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“It’s still magic even if you know how it’s done.”
(Terry Pratchett)



Resumo

NGC 6445 é uma nebulosa planetaria alvo de poucos estudos especificos. Neste trabalho, o
objetivo é complementar os estudos realizados até hoje, analisando de forma espacialmente
resolvida a emissao de varias linhas atomicas desta nebulosa na faixa do éptico. Para tanto,
mapeou-se a parte central da nebulosa com miltiplos espectros épticos obtidos com o uso
de fenda estreita. As observagoes foram feitas com o espectréografo Cassegrain acoplado ao
telescopio de 1,6 m do Observatorio do Pico dos Dias. Com esse dados, foram obtidos nao
somente o tradicional espectro integrado, mas também, o espectro espacialmente resolvido.
Isso nos permitiu estudar as propriedades fisicas e quimicas médias desse objeto, assim

como, mapeda-las espacialmente no plano do céu.

Palavras-chaves: Astronomia; Espectroscopia Optica; Nebulosas Fotoionizadas; Nebu-

losas Planetéarias.



Abstract

NGC 6445 is a planetary nebula that has been the target of only a few specific studies.
In this work, our aim is to complement the studies carried out until now, analyzing the
spatial distribution of the optical emission of several atomic lines from this nebula. With
this purpose, the central part of the nebula was mapped with multiple optical spectra
obtained with the use of narrow slits in different positions of the nebula. The observations
were made with the Cassegrain spectrograph attached to the 1.6 m telescope at the Pico
dos Dias Observatory. With this data, we obtained the traditional integrated spectrum
and the spatially resolved spectrum. With these data, we studied not only of the average

physical and chemical properties of this object, but also their two dimensional distribution.

Keywords: Astronomy; Optical Spectroscopy; Photoionized Nebulae; Planetary Nebulae.
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1 Introducao

No século XVIII, Charles Messier publicou um catalogo contendo uma lista de
110 objetos celestes classificados visualmente como nebulosas e aglomerados de estrelas.
Tal lista, conhecida como catalogo de Messier, foi de extrema importancia nos seguintes
séculos como referéncia para a identificacao de objetos celestes. Naquela época, a natureza
daqueles objetos nao era ainda bem compreendida. Hoje, sabemos que o catalogo inclui
objetos como galaxias, aglomerados de estrelas e diversos tipos de nebulosas fotoionizadas.
A versao final do catalogo, publicada em 1784, inclui quatro objetos que, hoje, identificam-
se ser nebulosas planetérias (NPs). O nome nebulosas planetérias foi dado pelo astronomo
William Herschel para algumas nebulosas, pois apresentavam similaridades com planetas
(i.e. cor esverdeada e simetria radial) quando observadas ao telescépio. Com o desenvol-
vimento tecnoldgico e cientifico dos séculos seguintes, em particular, o desenvolvimento
da espectroscopia, pode-se determinar a real natureza, composicao e origem das NPs, que

serao tratadas nas segoes seguintes (Kwok, 1994).

1.1 Nebulosas Planetarias

Uma NP ¢é formada nos tltimos estagios de vida de uma estrela de massa baixa
ou intermediaria (0,8 a 8 My'), quando esta ejeta suas camadas exteriores e seu niicleo

quente, agora exposto, ioniza este material.

A evolugao de uma estrela é largamente determinada por sua massa, que determina
as condigoes fisicas no interior estelar. O processo de nucleossintese de elementos quimicos
ocorre no interior de estrelas devido as altas pressoes e temperaturas nas camadas mais
internas (causadas pela enorme forga gravitacional envolvida). A nucleossintese altera a
composicao e as condigoes fisicas no interior da estrela, resultando também em alteracao

da luminosidade emitida e da temperatura superficial (Kippenhahn; Weigert; Weiss, 2012).

Um esquema geral ilustrando a evolucao final de uma estrela progenitora de NP é
apresentado no diagrama Hertzprung-Russell (H-R) da Fig. 1. Este diagrama apresenta
a mudanca na temperatura fotosférica e na luminosidade da estrela ao longo dos estagios
finais de sua vida apds deixar a chamada sequéncia principal (MS, do inglés main sequence,

na figura).

Na sequéncia principal, a fusdo de prétons (nicleos de H) no ntcleo da estrela for-
mando hélio marca uma fase relativamente estavel, que pode durar varios bilhoes de anos.

Quando a queima do hidrogénio na regiao central esgota-se, a estrela deixa a sequéncia

L' Mg corresponde a uma massa solar.
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Figura 1 — Diagrama H-R mostrando a evolugao p6s sequéncia principal (MS) de uma
estrela de uma massa solar, formando uma NP (PN na figura) e evoluindo
para tornar-se uma ana branca (WD). Crédito: Boffin e Jones (2019).

principal. Na sua evolugao pos-sequéncia principal, instabilidades na queima do hélio pro-
vocam pulsagoes. Tais instabilidades fazem com que a estrela passe a perder suas camadas
mais externas. A emissao de matéria ocorre devido a diferenca de pressao na convecgao
do material que a compoe. Ondas de choque atingem a superficie da estrela e enviam o

gas e poeira para além da superficie estelar (Hofner; Olofsson, 2018).

Eventualmente, a perda de massa diminui, o envelope da estrela destaca-se, expande-
se e torna-se opticamente fino, revelando um nticleo degenerado composto em sua maior
parte de carbono e oxigénio. Este ntcleo degenerado (estrela central de NP) é muito
quente; sua temperatura efetiva superficial é de dezenas de milhares de K. A estrela emite
fétons com predominéncia no ultravioleta (UV). Esses f6tons ionizam e aquecem o gas
circunstelar (Osterbrock; Ferland, 2006). A fase de NP inicia-se com a fotoionizacao do

gas. O tempo de vida de uma NP é da ordem de milhares de anos (Kwok, 2000).

Enquanto a estrela é uma gigante vermelha, ela produz ventos lentos. Apods a
ejecao de grande parte da sua massa, o nucleo exposto, agora a estrela central da NP, é
responsavel por ventos menos densos e mais rapidos. A interacao entre estes dois ventos é
responsavel pelas caracteristicas estruturais principais das NPs (Kwok; Purton; Fitzgerald,
1978). A estrutura da NP depende de varios fatores, dentre eles as caracteristicas dos
episodios de perda de massa pela estrela progenitora, intera¢oes entre diferences episddios
de perda de massa, possiveis interagoes com o meio interestelar, presenca de campos
magnéticos e presencga de estrelas companheiras (Balick; Frank, 2002). Os detalhes dos
mecanismos de formacado de estruturas ainda nao sdo bem compreendidos, sendo um

campo ativo de pesquisa na comunidade de pesquisadores interessados em NPs (Kwitter
et al., 2014).

O material que forma a NP possui entdo propriedades quimicas que sao resul-

tado do processamento do material que originou a estrela. Esse processamento ocorre por
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nucleossintese ao longo da evolugao da estrela, alterando as abundancias dos elementos,
assim como no envelope ejetado, no qual os elementos podem apresentar-se ionizados,
neutros, associados em moléculas ou em fase sélida (graos), dependendo das condigdes
fisicas. O espectro de radiacao emitido pelo gas nebular é determinado pela composicao
quimica e as condigoes fisicas do gas e da poeira que o compoe. O campo de radiagao
da estrela é responsavel pela ionizagdo e aquecimento do material ejetado (Osterbrock;
Miller; Weedman, 1966).

NPs podem também ser formadas em sistemas estelares multiplos. A existéncia
de estrelas companheiras podem afetar a evolugdo, morfologia e a ionizagdo do gas que

envolve a estrela central (Boffin; Jones, 2019).

A Tabela 1 mostra as faixas de valores tipicos para as caracteristicas fisicas do

material circunstelar e da estrela central de NPs.

Tabela 1 — Faixa de valores tipicos para caracteristicas de NPs.

