao de linhas teve regioes excluidas da andalise. Como o espectro
integrado nao despreza os valores com menos de 3 o, esse pode ser um fator da diferenga
entre o a razao obtida pelo espectro integrado e a obtida pelo mapa.

A6717 [ 26732 A5537 / A5517
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Figura 3.16: Mapas das razoes de linhas de [S II] A6716/A6732 (esquerda) e [Cl III] A5537/A5517
(direita) obtidos para a NP He 2-108.

A Figura 3.17 mostra a distribuicao espacial de densidade da NP He 2-108 obtida
de diferentes formas. O mapa de densidade na primeira linha a esquerda foi obtido a
partir da razao de linhas do [S II] com a Equacao 1.3, de McCall (1984), como descrito
anteriormente. Processo similar foi usado no painel da esquerda abaixo onde foi usado o
cubo com magnificagao 2 : 1. A densidade mostrada na primeira linha a direita foi obtida

a partir dos mapas de [S II], mas utilizando a ferramenta de andlise de linhas de emissao
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diags.getCrossTemDen da biblioteca PyNeb. Na segunda linha a direita, é mostrado o
mapa de densidade obtido da razdo de linhas de [Cl III] com o PyNeb.
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Figura 3.17: Comparacao entre diferentes mapas de densidade da NP He 2-108. Nos mapas a esquerda,
sao mostrados as densidades obtidas através da Equagao 1.3 e mapas de [S II], com os mapas de

magnificagdo 1 : 1 acima e 2 : 1 abaixo. A direita, sio mostrados as densidades obtidas com o PyNeb,

pelos mapas de [S I1] acima e [Cl ITI] abaixo. A escala lateral é dada em cm™3.

Para o mapa na primeira linha a esquerda da Figura 3.17, a densidade assume valores
entre 1500 cm ™3 e 3000 cm ™3 em quase toda a extensao da NP, com excecao de alguns
pontos de maior densidade no centro, préxima a 4000 cm 3. Esse intervalo é coerente ao
encontrado a partir do calculo feito com a magnificacao 2 : 1, mostrado na segunda linha,
a esquerda, com excecao da regiao central onde nao hé pontos com sinal-ruido suficiente
para deteccao positiva das linhas. No mapa, foi aplicada uma mascara para exclusao de
pontos com sinal-ruido menor que trés, o que excluiu uma parte da regiao central da NP.

O restante visivel no mapa apresenta densidades com variacoes de 1000 cm ™ e 3000 cm 3.
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No mapa da primeira linha a direita, a maioria dos valores de densidade estao entre ~800
cm ™3 e ~2000 cm ™3, com excecao do centro, onde a densidade chega a ~3000 cm™3. Ao
Leste da NP ha uma regiao com densidade, em média, maior que da regiao Oeste.

Para comparacgao, o resultado de densidade obtido através do espectro integrado do
cubo com magnificagao 1 : 1 foi de 1530+ 160 cm™3. Com as linhas de [S II], Gérny (2014)
encontrou os limites superior e inferior de densidade como 1060 e 745 cm™3. No trabalho
de Gérny (2014), a fenda foi colocada na dire¢ao Leste-Oeste da NP passando pela estrela
central.

O mapa de densidade inferido da razao de linhas de [Cl III] A5517 e A5537 com a
ferramenta diags.getCrossTemDen do PyNeb é mostrado na segunda linha a esquerda da
Fig. 3.17. Por causa do baixo fluxo das linhas, esse mapa possui menos pontos com boa
razao sinal-rufido. A densidade varia entre ~700 cm ™2 e ~5000 cm ™~ na regiao Leste, com
pontos com ~8000 cm ™2, dependendo da regidao da NP. Esse intervalo compreende o valor
obtido através do espectro integrado, de 8704371 cm™3. A parte Leste da NP apresenta
menor densidade nesse mapa e a regiao inferior tem densidades maiores. Uma pequena
regiao da NP com dados acima a Oeste tem baixa densidade como a regiao Leste.

Comparando as densidades obtidas pelas diferentes razoes de linhas da Figura 3.17,
encontra-se que N, ([CLIIT]) < N.([S IT]) na regiao esquerda da nebulosa e, na parte inferior
da NP, N ([CLIII]) > N.([S II]). A comparagao entre esses dois mapas mostra uma diferenga
de estrutura de densidade entre eles. A densidade de [S II], além do centro mais denso,
tem um anel ao redor do centro no qual o lado Leste tem maior densidade. No mapa de
densidade de [C] III], a regiao mais densa esta na parte inferior da NP e o lado Leste tem
menor densidade.

Como as linhas de CI™" utilizadas tém baixos fluxo e sinal-ruido nos nossos dados,
o mapa de densidade obtido pelas linhas de [Cl III] nao estd completo. E necessdria
uma observacao com maior exposicao para que o SN seja maior e o mapa de densidade
tenha mais pontos confidveis. Assim, poderemos verificar se o centro da NP possui maior
densidade que o entorno ou se ha reais estruturas de densidade.

A Figura 3.18 mostra a temperatura eletronica do gas (7.) da NP He 2-108. Os dois
mapas mostrados foram obtidos através da ferramenta diags.getCrossTemDen do PyNeb,
que calcula a temperatura a partir da razao de linhas de [N II] de forma interativa com

a densidade. O mapa a esquerda mostra T, obtida pela densidade de linhas do [S II]
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AN6716,6732, enquanto o mapa a direita mostra 7. obtida pela densidade de linhas do
[CLIII] AA5517,5537. Como a intensidade das linhas de [Cl I1I] é baixa em relagao ao ruido
nos dados deste trabalho, algumas regicoes da NP nao contém informacao da densidade

dessa linha, como visto na Figura 3.17, o que é refletido no mapa de temperatura.
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Figura 3.18: Temperatura da NP He 2-108 obtida a partir dos mapas de [N II] em iteragdo com o mapa
de densidade mostrado na Figura 3.17, com o PyNeb.

A temperatura obtida pela densidade de [S II] varia entre ~ 5200 K a ~ 7000 K, em
que a maior temperatura é vista na regiao central da NP. E importante destacar que a
linha de [N II] A5755 pode ter contribuigao da linha de recombinagdo. O valor obtido por
Pottasch et al. (2011) com as linhas de [O III} A5007 e A4363 foi maior, de T, = 9500 K.

E visto que, no mapa a direita, a variagao de temperatura obtida pela densidade de
[C1III] ndo foi obtida na regiao central, mas a regido restante ¢ semelhante a obtida através
da densidade de [S II]. Além do mesmo intervalo de T, ambos os mapas da Figura 3.18
mostram uma estrutura de menor temperatura na parte inferior esquerda da NP, com
~5400 K.

A temperatura calculada para o espectro integrado através da razao de linhas de [N II]
(A6548+X6584) /A5755 é de 7T860+80. Se comparada ao intervalo de temperatura da Figura
3.18, o valor obtido para o espectro integrado é um pouco maior que o valor maximo visto
no mapa, cuja temperatura varia entre ~5500 K e ~7000 K. Gérny (2014) obteve os limites
superior e inferior de 8463 K e 7592 K, respectivamente, para a temperatura obtida pela
razao de linhas mencionada, que estd de acordo com o valor mostrado para o espectro

integrado. Como a fenda utilizada por ele para obter o espectro estava posicionada na
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diregao Leste-Oeste, é possivel que nao tenha a contribuigao da regiao inferior de menor
temperatura, o que pode explicar parcialmente os valores maiores de 7, encontrados por

ele.

3.2.4 Cinemética

A Figura 3.19 mostra a distribuicao espacial de velocidades da NP He 2-108 para alguns

ions com magnificacao 1 : 1. Em todos os mapas foi aplicada a méscara de céu.
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Figura 3.19: Mapas de velocidade interna do gds da NP He 2-108. Os eixos s@o dados em segundos de

arco e a escala lateral é dada em quilometros por segundo.

Para a linha de [N II] A6548, a incerteza de velocidade é de ~ 28 km/s. Para a linha
de [S II] A6716, a resolugao é de ~ 27 km/s. As incertezas de velocidade calculadas paras
as linhas de [S II] A6732, Ha A6563 e He I A4471 foram préximas a 27 km/s, 28 km/s e 36
km/s, respectivamente.

Com os mapas mostrados na Figura 3.19, pode-se perceber que a NP He 2-108 pode
ter uma estrutura complexa de velocidades internas. Sao vistas estruturas de velocidade
opostas entre as regioes nordeste e sudoeste nos mapas de [N II] e Ha, mas, como os mapas
estao no limite de resolugao, nao é possivel concluir sobre os valores dessa grandeza para
essa NP. Nos mapas de [S II] e He I, hd uma estrutura com velocidades opostas entre o

centro da NP e o entorno, com velocidades mais altas na regiao nordeste da NP. Para esses
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mapas, a razao sinal-ruido é baixa no centro da NP, de forma que a méscara eliminou
alguns pixels dessa regiao.

Um estudo com melhor resolugao espectral pode fornecer valores para as estruturas de
velocidade do gés, que proporcionariam informagoes acerca da disposicao tridimensional
da NP. Como visto no decorrer deste capitulo, além das estruturas de velocidade, outros
vinculos observacionais podem ser determinados com melhor resolucao dos dados, como
estruturas de densidade e temperatura.

Neste trabalho foi dado o passo inicial para a determinacao do aspecto 3D da NP He 2-
108 a partir da exploragao de mapas espacialmente resolvidos e espectro de média resolucao.
A determinacao mais precisa dos parametros aqui estudados sao uma justificativa para o
estudo aprofundado desta NP com dados de alta resolugao e modelos de fotoionizagao. O
entendimento de estrutura de NPs pode ajudar a aprimorar o que se conhece de evolugao
estelar e, mais especificamente, evolucao entre a fase pds-AGB e a fase pré-ana branca de
estrelas de massa baixa e intermedidria. Em particular, a NP He 2-108 faz parte de objetos
candidatos a serem o vinculo entre essas duas fases, como discutido em Parthasarathy et al.
(1998).

Com os dados de IFU estudados neste trabalho foram observadas caracteristicas da NP
He 2-108 que nao seriam possiveis de observar com espectroscopia de fenda. Essas carac-
teristicas sao primeiramente reportadas aqui e, mesmo com resolucao limitada, esperamos

que contribuam com informagoes que instiguem futuras pesquisas sobre essa NP.