NEBULOSA

Densidade do gés 102 - 10° cm ™3
Temperatura eletronica 5000 - 20000 K
Velocidade de expansao 4 - 60 km s+
Dimensao 0.005 - 1 pc

FONTE CENTRAL

Temperatura 25000 - 300000 K
Luminosidade 10 - 10* Ly
Massa <1.4 Mg

Referéncia: Tabela adaptada de Cazetta e Maciel (1999). Lg e M, correspondem,
respectivamente, a luminosidade solar e massa solar.

As NPs podem apresentar diversas morfologias, desde distribuigoes esferoidais,
até estruturas intrincadas com diferentes tipos de subestruturas que serdao comentadas

posteriormente. Na Fig. 2, observam-se alguns exemplos de NPs.

Durante o processo evolutivo da estrela ocorrem varios episodios de ejecao de
matéria para o meio circunstelar (Kwok; Purton; Fitzgerald, 1978; Maciel, 2014). As
estrutura tridimensional das NPs sao resultado dos episédios de perda de massa e da
interacao desses ventos. Na fase AGB, ocorre a maior parte da perda de massa com taxas
da ordem de 107° M®/ano. O campo magnético, embora nio muito intenso nesse tipo de

estrela, pode também interferir na formagao da morfologia da NP (Vlemmings, 2019).

Diferentes esquemas de classificagao da estrutura de NPs foram propostos (Balick,
1987; Sahai; Morris; Villar, 2011, por exemplo), mas, tipicamente, pode-se reduzir os tipos

em: estelar (morfologia nao resolvida), eliptica, bipolar, simétrica pontual e irregular (vide
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Esférica Eliptica’ Irregular

IC3568 NGC2022

Figura 2 — Exemplos de NPs com diferentes tipos morfolégicos. Créditos das imagens:
Howard Bond (STScl), Robin Ciardullo (Pennsylvania State University),
Bruce Balick (University of Washington), Vincent Icke (Leiden University),
Garrelt Mellema (Stockholm University), NASA, ESA, and the Hubble Heri-
tage Team (STScI/AURA). Montagem por I. Aleman (UNIFEI).

exemplos na Fig. 2). Balick (1987), por exemplo, classificou NPs em 3 tipos morfolégicos:
esférico, eliptico e borboleta. Este tltimo em referéncia ao formato do animal, que é
equivalente ao tipo bipolar mencionado acima. Este esquema ¢ ilustrado na Fig. 3. Sahai,
Morris e Villar (2011) propuseram um esquema mais complexo, com uma classificagao
priméria em bipolar, multipolar, alongada, irregular, esférica, par de lobos colimados e
espiral. Esses tipos sao, por sua vez, separados em diversos subtipos, dependendo de

caracteristicas como a presenca de um halo externo ou o formato dos l6bulos.

Os esquemas de classificagdo sao geralmente baseados nas imagens tomadas na
linha Ha. Os esquemas sao baseados na aparéncia projetada na NP, que pode nao cor-
responder a real estrutura tridimensional da NP. Além disso, as imagens tomadas em
diferentes tipos de emissao podem revelar diferentes partes da estrutura da NP e, por-
tanto, indicar diferentes morfologias. Isso ocorre pela posicao dos diferentes ions e depende
também do processo de emissao em questao. Por exemplo, espécies de mais alta ionizacao
sdo encontradas (e emitem) mais préximo da estrela central, enquanto elementos neutros

encontram-se em regioes mais distantes.

H4 algumas estruturas que podem ser reconhecidas em diversas NPs. Por exemplo,
muitas NPs apresentam estruturas em forma de anel ou toro. NPs também podem apre-
sentar 16bulos diametralmente opostos (NPs bipolares ou multipolares), que podem ser

bastante uniformes e simétricos como no caso da NP bipolar M 2-9 apresentada na Fig. 2,
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Figura 3 — Reproducao do diagrama ilustrativo do esquema de classificagao morfoldgica
de NPs proposto por Balick (1987). Sao definidos trés tipos principais de mor-
fologias (cada coluna). A morfologia muda ao longo de sua evolugao, como
indicado pelos diferentes esquemas na dire¢ao vertical.

ou mesmo irregulares como sera visto mais adiante no caso de NGC 6445. NPs podem
exibir um envelope extenso de baixo brilho superficial que envolve a nebulosa ionizada
mais brilhante. Este envelope é chamado de halo. Estes halos, com possibilidade de serem
constituidos de material remanescente da fase AGB (em torno de 60% dos casos) ou halos
de recombinagao (10% dos casos), sdo comuns e previstos por modelos hidrodindmicos de
formagao de NPs (Corradi et al., 2003).

As NPs podem apresentar subestruturas como globulos cometarios e FLIERS (do
inglés, Fast Low lonization Emission Regions). Os glébulos cometérios sdo adensamentos
de matéria dominantemente neutra e molecular embebidas no gas mais ionizado (Matsuura
et al., 2009; Aleman et al., 2011). Devido a formagao de uma estrutura semelhante a um
cometa, com coma e calda, esses objetos ganharam seu nome. Alguns objetos possuem

um par de ndédulos brilhantes em emissao de baixa ionizacdo nomeados FLIERS, as vezes,
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também referidos como ansae (Kwok, 2000). Sao estruturas pequenas (~0.01 pc) dispostas
ao longo do eixo principal, simetricamente com relagao a estrela central. Estao presentes,
principalmente, em NPs elipticas. As observacoes espectroscopicas mostram que essas

estruturas possuem baixa ionizagao e alta velocidade, motivo de sua nomenclatura.

1.2 O Espectro Observado das NPs

1.2.1 Fotoionizacao do Gas

As estrelas centrais de NPs tem temperaturas superficiais altas e, emitem um
espectro bem proximo a um corpo negro com temperaturas da ordem de 50000-200000 K.

O campo de radiacao emitido fotoioniza e aquece o gas ejetado.

A fotoionizagao ocorre quando um féton arranca um elétron de uma espécie (dtomo
ou molécula). A radiagdo emitida pela estrela central é a responsavel primaria pela ioni-
zacao do hidrogénio e outros elementos presentes nas NPs (Osterbrock; Ferland, 2006).
A fotoionizagao contribui para o aquecimento do gas, ao converter energia radiativa em
cinética do gas, depositando elétrons livres (com certa energia cinética) no meio. A energia
cinética do elétron livre criado durante a ionizacao é a diferenca entre a energia do féton
absorvido e o potencial de ionizagao do dtomo (que depende do nivel eletrénico inicial).

Esses elétrons entram rapidamente em equilibrio térmico com o gas (Kwok, 2000).

Os elétrons livres recombinam, emitindo fotons. Se os fétons escapam da regiao, a
remocao de energia cinética de elétrons livres por emissao de fotons esfria o gas. Elétrons
de baixa energia interagem mais facilmente com protons e, constantemente, sao retirados

do grupo de elétrons que esta disponivel na nuvem.

1.2.2  Aquecimento do Gas

A temperatura do gas em uma NP é resultado do balanco entre os processos de
aquecimento (por exemplo fotoionizacao) e esfriamento do gas (por exemplo, recombina-

¢ao e emissao de linhas).

Na regiao ionizada, os processos de ionizagdo e recombinacao acontecem o tempo
todo. Como elemento mais abundante no gés, é o balango entre a fotoionizacao e a recom-
binacao do hidrogénio que domina a estrutura de ionizagao e a distribuicao de temperatura

do gas na regiao ionizada de uma NP.

A emissao de linhas produzidas pelo decaimento a partir de niveis excitados coli-
sionalmente, em particular algumas linhas intensas de metais?, também pode contribuir

de forma importante para o esfriamento do gés (essas linhas serdo explicadas a seguir).

2 Neste trabalho usa-se a palavra “metal” no sentido do jargdo da Astronomia, ou seja, para designar

os elementos mais pesados que o He.
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Figura 4 — Espectro éptico da NP Hubble 4 (esq.), cuja imagem é mostrada a direita.
Crédito do espectro: Garcia-Rojas (2020). Crédito da imagem: NASA| ESA;
Josh Barrington.