Capitulo 4

Primeiros resultados para as nebulosas He 2-117,

He 2-434 e IC 4191

Dada a riqueza de informacao proporcionada pela espectroscopia de campo integral,
como mostrado no estudo de He 2-108 no capitulo anterior, decidimos investigar de forma
similar outros trés objetos para os quais nao héa estudos com este método. As NPs sele-
cionadas, He 2-117, He 2-434 e IC 4191, exibem morfologias distintas com relagao a da
He 2-108. Além disso, apresentam estruturas que se destacam em certos comprimentos de
onda, como serd visto no decorrer deste capitulo. As informacoes contidas neste capitulo
sao, até o presente momento, as primeiras de espectroscopia 3D reportadas para estas NPs.
Para esses objetos, foram bem identificadas varias linhas de emissao que serao analisadas
detalhadamente em um trabalho futuro. Apresentamos o espectro integrado e os mapas

de emissao, assim com uma anélise preliminar desses resultados.

4.1 He 2-117

4.1.1 Analise do espectro integrado

A Figura 4.1 mostra o espectro integrado da NP He 2-117 com algumas linhas intensas
nomeadas. O espectro inclui informagao da regiao ionizada inteira. Sao vistas linhas
intensas de Ha, [N II] A6548 e \6584, [O III] A5007 e A\4959 e [Ar III] A\7135, como em
um tipico espectro de NP. Foram identificadas também linhas de ions de hidrogénio, hélio,
carbono, nitrogénio, enxofre, oxigénio, cloro e argonio. Esta podem ser identificadas nas
Figuras 4.2 e 4.3, onde sao mostrados em maior detalhe o espectro integrado da NP e o

ajuste feito com o codigo ALFA.
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Figura 4.1: Espectro integrado da NP He 2-117. Algumas linhas de emissao importantes sao nomeadas.

Essa NP apresenta linhas de trés estdgios de ionizagao do oxigénio: [O I] A6300, 6363,
O T A7254, linhas intensas de [O IIJAA7320,7330 e de [O III] AA4363,4959,5007. Na
Figura 4.2, também sao vistas linhas de He T em A\471, A\4712, A\4921, [C1 IIT]\5518, 5538,
além de linhas de recombinacao de C Il e N II.

Gérny (2014) identificou uma linha de emissao de C IV A5801 alargada no espectro da
NP He 2-117. Em nosso espectro, detectamos esta linha quase ao nivel do ruido. Por conta
desta deteccao e da auséncia da linha de C III A5695, Gérny (2014) classificou a estrela
central de He 2-117 como [WC5-6], um tipo intermedidrio de [WR]. No nosso espectro
também nao ¢ visivel a linha de de C IIT A5695.
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Figura 4.2: Comparacao do espectro da NP He 2-117 (curva preta) na regiao azul com o ajuste feito

com o cédigo ALFA (azul). As linhas de emissdo nebular identificadas sdo indicadas (linhas tracejadas

com o fon responsivel nomeado).
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4.3: Idem a Figura 3.2, para a regiao vermelha do espectro.
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4.1.2 Analise espacialmente resolvida

Os mapas de fluxo da NP He 2-117 sao mostrados na Figura 4.4. Sao mostradas linhas
Ho, HB, Hy, [S II] A6716, [S III] A6312, [N II] A6548, [O I] A6363, [O II] A7320, [O III]
A959, C IT A7231, C IV A\5801 e Si IT A\6347.
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Figura 4.4: Mapas de fluxo das linhas de emissdo da NP He 2-117, com Norte para cima e Leste para

esquerda. Os eixos sdo dados em segundos de arco e a escala lateral é dada em 1076 ergs em™! s~ .

Nossos dados nao permitem ver muitos detalhes da estrutura de He 2-117. Nos mapas,
vemos somente uma estrutura principal, com formato circular ou eliptico, dependendo
da linha observada. As linhas de H I e O apresentam fluxo de estrutura aparentemente
circular. Os fluxos das linhas de S e N apresentam uma estrutura levemente alongada,

também observada por Schwarz et al. (1992) com imageamento de Ha. E interessante
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notar que o fluxo de C IV A5801 é restrito a uma regiao central da NP, com menos de 5”
de diametro. Essa emissao é mais compacta que a das demais linhas mostradas. Isso pode
indicar que se trata de emissao estelar. As linhas de C IT A7231, C IV A5801 e Si II \6347
estao concentradas na regiao mais interna, proximo a estrela central.

A partir dos fluxos espacialmente resolvidos das linhas de Ha e Hf, foi calculado o
mapa de extingao c(Hp) para a NP He 2-117, que é mostrado na Figura 4.5. Os valores de
coeficiente de extingao variam ente 1.5 e 3.0, mas grande parte da NP assume valores de
c(HB) ~2.4, principalmente na regiao central. Costa et al. (1996) encontraram para esta

NP o valor de ¢(HS) = 3.63.
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Figura 4.5: Mapa de densidade obtido pela razao de linhas do [S II] A6716 e A6732 da NP He 2-117.

A Figura 4.6 mostra a razao de linhas de [S II] A\6716 e A6732 e a densidade eletronica
da NP He 2-117, obtida a partir da razao de linhas. E perceptivel a estrutura nao cir-
cular de densidade desse ion, com forma levemente alongada. A razao de linhas assume
valores proximos a 0.47, que resulta em valores de densidade altos. A regiao central, com
~14000 cm™3, apresenta maior densidade que a regido externa, que tem ~8000 cm 3.
de Freitas Pacheco et al. (1992) encontraram a densidade de 18000 cm™ para esta NP.
Costa et al. (1996) encontraram a razao de linhas A6716/A6732 = 0.45, resultando em uma
densidade de 25120 cm 3.

E importante relembrar que a razao de linhas nao é eficiente para obter os parametros

fisicos fora do intervalo de 10> <n, < 10* em™3. A NP He 2-117 tem densidade que

estd quase no limite mencionado anteriormente, portanto a analise dos parametros obtidos
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através das razoes de linhas devem ser feitas com cautela.
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Figura 4.6: Razao de linhas de [S II] A6716 e A\6732 e mapa de densidade da NP He 2-117. A escala
3

lateral da densidade é dada em cm™".

A Figura 4.7 mostra a distribuicao de temperatura eletronica do gas da NP He 2-117,
obtida a partir das linhas de [N II] de forma iterativa com a densidade da Figura 4.6. E
vista uma variagao na temperatura, com valores maiores nas partes central e superior da
NP. Em grande parte da NP a temperatura fica em torno de 7500 K. O valor encontrado
por de Freitas Pacheco et al. (1992) por esta mesma razao de linhas de [N II] foi de 9270 K.
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Figura 4.7: Mapa de temperatura da NP He 2-117 obtido de forma iterativa entre o mapa de [N II] e a
densidade da Figura 4.6. A escala lateral é dada em K.



100 Capitulo 4. Primeiros resultados para as nebulosas He 2-117, He 2-434 e IC 4191

4.2 He 2-434

4.2.1 Analise do espectro integrado

A Figura 4.8 mostra o espectro integrado da NP He 2-434. Sao bem evidentes as linhas
intensas de HS A4861, [O III] AM959,A5007 e Hae A6563. A linha de [O III] A5007, por ser
muito brilhante nessa NP, esta infelizmente saturada em nossos dados. O espectro a partir

do A5600 foi obtido do cubo do vermelho.

s
T

N
T

Ll .

I Il I In I
Sl Hy Hel HB [0 1] He | Ha+[N I1] [Ar 1]

Fluxo (107 cm™1s 1 A1)

4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500
Comprimento de Onda (4)

Figura 4.8: Espectro integrado da NP He 2-434 obtido com o ALFA. As mais intensas linhas de emissao

sao nomeadas.

Nas Figuras 4.9 e 4.10 sao mostrados os detalhes do espectro integrado da NP He 2-434
com o ajuste feito com o ALFA. As linhas mais intensas do espectro estao bem ajustadas
e sao identificadas nas figuras. Sao vistas linhas de emissao de O, H, He, Ar, Fe, C1, S, N
e Ne. O residuo do ajuste é mostrado na Figura 4.11. Os mapas de fluxos dessas linhas
sdo mostrados nas Figuras 4.12 e 4.13. A partir do comprimento de onda A5600 A séo
mostrados os dados do cubo da regiao vermelha. Para esse cubo o ruido é maior que no
cubo do azul. Sao vistos nas Figuras 4.9 e 4.10 alguns resquicios da subtracao de céu
dessa NP, como nos comprimentos de onda A5575 e A6300, mas eles nao interferem na
andlise do espectro. Nota-se um alargamento na base das linhas de [O III] A\4959,5007.
Esse alargamento também é visto na NP He 2-108, no capitulo anterior, onde é feita uma
analise mais detalhada. Bases alargadas foram detectadas por Arrieta e Torres-Peimbert
(2003) em algumas NPs, para a maioria das quais determinaram espalhamento Raman

como melhor explicagao.
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Figura 4.10: Ajuste do ALFA para a NP He 2-434, como na Figura 3.2.
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Figura 4.11: Aproximacao das linhas de emissao da NP He 2-434 com o ajuste feito com o ALFA
(azul). Para cada quadro é mostrado o residuo percentual (magenta) abaixo. Em ordem de leitura: H~,
Hp, [O II1], [N II], Hey, [N II], dubleto de [S II] e multipleto de [O II].

A Figura 4.11 mostra em detalhe algumas linhas de emissao da NP He 2-434 com o
ajuste feito com o ALFA. Os residuos percentuais mostram que o centro das linhas é bem
ajustado, com residuos quase nulos. Os maiores valores sao referentes as asas das linhas,
como no quadro de [O III]. Mesmo as linhas mais fracas, como as de [N II] e [S II], estao

bem ajustadas.

4.2.2  Analise espacialmente resolvida

Estudos anteriores mostraram que a NP He 2-434 apresenta estruturas morfolégicas

diferentes quando observada em diferentes comprimentos de onda. Estruturas sao obser-
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vadas em imagens de linhas de fons de média/baixa ioniza¢do, mas nao na emissao do gas
mais ionizado. Schwarz et al. (1992) e Corradi et al. (1996) publicaram imagens desta-
cando tais estruturas como parte de seu estudos de fotometria de NPs. Aqui, mostramos
as primeiras observagoes com espectroscopia de campo integral.

As Figuras 4.12 e 4.13 mostram os mapas de fluxo das linhas espectrais da NP He 2-
434. Essa NP apresenta diferentes estruturas dependendo da linha observada. As linhas
de Ha, HB e H~v apresentam forte estrutura circular no centro e extensoes laterais mais
fracas. As linhas de [N II] A6548 e \6584 apresentam uma estrutura com clara simetria:
sao vistos dois nodulos simétricos com relacao a estrela central, também observados com
imageamento de banda estreita pelo trabalho de Schwarz et al. (1992). A linha de N III
A634 tem estrutura concentrada na regiao central da NP.