1.2.3 O Espectro Emitido pelo Gas

O espectro 6ptico de NPs é rico em linhas de emissao de varios elementos quimicos.
Estas linhas sao vistas sobre um continuo nao muito intenso. Na Fig. 4 ¢ mostrado como
exemplo o espectro da NP Hubble 4 (Garcia-Rojas, 2020).

O continuo é composto por emissao estelar e difusa. A radiacio estelar é produzida
pela fonte central. 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. No 6ptico, domina a contribuicao da emissao de

recombinagao eletrénica dos atomos (livre-ligado; Osterbrock e Ferland (2006)).

Linhas de emissao sao produzidas quando atomos ou fons passam por uma transi-
¢ao ligado-ligado, ou seja, quando o a&tomo ou ion passa de um estado de maior para um
de menor energia, com a emissao de um foton. A energia do féton emitido é a diferenca de
energia entre os niveis. Com a andlise de tais linhas, é possivel obter informacoes relativas

a0 objeto observado, como condigoes fisicas e abundéncias quimicas.

Um espectro 6ptico de NPs, tipicamente, exibe varias linhas de emissao das séries
do hidrogénio. Essas linhas sdo produzidas pelo decaimento que segue a recombinacao ele-
tronica do H. Na recombinacao, o atomo de hidrogénio ionizado captura um elétron que se
encontra nas proximidades. O sistema recombina em um estado quantico excitado (tran-
si¢ao livre-ligado, produzindo radiacao continua), que decai progressivamente para niveis

menos excitados, emitindo f6tons de energia bem determinada (transicao ligado-ligado).
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A linha produzida nesse decaimento ligado-ligado é chamada de linha de recombinagao.

As principais linhas de recombinag¢ao do atomo de hidrogénio, para o espectro ético
correspondem as linhas de Balmer. Sao definidas como Ha, Hf e conseguintes. A razao

entre as emissoes de Ha, Hf é utilizado para determinar a extingao.

Além das linhas mais intensas (produzidas em niveis mais baixos, correspondentes
a transigoes de menor energia) das séries do hidrogénio (Balmer e Paschen, no éptico),
linhas de recombinag¢ao do hélio também estao presentes. Linhas de recombinacao de
metais podem ser observadas em espectros de NPs. Essas linhas sao tipicamente mais

fracas que as linhas proibidas. As linhas de C, N e O sao particularmente comuns.

As chamadas linhas proibidas sdo linhas com baixa probabilidade de decaimento
radiativo e que, em condigoes tipicas de laboratério, decaem dominantemente por colisao
com outra particula. Nas baixas densidades de NPs, a chance de colisao é muito menor
que em laboratério e essas linhas podem ser produzidas. O plasma tipico de NPs tem

densidade milhares de vezes menor que o melhor vacuo produzido em laboratérios.

Apesar da abundancia de metais ser muito menor que a de hidrogénio, algumas
linhas proibidas de metais sdo tdo ou mais intensas que as linhas mais brilhantes de H
(vide Fig. 4). Em certas regides, algumas linhas proibidas sdo as principais responsaveis
pelo resfriamento do gés. Linhas dos fons NT, Ot, O?*, Ne®, Ne?t, Ne3t, Art, Ar?* sao

comumente observadas em NPs.

1.2.4 Determinacdo das Propriedades Fisicas e Quimicas

A partir das intensidades das linhas de emissao é possivel determinar as condigoes
fisicas (temperatura e densidade) e as abundéncias dos elementos em NPs (Peimbert;
Peimbert; Delgado-Inglada, 2017; Stasinska, 2008). Note-se que os valores assim determi-

nados sao valores médios para a regiao emissora das linhas usadas.

A razao de algumas linhas permite inferir a densidade eletrénica do gas na regiao
emissora da linha. Esse é o caso, por exemplo, da razdao das linhas proibidas de [S 1I]
6716 A/6730 A. Essa razdao é indicadora de densidade na faixa entre 10> e 10* cm™
como visto na Fig. 5 (Osterbrock; Miller; Weedman, 1966). As transi¢oes corresponden-
tes ao [O III] utilizadas para determinagido de temperatura correspondem a transi¢oes
com grande diferenca de energia (f6tons de comprimento de onda de 4363 A e 5007 A).

Transi¢oes com maior energia sao privilegiadas em condi¢oes de maior temperatura.

As razdes entre linhas de recombinagdo do H tém uma dependéncia fraca com
temperatura do gas e podem ser usadas para a determinacao de densidade, em particular,

as linhas produzidas em niveis mais elevados (Thum; Greve, 1997).

Algumas razoes de linhas, por outro lado, sdo muito sensiveis a temperatura do
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Figura 5 — Razdo da intensidade das linhas de [S II] 6716 A ¢ 6731 A em funcio da den-
sidade do gas calculada para uma temperatura de 10000 K. Grafico adaptado
de figura 5.8 de Osterbrock e Ferland (2006).

gés. Um exemplo é a razdo entre as linhas proibidas de [O III] (4959 A + 5007 A) /4363 A.
Razoes entre linhas produzidas pelo despovoamento de niveis com significativa separacgao

de energia sao sensiveis a temperatura do gas e podem ser usadas como diagnostico.

Uma melhor determinacao da temperatura e densidade do gas é feita pelo célculo
da temperatura e densidade de forma simultdnea ou iterativa, normalmente usando as

varias razoes disponiveis (Wesson; Stock; Scicluna, 2014, por exemplo).

Para determinar a abundancia dos ions observados na NP pode-se utilizar tanto as
linhas de recombinacao, como as de excitacao colisional, utilizando a temperatura e den-
sidades correspondentes ao estagio de ionizagao da regido onde a linha é emitida (Wesson;
Stock; Scicluna, 2014; Osterbrock; Ferland, 2006, por exemplo). A partir da abundancia
dos diferentes ions observados, determina-se a abundéancia dos elementos. Como a maior
parte do gas é composta pelo ion de H, a abundancia ¢ tipicamente apresentada em razao

deste elemento.

1.3 A Nebulosa Planetaria NGC 6445

O alvo deste trabalho é a NP NGC 6445 cuja imagem ¢é vista na Fig. 6. Este
objeto, também chamado de Nebulosa da Pequena Gema ou Nebulosa da Caixa, aparece
pela primeira vez na literatura cientifica no catalogo de referéncia publicado por Curtis
em 1918 (Curtis, 1918), no entanto, a primeira andlise espectroscépica do objeto somente
foi realizada em 1942 (Minkowski, 1942) devido ao baixo brilho superficial desta NP.

A nebulosa encontra-se na direcdo da constelagdo de Sagitario. Varios valores de
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NGC'6445 .-

Figura 6 — Composicio de imagens da NP NGC 6445 obtidas com o Telescpio Optico
Nérdico (NOT) de 2,5 m do Observatério de Roque de los Muchachos (La
Palma, Espanha) usando filtros de banda estreita. Na imagem as cores verme-
lho, verde e azul indicam as imagens dominadas pelas linhas [N II] 6583 A, Ha
e [O III] 5007 A, respectivamente. Reproducio de figura publicada em Fang
et al. (2018).

distancia sdo publicados na literatura (O’Dell, 1962; Van Hoof et al., 2000; Kimeswenger;
Barria, 2018, por exemplo). A primeira determinacao, de valor 1,97 kpc, foi realizada
em 1962 por O’Dell (1962). Van Hoof et al. (2000) compila varios valores da literatura
e assume o valor de 1,5 kpc em seu trabalho. Mais recentemente, a paralaxe da estrela
central desta NP (1,04-0,3 mas) foi obtida com o satélite GATA? (Kimeswenger; Barria,
2018). A distancia derivada pelo inverso da paralaxe é de 1,0+0,3 kpc.