As linhas de Ne II e [Ne IV] estao muito préximas ao nivel do ruido e ndo apresentam
estrutura clara nos mapas da Figura 4.12 mas parecem estar na regiao central da NP. As
linhas de [Ar III] e [Ar IV] tém disposi¢oes diferentes entre si. A primeira ¢ semelhante
a linha de Ha e a segunda estd mais préxima ao centro da NP. Uma diferente estrutura
é vista nos mapas de [Fe III], nos quais os fluxos parecem ter uma regiao estendida quase
verticalmente nos mapas.

Na Figura 4.13, os mapas de fluxo das linhas de [S IT] apresentam nédulos simétricos,
semelhante as linhas de [N II]. A linha de [S III] tem fluxo na regido central além dos
nédulos. O mapa de S II, apesar da fraca intensidade, aparenta ser concentrado na regiao
central da NP. Os fluxos de [Cl III] sdo fortes no centro da NP, com emissao simétrica
mais fraca. E interessante notar que as emissoes de [O 1] e [O II] tém disposicao simétrica
semelhante a de [S II], mas com intensidade perceptivel na regiao central. Na linha de
[O III], o fluxo central é mais intenso que na extensao lateral, como visto por Schwarz
et al. (1992) e Corradi et al. (1996). Esse comportamento também é visto nos mapas de
He I, enquanto o fluxo de He II parece menos estendido. As linhas de [Fe III] A4658 e
AH270 apresentam uma emissao na direcao perpendicular a das demais linhas.

As estruturas apresentadas pelos mapas de [N II], [S II] e [O II] das Figuras 4.19 e 4.20
sao radialmente simétricas e tém menos de cinco segundos de arco cada. Estruturas desse

tipo s@o chamadas estruturas de baixa ionizagao (LIS, Gongalves et al., 2000).
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Figura 4.13: Mapas de fluxo das linhas de emissao da NP He 2-434, como na Figura 4.12.

A Figura 4.14, a esquerda, mostra a densidade eletronica do gas obtida através dos
mapas de [S IT] A6716 e A6731. A direita, é mostrado o mapa de densidade obtida através
das linhas de [C] III] A5517 e A5537. Em ambos os mapas a densidade tem maior valor na
regiao dos nodulos radialmente simétricos. No mapa da esquerda, sao vistas densidades de
~4500 ecm ™3 na regiao dos nédulos. Ao redor dessas estruturas, a densidade fica em torno

de 2000 cm 3.
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Figura 4.14: Mapas de densidade da NP He 2-434 obtidas a partir das linhas de [S II] A6716 e A\6732 e
[CLIIT] A5517 e A5537. A escala de cor é dada em cm~3. A linha de contorno no mapa a direita é
referente ao fluxo de A\5517.

No mapa de densidade de [C] III], & direita da Figura 4.14, é mostrado o contorno do
fluxo da linha A5517 para referéncia das regides da NP. Na regiao dos nédulos radialmente
simétricos a densidade chega a ~ 6000 cm ™. Na regidao central, a densidade é um pouco
menor, com valores préximos a 2000 cm 3.

A Figura 4.15 mostra as velocidades internas ponto a ponto da NP He 2-434. Sao
mostrados os mapas das linhas de [N II] A6548, [S II] A6716 e A6732, [O III] A4959, Ha e
He I M\471. Os contornos sao referentes as respectivas linhas.

As resolugoes para cada linha sao, aproximadamente, 28 km /s para as linhas de [N I,
Ha e ambas as de [S II] e 34 km/s para as linhas de [O III] e He I. Para as linhas de [N II]
e [S II], mesmo no limite de resolugao, é possivel observar estruturas de velocidade interna
do gas. Essas linhas apresentam blueshift na regiao esquerda da NP, em azul, e redshift na

parte direita, em amarelo. O mesmo comportamento é observado no mapa de velocidade

de [O III], também no limite de resolu¢ao (~30 km/s), mas com clara estrutura.
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Figura 4.15: Mapas de velocidade da NP He 2-434. Os contornos sao referentes a cada linha.

Com a comparagao entre as velocidades da linha de baixa ionizagao [N II] e a de
[O I1I] ¢é vista uma diferenca > 30 km/s. Com esses valores de velocidade, as estruturas
de baixa ionizagao vistas nesta NP podem ser classificadas como FLIERS (Balick et al.,
1993). Essa disposigao, com um lado em blueshift (Leste) e outro em redshift (Oeste), nos
permite concluir que hé uma rotacao no gas da NP com relagao ao eixo de visada.

Os mapas de velocidade de Ha e He I nao possuem resolucao o suficiente para podermos
determinar seus valores. Mesmo assim, no mapa de Ha é vista a bipolaridade na grandeza
mencionada, com blueshift a esquerda e redshift a direita. Ja no mapa de He I, o eixo de
simetria da estrutura bipolar de velocidade esta inclinada com relacao ao eixo de simetria

do fluxo.

4.3 1C 4191

4.3.1 Analise do espectro integrado

A Figura 4.16 mostra o espectro integrado da NP IC 4191 com as linhas mais intensas
identificadas. As linhas mais fortes vistas no espectro sao as de He, [O III] A5007 e A4959,
[N IT] A6584 e HB. Shaw e Kaler (1989) determinaram a T.fy= 105000 K para a estrela

central dessa NP. Essa alta temperatura faz com que sejam vistas varias linhas de emissao
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intensas na NP, como as dos ions de He, Ar e O.
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Figura 4.16: Espectro integrado da NP IC 4191. As mais intensas linhas de emissdo sdo nomeadas.

Nas Figuras 4.17 e 4.18 mostram o espectro integrado da NP IC 4191 em detalhe. E
mostrado o ajuste das linhas de emissao feito com o ALFA com identificacao de algumas
das mais intensas linhas. Foram identificadas linhas de Ar, C, CI, S, He, H, O, Mg, Ne, N
e K.

Estao presentes no espectro da Figura 4.17 algumas linhas do complexo mencionado
na Secao 3.1.3, que sao as do N IIT \4634, do blend de O II A\4641 e N IIT \4640 e do blend
O II \649 e C III A4650.

A linha de [K IV] na Figura 4.18 é um indicativo da alta temperatura da estrela central
da NP, dado que a energia de ionizacao necesséaria para emissao dessa linha é de ~ 61 eV

(Kramida et al., 2019). Pottasch et al. (2005) também identificaram essa linha na NP.
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4.3.2 Analise espacialmente resolvida

A NP IC 4191, assim como a He 2-434, apresenta estrutura nao circular em alguns
comprimentos de onda. As Figuras 4.19 e 4.20 mostram os fluxos espacialmente resolvidos
da NP IC 4191. Na primeira fileira, sao mostradas as linhas de Hoa, HS e Hvy. Nesses
mapas sao vistas as estruturas externas menos intensas que a regiao da estrela central.
Estruturas semelhantes foram vistas por Schwarz et al. (1992) nos mapas de Ha e [O I11],
mas com maior campo de observacao. Nas Figuras 4.19 e 4.20, essas estruturas também
estao presentes nos mapas de [S II], [N II] e [Ar III].

Nas segunda e terceira fileiras, sdo mostrados os mapas de [S II] A6716, [S III] A6312,
S IIT A6371, [O I] A6363, [O II] A7320 e [O III] A4959. Dessas linhas, apenas as de [S II]
e [O III] apresentam emissao das estruturas externas. Na ultima fileira, sdo mostrados
os mapas de C II A7231, C IV A5801 e [Ne IV] A\4723. Para essas mencionadas linhas,
ha emissao apenas na regiao central, com baixo fluxo se comparadas as demais linhas da
Figura 4.19.

Na primeira e na ultima fileira da Figura 4.20, sao mostrados os mapas das linhas
de He I M471, He II A686, N II \5679, Mg I] A4571, [K IV] A6101 e [C] III] A5517.
Essas linhas possuem forma aproximadamente circular, com diametro < 10”. As linhas de
N IIT M4378, [N 1] A5200, [Ar IV] M711 e [Ar V] A7005 também sao circulares, com [N ]
estendida um pouco mais de 10”. As linhas de [N II] e [Ar III] apresentam as estruturas

externas, que se assemelham as dos mapas de H I, [S II] e [O III] da Figura 3.11.
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estruturas externas. Os eixos sdo dados em segundos de arco e a escala lateral é dada em

10~ '%ergs em=ts~ 1.
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Figura 4.20: Mapas de fluxo das linhas de emissao da NP IC 4191, como na Figura 4.19. Os eixos sao
1o—1

dados em segundos de arco e a escala lateral é dada em 10~ 'Sergs em=1s

Para determinacao das condicgoes fisicas ponto a ponto da NP, foi calculada a extincao
com os mapas de Ha e H5. A Figura 4.21 mostra a extingao ¢(H/j) calculada para a NP
IC 4191. E importante ressaltar que o fluxo de Ha, devido a sua alta intensidade, esté
saturado na regiao central da NP. Na Figura 4.21, a direita, ¢ mostrado o mapa de Ha com
contornos da contagem de fétons. Os contornos sao referentes a 30000 e 40000 contagens.
A saturacao do CCD é proxima de 40000 contagens, que compreende uma pequena regiao

na parte central da NP.
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Figura 4.21: Mapas de contagem de f6tons, a esquerda, e de extingao c(Hf), a direita, da NP IC 4191.

No mapa de extincao da Figura 4.21, é visivel a variacao desse parametro de ~0.2 a
~1.3. A regiao esquerda da NP apresenta menores valores de extingao que a regiao direita.
Na estrutura externa a esquerda da NP, a extinc¢ao tem valores proximos a 1. Sharpee et al.
(2007) encontraram o valor de ¢(H/)=0.77 para essa NP a partir do espectro integrado.

A Figura 4.22 mostra a distribuicao de densidade eletronica da NP IC 4191. O mapa
foi obtido através da razao de linhas do [S I1] A6716, A6732, & esquerda e da razao de linhas
de [CI III] A5517 e A5537, a direita.

A regiao central do primeiro mapa apresenta valores de densidade em torno de 10000

3

em™3. A regiao ao redor do centro tem variacoes entre 6000 e 8000 cm ™ e as estruturas

externas tém menores densidades, entre 1000 e 4000 cm™3.

No segundo mapa, a densidade varia entre 30000 e 50000 cm ™2 em grande parte da
NP mostrada. Com as linhas de [Cl III], Sharpee et al. (2007) encontraram a densidade
eletronica de 1200015000 cm ™ para essa NP. Pottasch et al. (2005) encontraram a densidade
de 7400 cm™ com a razao de linhas de [S II] A6716 e A6732. Com a razao de linhas de
[C1 TIT] encontraram a densidade de 12000 cm ™.