A nebulosa NGC 6445 apresenta, a primeira vista, morfologia bipolar (Aller et al.,
1973), com 16bulos e um anel central bastante irregulares (vide Fig. 6). As irregularidades
no anel fazem com que sua forma seja proxima a um retangulo em imagens com baixa
resolucao, o que justifica o nome Nebulosa da Caixa a ela atribuido. O anel possui dimen-
soes 38" x 29" (Curtis, 1918), enquanto a nebulosa ionizada toda vista na Fig. 6 possui
dimensoes de, pelo menos, 4,3” x 4,0. Mapas em radio construidos nas frequéncias de
1,46 e 15 GHz revelam uma estrutura semelhante a observada no visivel (Cuesta; Phillips,
1999).

A imagem de Ha na Fig. 7 mostra que essa emissao é produzida tanto na regiao

central — onde é mais brilhante no anel — como nos lébulos, embora nestes ultimos a

3 GAIA é um observatério espacial lancado pela Agéncia Espacial Europeia com o objetivo de determinar

a posicdo de objetos astrondmicos com grande precisdo (https://sci.esa.int/web/gaia).
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emissao de [N II] seja dominante frente as outras linhas. Na Fig. 6, a emissao mais brilhante
de [O IIT] ¢ vista em regides mais proximas ao centro da nebulosa, enquanto [N II] domina
a emissao dos lobulos, evidenciando um gas de menor ionizacao mais distante da estrela
central. Pode-se ver mais claramente nas imagens em banda estreita apresentadas na
Fig. 7, que a emissao de [O III|, embora mais brilhante na regido central, também se
estende ao 16bulos. Sua morfologia é, entretanto, diferente do visto em [N II] e H e pode
indicar que a nebulosa é, de fato, multipolar. Usando informagoes cinematicas obtidas
de linhas de emissao, Lago (2013) construiu um modelo tridimensional dessa nebulosa.
O modelo proposto tem uma estrutura formada por um toro e quatro pares de 16bulos,

revelando, portanto, que esta é uma NP multipolar.

A regiao do anel também exibe emissao molecular. Emissao de Hy no infravermelho
proximo foi detectada por Fang et al. (2018), que mostrou que essa emissao é mais intensa
na regiao do anel, mas também pode ser vista delineando os l6bulos. Emissao em linhas
de OH™ no infravermelho distante também foi detectada no anel desta NP de acordo
com o trabalho de Aleman et al. (2014). Bandas de emissao que se acredita que sejam
produzidas por hidrocarbonetos aromaticos policiclicos (PAHs; compostos formados por
carbono dispostos em anéis benzénicos ligados a atomos de H nas suas bordas) foram
observadas por Mata et al. (2016).

Figura 7 — Imagens em Hox (esq.) e [O I11] 5007 A (dir.) da NP NGC 6445 obtidas por
Schwarz, Corradi e Melnick (1992). Duas escalas sdo usadas nas figuras. No
retdngulo central, a escala usada é diferente do restante da imagem, pois a
emissao do anel central é muito mais intensa que a dos l6bulos.

Van Hoof et al. (2000) publicaram um estudo da nebulosa NGC 6445 baseado
em literatura prévia e em observagoes realizadas em diversas faixas espectrais. Segundo
esses autores, a estrela central ionizante desta NP tem temperatura efetiva de 184 000 K

e luminosidade de 1000 Lg. Eles ainda afirmam que esse ntcleo resultou da evolucao de
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uma estrela com massa de 3-4 M na sequéncia principal. NGC 6445 é uma NP evoluida
com uma idade de cerca de 3500 anos. Van Hoof et al. (2000) inferem uma densidade de
525 cm~? para o gas da nebulosa, compativel com seu estado evolucionario. Esta nebulosa
é evoluida, com a estrela central esfriando-se. Van Hoof et al. (2000) obtiveram a razao
C/O préoxima de 1, embora, segundo eles, esse valor seja bem incerto. A detecgao de PAHs
mencionada acima sustenta que a nebulosa seja rica em carbono. De acordo com Van Hoof
et al. (2000), graos de poeira estariam presentes na regido ionizada, mas sua emissao é

baixa quando comparada a do gés ionizado.

1.4 Objetivo

Embora NGC 6445 seja razoavelmente conhecida, ela foi alvo de poucos estudos
especificos e bem detalhados. Os artigos de Aller et al. (1973) e Van Hoof et al. (2000)
mencionados acima sao estudos mais detalhados disponiveis na literatura. Nesta disser-
tagao, o objetivo é contribuir e complementar os estudos realizados até hoje. Para tanto,
analisou-se um conjunto de dados obtidos, via espectroscopia de fenda longa, de modo
a mapear o objeto. Tais dados permitem a obtencao de um espectro integrado utilizado
para o estudo de propriedades fisicas e quimicas do objeto. Os dados também permitem
o estudo de propriedades fisicas como temperatura e densidade, assim como a exting¢ao

interestelar de modo espacialmente resolvido.

Os detalhes da reducao e métodos da analise dos dados sao descritos no Capitulo 2.
Os resultados deste estudo sao apresentados no Capitulo 3, enquanto o Capitulo 4 resume
os resultados e conclusoes, além de apresentar algumas sugestoes para futuros trabalhos

derivados do presente estudo.
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2 Metodologia

Neste capitulo sao descritas as observagoes espectroscopicas da NP NGC 6445,
foco deste trabalho, bem como é descrito em detalhes o processo realizado de reducao
dessas observagoes (ou seja, preparacao das imagens para a andlise cientifica). Ao final
da secdo, ha descrigao das técnicas e ferramentas usadas para a andlise dos dados. Os

resultados da andlise sao apresentados no Capitulo 3.

2.1 Observacoes

As observagoes da NP NGC 6445 foram feitas com o telescépio Perkin-Elmer de
1,6 m do Observatério do Pico dos Dias (Itajubd, Minas Gerais, Brasil), administrado
pelo Laboratério Nacional de Astrofisica (LNA). Os espectros foram obtidos com o espec-
trografo Cassegrain acoplado ao telescopio e utilizando o detector CCD (Charge Coupled
Dewvice) Andor iKon-1-1.936-BR-DD de dimensoes de 2048 pixels x 2048 pixels, com ta-
manho do pixel de 13,5 pym x 13,5 um. Este detector é optimizado para uso na faixa
de nosso interesse no 6ptico, como visto na Figure 9. O equipamento foi resfriado até a
temperatura de -85,7 °C para a observagao.Usamos a rede de 300 linhas/mm com uma
fenda de 2". Esse valor para fenda foi decidido com base no seeing de de aproximadamente
1.5"para o dia da observagdao. Com a configuracao usada tivemos uma resolucao de apro-
ximadamente 1200 em 5500 A. O pedido de observacio OP2013A-013 foi efetuado pelo
Dr. Hektor Monteiro e a observacao ocorreu no dia 11 de julho de 2013. Hektor Monteiro

e Patricia Santos realizaram a observacao.

A parte central da nebulosa foi mapeada com a obtencdo de multiplos espectros
de fenda estreita em diferentes posicoes. A largura da fenda é de 2”. Para cada posi¢ao ob-
servada, foram obtidos 3 espectros com exposi¢oes de 600 segundos cada. O procedimento
foi repetido em 11 posicoes separadas de 7.2” entre si, deslocadas na direcao Norte-Sul.
As posicoes sao apresentadas na Figura 8. A posi¢ao da primeira fenda é 17h 49m 15.21s
e -20° 00’ 34.5”. A dispersio obtida foi de 4.4 A pixel!.

Foram também obtidas 50 imagens para as correcoes de bias e 50 imagens para a

correcao de flat field. Tais procedimentos sao detalhados nas se¢oes seguintes.