Tsamis et al. (2003) estudaram essa NP com o espectro de uma fenda fixa e com o
espectro de uma fenda percorrendo todo o objeto. Com o primeiro método, encontraram

a densidade pelas linhas de [S II] de 12750 cm ™3 e 12375 cm™ com a razdo de linhas do

[C] III], que sao coerentes com os valores obtidos por Sharpee et al. (2007) e Pottasch
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et al. (2005). Pelo método de escaneamento da NP, Tsamis et al. (2003) encontraram as
densidades de 7900 cm ™2 pelas linhas de [S I1]. Essa densidade obtida por eles concorda com
os obtidos neste trabalho, como mostra o mapa da Figura 4.22. E interessante ressaltar
os diferentes resultados encontrados quando se observa por apenas uma fenda e quando se
observa todo o campo da NP. J4 foi discutido no capitulo anterior que pode ser equivocado
determinar parametros considerando apenas uma regiao da NP. O trabalho de Tsamis et al.
(2003) e o aqui apresentado mostram que a NP IC 4191, como vérias outras, apresentam

estruturas que sao importantes e podem ser melhor estudadas com campo integral.

Ne pela razéo de [S 1] 6731/6716 Ne pela razao de [Cl llI] 5537/5517
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5 54
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Figura 4.22: Mapas de densidade obtidos pelas razdes de linhas do [S II] A6716, A6732 e do [Cl III]
A5517, A5537 da NP IC 4191. A escala lateral é dada em cm™3.

Na Figura 4.23 é mostrada a temperatura ao longo da NP IC 4191, obtida a partir dos
mapas das linhas do [N II] de forma iterativa com os mapas da Figura 4.22.

Na regiao central dessa NP vista no primeiro mapa, a temperatura ¢ ~8000 K, maior
que a regiao externa do gas. E vista uma variagao entre 7500 K a 9000 K na NP. Sharpee
et al. (2007) encontraram a temperatura a partir das linhas de [N II] A6548, A\6584 e A5755
de 12500 £1100 K. Pottasch et al. (2005) encontraram a temperatura de 11000 K a partir
das referidas linhas de [N II]. Tsamis et al. (2003) calcularam a temperatura dessa NP com
as linhas de [S II] A6716, A\6732 e A4068 e encontraram, com o espectro de todo o objeto, o
valor de 8850 K. Com as linhas de [N II] A6548, A6584 e A5755, obtiveram a temperatura
eletronica de 12225 K.
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Figura 4.23: Mapas de temperatura obtidos pela razao de linhas do [N II] A6548, A6584 e A5755 em
interagao com os mapas de densidade da Figura 4.22.

A Figura 4.24 mostra as velocidades internas ponto a ponto da NP IC 4191. Sao
mostrados os mapas das linhas de [N II] A6548, [S II] A6716 e A6732, [O III] A4959, Ha e
He I A\4471. Os contornos sao referentes as respectivas linhas.

As resolugoes de velocidades das linhas sd@o 28 km/s para as linhas de [N II], ambas as
de [S I} e Hey, 34 km/s para a de [O III] e 36 km/s para a linha de He 1.

Para todas as velocidades, com excecao a de He I da Figura 4.24, sao visiveis as estru-
turas externas com velocidades semelhantes a da estrutura central. Em todos os mapas
mostrados na Figura 4.24, a NP aparenta ter maiores velocidades na regiao esquerda. Para
os cinco primeiros mapas, a maior velocidade é dividida em duas regices, uma acima e ou-
tra abaixo da regiao central. Dadas as resolucoes mencionadas, nao é possivel determinar
as velocidades dos diferentes ions, mas é perceptivel a presenca de estruturas internas nesta

NP.
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Capitulo 5

Conclusoes

Neste trabalho, foram apresentados estudos de quatro nebulosas planetarias observadas
pela primeira vez com espectroscopia de campo integral.

Dentre esses objetos, foi feito um estudo mais detalhado da NP He 2-108 que nos
permitiu entender melhor as caracteristicas da nebulosa e da estrela central, assim como
seu estagio evolutivo. Os dados, por suas caracteristicas, nos permitiram uma andlise do
espectro integrado da nebulosa, assim como da emissao atomica espacialmente resolvida.

O espectro integrado nos permitiu obter medidas de um nimero maior de linhas de
emissao observadas em relacao a estudos anteriores. Foram detectadas linhas dos elementos
usuais como H, He, O, N, S, mas também linhas do C, CIl, Fe e Ar. Entre as linhas
em comum com outros trabalhos, encontramos um bom acordo das intensidades. Foram
obtidas abundancias para He, N, O, Ar, S e Cl que, de modo geral, mostraram-se em
acordo com resultados anteriores considerando as incertezas, exceto a do N e O que se
mostraram superiores. Apesar de termos detectado linhas de recombinacao de O, N e de
C, nao calculamos abundancias a partir de todas elas por estarem no limite de deteccao
de nossos dados. No entanto, para o N pudemos fazer o cédlculo e obtivemos um fator de
discrepancia de abundancia ADF(N/H) = 55.

Nossos dados nos permitiram também obter o espectro da estrela central descontando
de maneira eficiente a emissao da nebulosa. Com nosso espectro de média resolucao, en-
contramos informacoes interessantes sobre a regiao central onde foram vistas absorcoes
em A5801 e A5812, linhas no blend de \4650, perfil P Cygni em algumas linhas e alarga-
mento da linha de Ha, que sdo caracteristicas de estrelas com fortes ventos resultantes de
estagios avancados de perda de massa, caracterizadas algumas vezes na literatura como

tipo [WELS]. Notamos também que a intensidade observada de He II A\4685 nao é com-
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pativel com a temperatura efetiva menor que 40 000 K inferida para a estrela central desta
NP. Obtivemos uma comparacao com modelos que indicam que o espectro é consistente
com estrelas do tipo Wolf-Rayet da subclasse nitrogénio (WRN) com uma fra¢ao de massa
de 50%. Estes resultados sao evidéncias de que ventos na CSPN sao intensos e ainda estao
ativos.

Realizamos uma andlise espacialmente resolvida detalhada. Os mapas de fluxo das
linhas de emissao da NP He 2-108 mostraram que sua estrutura nao é homogénea, mas
apresenta regioes de maior intensidade, apesar de ter uma certa simetria radial. Sao
vistos diferentes perfis de intensidade, comprovando que se trata de uma estrutura central
com anel a volta. Em alguns comprimentos de onda sao vistas, além da estrutura anelar,
emissoes na regiao central da NP que estao associadas ao alargamento da linha no espectro
integrado, provavelmente em razao de ventos intensos. Foram detectadas linhas de [Fe I1]]
e varias outras nao detectadas anteriormente. Pela primeira vez, foram vistas estruturas
nos mapas de velocidade da NP He 2-108, mas as resolugoes, variando de 27 km/s a 36
km/s, ndo permitiram estimar as velocidades das estruturas.

Os mapas de linhas de emissao nos permitiram obter a temperatura e densidade
eletronica nebular. O mapa de densidade obtido a partir da razao de linhas do [S II]
\6716,6732 da NP He 2-108 mostra uma variacao de ~700 cm™! a ~2500 cm™!, com a
regiao central mais densa que a parte mais externa da NP. A densidade calculada a partir
do espectro integrado é 1530 cm™!. Os mapas de temperatura obtidos a partir da razao
de linhas de [N II] mostram temperaturas mais baixas que as usualmente detectadas em
NPs, mas compativel com a temperatura da estrela central.

Além dos resultados mais detalhados para a nebulosa He 2-108, pudemos ainda obter
resultados preliminares para trés outras NPs. Obtivemos os fluxos espacialmente resolvidos
de varias linhas de emissao das NPs He 2-117, He 2-434 e IC 4191.

Para He 2-117, encontramos altos valores de densidade do gés (valores maiores que
10000 cm™3). Nossos dados espacialmente resolvidos revelam a estrutura central mais
brilhante que, provavelmente, é a regiao equatorial, mais densa, da estrutura bipolar vista
em imagens da literatura.

He 2-434 apresenta uma estrutura de ionizacao bastante interessante, com a presenca
das chamadas estruturas de baixa ionizagao do tipo FLIER, reveladas nos mapas de [N 1],

[O I1] e [S IT]. De fato, os mapas mostram estruturas bem distintas dependendo da emissao
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estudada.

O espectro de IC 4191 mostra que ela é uma nebulosa de alta excitacao, consistente
com a alta temperatura da estrela ionizante (107 kK). O espectro é rico em linhas intensas,
incluindo linhas de elementos menos abundantes como o Ar, Mg, e K. Destacamos aqui
a presenca do potdassio, cuja deteccao sé foi feita em cerca de 45 NPs até hoje. Outra
caracteristica interessante desta NP, é a presenca de asas largas nas linhas de H I e [O III].

Foram apresentados os primeiros mapas de velocidade das NPs He 2-434 e IC 4191,
onde foram vistas estruturas interessantes, apesar de nao ser possivel determinar valores
com nossa resolucao. Para a NP He 2-434, a distribuicao de velocidades no gés reforca a
existéncia de LIS nesta NP, além de uma estrutura bipolar de velocidade interna do géas.

Com este trabalho, concluimos que a analise de espectroscopia de campo integral ¢é
de extrema importancia para andlise nebular, pois permite o estudo da emissao do gas
ao mesmo tempo em que resolve as subcomponentes emissoras. Isso permite uma anédlise

mais completa e consistente do objeto.

5.1 Perspectivas Futuras

Os resultados apresentados apontam para diversas direcoes possiveis de trabalhos fu-
turos, tanto para o objeto principal estudado quanto para os outros objetos para os quais
as analises foram somente iniciadas.

Para a NP He 2-108, obtivemos os principais vinculos necessarios para a confeccao
de modelos de fotoionizacao detalhados, como perfis de emissao e mapas de fluxo, o que
permitira um estudo mais aprofundado de seu estagio evolutivo. Os vinculos observacio-
nais aqui obtidos serao também importantes para o estudo com modelos de fotoionizacao
tridimensionais. Além disso, a descoberta de propriedades interessantes da estrela central,
assim como a possibilidade de se tratar de um sistema binério, sugere diversos caminhos
observacionais futuros para um estudo mais detalhado deste objeto e suas propriedades.
Estes objetos sao interessantes pois a fase de transicao da fase final pos AGB para a fase
NP é uma fase rapida e poucos objetos nessa etapa sao conhecidos.

Para as tres outras NPs observadas, nossa analise indica diversas propriedades interes-
santes que poderao ser estudadas em maior detalhe e que futuramente permitirao estudos

tedricos, via modelos de fotoionizacao, com vinculos observacionais de alta qualidade.
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