Para calibracao de fluxo da NP, foi observada a estrela de referéncia LTT 6248
cujas coordenadas de ascensao reta e declinacao sao 15h 38m 59.8s e -28° 35’ 34”. Para
calibracdo em comprimento de onda, utilizou-se uma lampada de Hélio-Argonio. Cada

imagem da lampada foi obtida com 40 segundos de exposicao.
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1 arcmin

Figura 8 — Posicao das fendas em nosso mapeamento de NGC 6445. Linhas paralelas
(vermelho) correspondem as fendas posicionadas para esta observagao. Imagem
de fundo de NGC 6445 obtida com o telescépio UK Schmitdt. Comprimento
real das fendas no céu, largura fora de escala. Imagem em banda estreita com
comprimento de onda central de 5750 A. Imagem obtida na Base de Dados
Extragalacticos da NASA/IPAC (NASA /IPAC Extragalactic Database, NED,
https://ned.ipac.caltech.edu/).
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Figura 9 — Eficiéncia quantica do CCD utilizado. Fonte: pagina
do Laboratorio Nacional de Astrofisica (Disponivel em
http://www.lna.br/opd/instrum/ccd/CCDikonlDD.html.  Acesso em ja-
neiro de 2020.).

2.2 Reducao dos dados

O processo de reducao dos dados prepara a informacao coletada pelo detector para
a analise cientifica. Na reducao é realizada uma série de procedimentos de conversao de

unidades, calibracao e correcao dos dados. Neste trabalho, os procedimentos de reducao


https://ned.ipac.caltech.edu/
http://www.lna.br/opd/instrum/ccd/CCDikonlDD.html
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foram realizados com o auxilio de pacotes (tarefas) do programa IRAF! (Image Reduction
and Analysis Facility) em conjunto com rotinas avangadas em linguagem de programagao
Python 2.7 2 e IDL 3 (Interative Data Language), que sdo descritas a seguir. Python
foi utilizado para o procedimento de construcao do cubo de dados e IDL foi utilizado
para obtencao dos mapas de fluxo. Todo o processo de reducao dos dados foi feito por
Celso Henrique Corréa Carvalho e Hektor Monteiro. Os detalhes dos procedimentos sao

descritos a seguir.

2.2.1 Bias

As imagens para a correcao de bias sdo exposicoes de curta duragao feitas sem luz
sobre o detector CCD (Charge Coupled Device). Em principio, o detetor deveria registrar
zero contagens, mas héd uma contagem residual de fonte instrumental. Essa contagem
deve ser corrigida nas imagens de ciéncia. Outras metodologias consistem em determinar
regides de overscan para cada observagao, no entanto, este procedimento nao foi utilizado

devido ao curto tempo disponibilizado para as observacgoes.

Para a correcao, foram obtidas 50 imagens de bias que foram combinadas em
um Unico arquivo, utilizando-se a tarefa IRAF zerocombine que se encontra no pacote
noao.imred.ccdred para obter o valor médio em cada pixel das imagens. O procedimento
tem como objetivo obter o valor médio entre as imagens para uma melhor estimativa
do valor a ser usado na corregao, visto que, como em qualquer medida, tem-se erros

estatisticos de contagem.

2.2.2 Flat Field

A correcao de flat field é feita pelo imageamento de uma superficie de brilho uni-
forme. Este procedimento faz a correcao necessaria para levar em conta as diferentes
sensibilidades de cada pixel do CCD. Como a fonte de luz imageada é uniforme, as even-
tuais diferencas obtidas na imagem final correspondem a variagdo de sensibilidade dos
pixeis do CCD.

As imagens para correcao de flat field sao exposicoes curtas feitas através do
telescopio apontado para um campo iluminado, uniformemente, dentro do domo. Para
este trabalho, foram obtidas 50 imagens de flat, cada uma com exposicao de 40 segundos
de duracao. Um exemplo de imagem ¢ apresentado na Fig. 10, em que é possivel observar

que a sensibilidade varia ao longo do CCD. O ntmero de imagens de bias e flat-field

L IRAF é disbonibilizado pelo National Optical Astronomy Observatories, que sdo operados pela Asso-

ciagdo de Universidades de Pesquisa em Astronomia, Inc., sob acordo de cooperagdo com o National
Science Foundation (Tody, 1986; Tody, 1993).

2 https://www.python.org/ (Van Rossum; Drake Jr, 1995).

3 IDL é uma marca registrada da Harris Corporation (https://www.harrisgeospatial.com/Software-
Technology/IDL).
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é escolhido para conseguir uma boa amostragem para a determinacao do valore médio.
Esse valor ¢ escolhido com base na experiéncia prévia do observador com o instrumento. E
possivel notar a presenca de uma coluna, a direita, cuja sensibilidade difere drasticamente
das outras préximas. O efeito causado por esta coluna é corrigido nas imagens do objeto

por meio do processo de normalizacao.

I 2020000 |

TEO0 VoA 1ER27 2568 FLER 1096 35A37 20624 45364

Figura 10 — Uma das imagens de flat field utilizadas na reducao dos dados. A escala no
topo da imagem indica a contagem de fétons.

Dessa forma, foi utilizada a tarefa flatcombine do IRAF para gerar uma imagem

média usada na corregao.

Para aplicar a correcao de flat field nas imagens de ciéncia, é necessario realizar a
normalizacao dos valores de contagem da imagem. Tal normalizacao é obtida pela divisao
das contagens de cada pixel pela contagem do pixel correspondente da imagem de flat

field média.

2.2.3 Trim

Na Figura 11, é apresentado um grafico das contagens de fotons em cada pixel
da linha 1024 da imagem de flat field normalizada. E possivel observar que as regides
proximas as extremidades do CCD possuem uma contagem muito menor que a regiao
central do detector. O padrao é semelhante para todas as outras linhas da imagem (vide
Figura 10). Como as regioes préximas as extremidades do CCD apresentam uma baixa
sensibilidade, a contagem nessas areas possui incertezas muito altas. Assim, optamos por
eliminar as bordas do CCD da analise cientifica. A regiao util do CCD foi determinada a
partir da imagem de flat field normalizada e corresponde ao retangulo delimitado pelas

colunas 59 a 522, verticalmente, e 29 a 2017 horizontalmente.

Além disso, na Figura 11 é possivel ver um pixel com menor sensibilidade na regiao
do plato. Esse pixel corresponde a uma linha cuja sensibilidade ¢ muito menor que seus
vizinhos (linha escura no topo da imagem da Figura 10). Isso é naturalmente corrigido

com a imagem de flat field médio.
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Figura 11 — Contagem de fétons da linha de nimero 50 do CCD em uma das imagens de

flat field.

2.2.4 Raios Cdésmicos

Raios césmicos sao particulas de alta energia de origem espacial. Elas penetram
a atmosfera terrestre e atingem o CCD. A contagem de um pixel atingido por um raio
coésmico nao pode ser utilizada. Para determinar se um pixel foi atingido por um raio
césmico em uma imagem e eliminar tal valor, a média das imagens foi obtida usando a
tarefa imcombine. Para eliminar os pixeis afetados por raios cosmicos foi utilizada a rotina
crreject. Esta rotina é responsavel por identificar e comparar os trés espectros de cada

fenda e encontrar valores extremos, esses artefatos sao retirados.

Com as imagens médias de bias e flat field e a definicao da regiao de ttil do CCD,

utilizou-se o comando cedproc responséavel por aplicar as corregoes nos dados cientificos.

2.2.5 Calibracdo em Comprimento de Onda

Para que seja possivel a analise dos espectros obtidos, foi necessario realizar a
calibragao em comprimento de onda. Este procedimento determina a relagao entre posicao
no eixo de dispersao da imagem e o comprimento de onda em Angstrons. Para realizar a
calibracao, foi utilizada a comparacao do espectro de linhas de emissao de uma lampada
de Hélio e Argdnio obtido com a mesma instrumentagao usada nos espectros de NGC 6445
(Figura 12) com seu espectro de laboratoério, que é bem conhecido (Figura 13). O espectro
da lampada foi obtida no mesmo dia da observacao e com a mesma configuracao utilizada

para obtencao dos dados.

A posicao em pixeis das linhas de emissdo da lampada registrada na imagem

do CCD sao determinadas e relacionadas com seus respectivos comprimentos de onda.
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AR

Figura 12 — Imagem do espectro da lampada de Hélio e Argonio obtida com nossa ins-
trumentacao. As linhas de emissao dessas espécies se apresentam como faixas
brancas verticais na imagem.
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Figura 13 — Espectro das linhas de emissao de Hélio e Argonio determinado em laboratério

e utilizado na calibragdo de comprimento de onda de nosso espectro. Créditos:
ESO (1999a).

O tarefa identify do IRAF utiliza uma funcdo polinomial para ajustar a relacao entre
posicao das linhas e seu respectivo comprimento de onda em uma posicdo central da
imagem. Este ajuste é usado como referéncia em procedimentos posteriores. O comando
reidentify realiza o mesmo procedimento, mas agora, para varias posi¢oes ao longo do
eixo espacial, separados por 10 pixeis. Esses resultados permitem que uma transformacgao
bidimensional seja determinada para converter a posi¢ao na imagem, dada em coordenadas
(pixel, pixel) para os eixos espacial e de dispersao (eixos vertical e horizontal, na Fig. 12),
respectivamente, para (pixel, comprimento de onda). A tarefa transform é usada para

aplicar essa transformacao em todas as imagens de ciéncia.

A informacao sobre a calibracdo em comprimento de onda é incorporada ao ca-

becalho das imagens e pode ser acessada por programas de processamento de imagens
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FITS.

2.2.6 Calibracdo em Fluxo

A calibracao em fluxo é o procedimento que permite encontrar a correspondéncia
entre o fluxo emitido pela NP e a contagem de fétons obtidos com CCD. Para que a
relacdo seja encontrada, é utilizado o espectro de estrelas padrao de referéncia com o
mesmo equipamento e configuracoes utilizadas para as medidas da NP. Observamos duas
estrelas padrao, mas, devido a condigoes meteorologicas adversas, os dados de uma delas

nao puderam ser utilizados.
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Figura 14 — Espectro calibrado da estrela padrao LTT 6248. Estes valores de fluxo sao
usados para calibrar outros espectros (ESO, 1999b).

Para a calibragao, foi necessario obter o espectro integrado da estrela padrao. Isso
é feito com auxilio da tarefa apall. Nessa tarefa, uma abertura contendo toda a emissao
¢é definida no eixo espacial, assim como posi¢des nas quais serao estimadas as contribui-
¢oes de céu. Essa abertura é tragada ao longo do eixo espectral e sua posicao central é
re-determinada permitindo que eventuais distor¢des sejam corrigidas. As contagens in-
tegradas em todas essas posi¢oes sao determinadas ao longo do eixo espectral e, apds

subtracao das contagens de céu estimadas, o espectro total da estrela padrao é gerado.

Este espectro integrado é entao comparado aos valores tabelados presentes nas
bibliotecas do IRAF. Essa comparagao é feita com as tarefas standard e sensfunc que

2 =1 A-1 para cada

permitem determinar a relagdo entre contagens e fluxo em erg cm™
pixel ao longo do eixo de dispersao. Com esta relagdo, a calibragao é aplicada as imagens

de ciéncia utilizando a tarefa calibrate.
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2.2.7 Extracdo do Céu

A emissao do céu noturno deve ser subtraida para a obtencao das imagens nas
linhas espectrais que necessitamos para a analise nebular. A extracao de céu foi realizada
utilizando-se a tarefa background no IRAF. Para cada espectro bidimensional de cada
posicao de fenda, foram definidas regides nos extremos das imagens onde nao foi detectada
emissdo significativa (em relacio ao ruido local) na linha do [N II] 6584 A. Esta linha
foi adotada, pois estd presente nas regioes mais externas da nebulosa. Com as regioes
definidas, polinomios de primeiro grau foram ajustados para todos os pontos ao longo do

eixo espectral. Essa contribuicao foi subtraida das imagens.

2.2.8 Construcao do Cubo de Dados - Espectro Espacialmente Resolvido

Com as imagens corrigidas e calibradas, pdde-se construir um cubo de dados, que
consiste em uma matriz de trés dimensoes com dois eixos espaciais e um eixo espectral. Um
dos eixos espaciais tem resolucao dada pela propria imagem obtida com espectroscopia
de fenda longa. O outro eixo espacial é obtido com a interpolacao das imagens para cada
posicao de fenda. Originalmente obtivemos 11 posi¢oes de fendas espacadas em intervalos
de 7,2”. Valores foram interpolados nas posi¢oes intermediarias para obter uma matriz cujo
vozel (menor elemento do cubo de dados) tenha escala de 17 x 17 x 4,4 A. O processo de
interpolacao utilizado foi spline ctiibica, em que cada ponto de interpolagdao corresponde

ao valor de fluxo de um pixel. O cubo final gerado tem dimensoes (995, 72, 260).

Pode-se verificar a qualidade da reconstrucao dos dados a partir dos espectros de
fenda longa comparando as imagens geradas com imagens obtidas de outros levantamen-
tos. Para tanto, foi obtida uma imagem do levantamento Panoramic Survey Telescope
and Rapid Response System (Pan-STARRS; (Kaiser et al., 2002)) na banda g¢. O filtro
correspondente possui comprimento de onda central 4866 A. O resultado da comparacéo
é mostrado na Figura 15 em que o contorno do mapa da linha de emissio do [N II] 6584 A
é sobreposto a imagem do levantamento. Apesar de usar comprimentos de ondas dis-
tintos, a intencao aqui é somente observar que as estruturas principais da nebulosa sao
correspondentes. Percebe-se, claramente, a concordancia das principais estruturas e que a
reconstrucao da informacao espacial por meio da interpolacao da informagao dos espectros

de fenda longa foi adequada.

2.3 O Fluxo de Linhas de Emissao e sua Analise

Com a construcao do cubo de dados é possivel determinar o espectro de qualquer
regiao da nebulosa. Pode-se extrair aberturas definidas em posigoes especificas, fendas
simuladas, espectros integrados entre outras configuragoes. Em particular, o cubo de dados

permite que mapas das linhas de emissao sejam construidos a partir da integracao da linha
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PanStars g filter image

— [NII]6584 emission map

V

arcsec
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Figura 15 — Imagem do levantamento Pan-STARRS no filtro g (Acentrar = 4866 A) SO-
breposta a contornos de nosso mapa de emissdo de [N II] 6584 A. Para a
construgao do contorno foram divididos 7 intervalos da escala logaritmica do
mapa do referido ion.

no espectro de cada spazel (cada elemento espacial em um cubo de dados). Esta é uma
vantagem deste método, visto que ao dispor a fenda em alguma regiao da NP, os dados

representam apenas a regiao da posicao da fenda.

Neste trabalho, foi primeiro obtido o espectro integrado a partir do cubo de dados
que, posteriormente, foi analisado utilizando o c6digo ALFA (Automated Line Fitting
Algorithm; (Wesson, 2016)) para a identificagdo e a determinagao dos fluxos das linhas
espectrais. O codigo ALFA automatiza o processo de ajuste do continuo e das linhas
espectrais para a medida dos fluxos, assim como de identificagdo das linhas. O codigo
analisa o continuo do espectro integrado e ajusta um continuo global, incluindo regices
de descontinuidade. Para a medida dos fluxos das linhas, sdo ajustados perfis gaussianos.
O melhor ajuste é determinado pela otimizacao por algoritimos genéticos (Wesson, 2016,

e referéncias ali contidas).

A determinacao do continuo feita pelo cédigo ALFA, corresponde ao melhor ajuste
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determinado pelos 25 percentil dos valores de fluxo em um passo de 100 valores. Para os

50 pontos no inicio e final do espectro, o codigo usa uma estimativa para estes valores.

Para realizar uma verificacao secundaria, os fluxos das linhas também foram obti-
dos pela integral da area da linha de emissao para comparacao com os resultados obtidos
com o ALFA. Esta integral foi obtida a partir de um ajuste de perfil Gaussiano a algumas

linhas importantes.

Com os fluxos das linhas de emissao determinados a partir do espectro integrado
do objeto, usamos o método empirico (Se¢ao 1.2.4) para determinar as abundéancias dos
elementos. Para este cédlculo, foi usado o cédigo NEAT (Wesson; Stock; Scicluna, 2014).
Além das dos valores de abundancias, esse cdédigo utiliza o método Monte Carlo para
estimar as incertezas em seus resultados. Para maiores detalhes sobre o funcionamento
do cédigo ver (Wesson; Stock; Scicluna, 2014).

Apos a andlise do espectro integrado, obtivemos e estudamos os mapas das linhas
de emissao e as quantidades dele derivadas. Neste trabalho, foram obtidos mapas de ex-
tincao e de densidade e temperatura eletronicas. O mapa de extingao é importante, ja que
permite corrigir o espectro dos efeitos da poeira interestelar presente entre o observador
e a nebulosa, visto que a poeira absorve e espalha os fotons na regiao espectral de mais
altas energias (regiao do azul no nosso espectro). O determinar e corrigir os efeitos da ex-
tingao, usamos as razoes das linhas de Balmer, método tradicional descrito em Osterbrock

e Ferland (2006) e que serd discutido no Capitulo seguinte.

Os mapas das linhas de emissdo foram obtidos a partir do ajuste de gaussianas
no espectro de cada spazrel do cubo de dados. Para tanto, uma série de rotinas escritas
em IDL foi utilizada. Nessas rotinas, a linha de interesse é definida e, para cada spazel, a
secao do espectro contendo a linha e um intervalo de continuo definido em ambos os lados
da linha é extraida. Nessa por¢ao do espectro, sao ajustados um perfil gaussiano para a
linha e um polinémio de primeiro grau para o continuo. O fluxo da linha de interesse é
obtido pela integral da gaussiana ajustada. O procedimento é aplicado a todos os spazels,

resultando em um mapa para a linha de emissao.



33

3 Resultados

Neste capitulo sao apresentados os resultados obtidos na analise das observagoes
da NP NGC 6445 descritas no capitulo anterior. A analise foi dividida em duas partes

correspondentes aos estudos do espectro integrado e do espectro espacialmente resolvido.

3.1 Analise do Espectro Integrado

Como primeiro passo da andlise, estudou-se o espectro integrado da NP NGC 6445
obtido das observacoes. Como os trabalhos publicados até hoje sobre esta nebulosa usam
o espectro integrado de toda ou de regides especificas do objeto, isso permite também
comparar os resultados obtidos com tais trabalhos. O espectro integrado foi obtido pela
soma dos fluxos nas coordenadas espaciais (em toda a regido observada), como discutido

no capitulo anterior. O espectro obtido é mostrado na Figura 16.
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Figura 16 — Espectro integrado de NGC 6445 obtido a partir de nossas observagdes no
Observatoério Pico dos Dias.

3.1.1 Identificacao das Linhas

No espectro integrado de NGC 6445 (Figura 16), sao facilmente identificadas di-
versas linhas de emissao intensas tipicamente observadas em NPs, como as linhas de

recombinacao do hidrogénio Hx e Hf3, linhas de recombinagdo do hélio e linhas proibi-
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das dos metais mais abundantes em NPs como oxigénio e nitrogénio. Linhas proibidas

razoavelmente intensas de enxofre, argdnio e nebnio, também, sdo observadas.

Analisando o espectro apresentado em mais detalhes na Figura 17, foram identifi-
cadas varias outras linhas menos intensas. Nesta figura, todas as linhas que sao detectadas
com razao sinal-ruido maior que 3 sao identificadas. A identificacao das linhas foi realizada
com o auxilio do c6digo ALFA (Se¢do 2.3) e de consulta a espectros de NP ja publicados
na literatura. As linhas que foram identificadas como artefatos foram descartadas. No

total foram identificadas 26 linhas de emissao atomicas de 7 elementos: H, He, N, O, Ne,
Se Ar.

De modo geral, boa parte dos artefatos encontrados sao resultados de ruido do
espectro, ou mesmo, resquicio de extragao de linhas de céu. Como o cubo de dados é
obtido da combinacao de diversos espectros de fenda longa, obtidos em momentos distintos
da noite, é dificil obter uma calibragao e extracao de céu de alta qualidade. Alguns dos
artefatos e distorgoes sdo também resultados das limitagoes de calibragao em comprimento
de onda e fluxo. Outro fator limitador da extracao de céu, no caso do objeto de estudo,
foi a grande extensao da nebulosa. Isso dificulta a definicao de regioes onde se pode
encontrar emissao somente de céu. Um tultimo fator que afeta o espectro total obtido é
a contaminacao por estrelas. Como pode ser verificado na Figura 15, a regiao observada

em nossa missao possui varias estrelas de campo.

O nosso espectro é limitado em termos de resolucao espectral e profundidade.
Para auxiliar na identificacao das linhas e eliminar artefatos, comparou-se o espectro
de NGC 6445 ao disponivel na Gallery of Planetary Nebulae Spectra® (Henry; Kwitter;
Balick, 2004). A comparagao é mostrada na Figura 18. Como este espectro tem uma
resolucao espectral maior que o nosso na regiao do azul, isso contribuiu para separar do
ruido e artefatos as “ondulacdes” que sdo realmente linhas. E importante notar que as
regioes observadas em ambos espectros nao sao iguais, mas em ambos o0s casos as regioes
observadas cruzam a regiao central da NP e amostram a regiao do anel, onde a maior
parte da emissao da NP origina-se, além de parte da regiao que o circunda. Portanto, a
amostra de linhas detectadas deve ser similar, embora suas intensidades e razoes sejam

diferentes.

A linha em 3720 A, por exemplo, tem um perfil desviado de um Gaussiano. O
cHddigo ALFA sugere que esse seja um blend de muitas linhas. Entretanto, como se observa
na Figura 18, ela é provavelmente o dubleto de [O II| distorcido pela menor qualidade
do nosso espectro. As linhas de [Ne ITI] em 3869 A e 3967 A assim como algumas outras
sofrem do mesmo problema em menor grau. Na regiao do vermelho esse problema diminui

consideravelmente.

L https://web.williams.edu/Astronomy /research /PN /nebulae/.
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Figura 17 — Identificacdo das linhas do espectro integrado de NGC 6445. O espectro é
mostrado com o continuo ja subtraido.

Isso foi considerado ao analisar os ajustes realizados pelo cddigo ALFA para o
calculo dos fluxos das linhas. Quando o codigo sugeriu linhas que nao estdao claramente

presentes no espectro da Gallery of Planetary Nebulae Spectra, foram descartadas as
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linhas, no caso dessa ser isolada, ou somadas a seu fluxo, no caso de estar misturada com
outra existente. Nesse tultimo caso, é realizada a soma, ja que o ALFA acaba retirando

parte do fluxo da linha real e atribuindo ao artefatos.

Como a regigo do espectro com A < 3800 A é muito ruidosa, consequéncia da menor

eficiéncia do CCD nesta faixa (Figura 9), essa regiao foi eliminada na andlise subsequente.

3.1.2 Determinacdo dos Fluxos das Linhas

Para determinar o fluxo das linhas, usou-se o cédigo ALFA como descrito na
Secao 2.3. A qualidade do espectro de linhas e continuo ajustados pode ser vista nas
Figuras 19 e 20, nas quais sao mostrados, respectivamente, o resultado do ajuste efetuado
pelo c6digo ALFA e os residuos desse ajuste. Como visto em ambas figuras, o ajuste
representa muito bem o espectro observado. As maiores diferengas sao vistas na regiao
do azul que é mais ruidosa e nas asas das linhas mais intensas. Em ambos os casos, isso
nao corresponde a efeitos importantes nos fluxos medidos usados em nossa anélise. As
asas das distribui¢oes gaussianas nao apresentam simetria devido a calibracao de fluxo da

noite.

O ajuste do espectro feito pelo codigo ALFA também fornece os fluxos das linhas
de emissao. A Tabela 2 apresenta as medidas dos fluxos das linhas detectadas (coluna
[3]). Os valores fornecidos sao escalados para HB= 100. O fluxo total determinado para
esta linha ¢ HB= 7.638x107® W m?.

O blend de linhas em 3720 A deve ser dominado pelo dubleto de [O II] como
indicado por Van Hoof et al. (2000). No entanto, como a linha fica em uma regiao de
muito ruido do espectro, nao serao utilizadas essas linhas em nossa anélise, pois nao é
possivel determinar um valor confiavel para o fluxo. O multipleto de [O II] em 7320 A (um
regiao de maior qualidade de nosso espectro) também nao é resolvido em nosso espectro.
No entanto, é possivel separar as linhas em dois componentes com o auxilio o cédigo
ALFA. O resultado desta decomposicao é razoavel quando inspecionado visualmente. O
c6digo também separa o dubleto de [S 1] em 6720 A e a linha de Ha das linhas de [N 11]

proximas, que tém uma separacao maior, com bastante qualidade.

3.1.3 Decremento de Balmer e Extincao

A razdo das linhas Ho e Hf3, assim como outras da série de Balmer (decremento
de Balmer), possuem valores bem definidos segundo a teoria e dependem fracamente da
temperatura e densidade do gés (Osterbrock; Ferland, 2006). Para os condigoes fisicas
tipicas de NP, estas razoes podem ser assumidas como constantes dentro da nebulosa. No
caso de Hoe/HP, o valor é de cerca de 2.7 (Osterbrock; Ferland, 2006). A diferenga entre a

razao observada e a tedrica nos fornece informagao da quantidade de extingao da radiagao,
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Figura 18 — Comparagao do nosso espectro (curva preta) com o espectro da Gallery of
Planetary Nebulae Spectra (em vermelho; Henry, Kwitter e Balick (2004)). O
espectro de Kwitter & Henry 2002 foi escalado arbitrariamente para facilitar

a compara

Gao.

que é usualmente causada pela poeira. A maior parte dessa poeira é interestelar. A poeira

causa uma maior extin¢ao da radiagdo maior para comprimento de ondas menores, i.e.,
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Figura 19 — Resultados do ajuste do espectro feito com codigo ALFA.

para o azul, dai o uso da palavra avermelhamento (Whittet, 2002). A razao entre Hx e

Hf observada apresenta entdo um valor mais alto que o esperado pela teoria. A poeira

espalha a emissdao comprimento de ondas préximos ao azul, enquanto comprimento de on-

das maiores nao sao espalhados. A dependéncia da extin¢ao com o comprimento de onda,



Capitulo 3. Resultados 39

o
=)

N
&

©
=)

[
N
o

|
o
=)

2000 5000 6000 7000
Comprimento de Onda (A4)

Residuo (1072°Wm2s™1 A-!

Residuo (%)
o

2000 5000 6000 7000
Comprimento de Onda (4)

Figura 20 — Residuos resultantes da comparacao entre o espectro integrado e o ajuste feito
com o codigo ALFA. E possivel notar que a regiao azul do espectro apresenta
maior residuo.

conhecida como lei de extingao, ja foi determinada em vérios trabalhos (Cardelli; Clayton;

Mathis, 1989; Fitzpatrick; Massa, 1990). Para efetuar a corre¢ao, usa-se a expressao:

[FX] _ [FX] LOeHAL )~ ()] (3.1)
FHﬁ corrigido FHﬁ observado

onde Fx representa o fluxo da linha X, f(Ax) é o valor da lei de extingdo no comprimento
de onda da linha X, e ¢(HP) o chamado coeficiente de extingao. Aqui foi utilizada a curva
de extingdo Galética de Cardelli, Clayton e Mathis (1989), assumindo uma razao para a
extingao total para seletiva padrao de Ry = 3.1. O valor de ¢(Hf) é determinado pela
comparagao das razoes tedricas e observadas das linhas mais intensas do H (usando a
expressao acima) e realizando uma média ponderada pelo fluxo (maior peso para linhas
mais intensas). Foram usadas as razoes Ha/HP e Hy/Hf para o célculo do valor médio.
A extincdo assim encontrada inclui contribuicao da extingdo interna da nebulosa e da

exting¢ao correspondente do meio interestelar.

Essa metodologia, comumente usada na literatura, é também usada no cédigo
NEAT, com o qual fizemos a correcdo de nossas medidas de fluxo. Os valores dos nossos

fluxos corrigidos por extingao sao fornecidos na Tabela 2.

O valor ¢(HB) = 1,2 é obtido de nosso espectro. Valores entre 0,8 e 1,5 sdo en-
contrados para a NGC 6445 na literatura (Aller et al., 1973; Van Hoof et al., 2000, e
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Tabela 2 — Fluxos das linhas de emissao detectadas no espectro integrado de NGC 6445.

A(A) Ton Fluxos (HB=100)

1] 2] [3] [4
3869  [Ne III] 129 231 124 278
3967 [NeIll] 41 69,8 bl 5]
4102 H6 22 239 bl [51
4340 H5 42 60,0 31,9 490
4363 [0 III] 18 21,8 16,6 24,9
4686 Hell 65 53,3 412 47,1
4861 HpP 100 100 100 100
4958 [0 III] 490 479 505 470
5007 [OIII] 1510 1490 1534 1383
5200 [N ] - 16,0 12,0 6,2
5412 Hell — — 51 45 3.2
5755 [NII] 100 13 7.7
5876  He I 30 15,3 18 10,2
6300 [O1] 2416] 379 777 377
6312 [SIII] [© 28 95 46
6364 [O1] - 11,3 232 11,0
6548 [N II] 182017 224 386 171
6562 Ha 7l 363 636 280
6583 [NII] [ 661 1187 520
6678 Hel - 39 79 33
6716 [SII] 1258 536 999 41,7
6730 [SI1I] B 50,3 98,3 40,8
7065 Hel 6,8 34 75 28
7135 [Ar 1] 27 442 904 324
7319 [O1I] 65 124 30,8 10,3
7331 (o1 10,3 20,6 6.9

NOTAS: ' Aller et al. (1973); ) van Roof et al. (2000); ¥l Este trabalho; valores
determinados com o ALFA; [ Este trabalho; valores corrigidos de extincdo pelo NEAT;
5] Como as incertezas nessas linhas sdo grandes, preferimos nao recomentar um valor de
fluxo e nem usd-las em nossa andlise nebular; [/ Fornece valor do fluxo para o blend O
I] + [S III); [ Fornece valor do fluxo para o blend [N II] 6548 A + Ha+ [N II] 6583 A;
8 Fornece valor do fluxo para o blend do dubleto do [S IT] 6716 A+6731 A; ) Fornece

valor do fluxo para o blend do multipleto do [O 11} 7319 A + 7330 A.

referéncias ali contidas). Van Hoof et al. (2000) obtém c¢(HS) = 0,99, usando um método
menos tradicional, incluindo linhas recombinacao de H e He. Como resultado, mesmo
apds a corregao do efeito de extingdo, a razao Ha/HfS que determinam é mais alta que a
tedrica. Eles atribuem esse efeito ndo ao método de correcao, mas a recombinacao do gas
devido ao esfriamento da estrela central. Nesse caso, o gas teria temperatura bem abaixo
do que seria esperado para um gas ionizado, o que afetaria o valor da razao, puxando o

valor para longe dos valores esperados.

Na Tabela 2 sao incluidas para comparacao as intensidades relativas a HS obtidas
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por Aller et al. (1973) e Van Hoof et al. (2000) a partir de seus espectros integrados. Para
a comparac¢ao, ¢ importante notar, entretanto, que estes trabalhos estudaram regides
diferentes da nossa. N6s mapeamos a regiao central da NP em uma regiao estendida na
direcao Leste-Oeste, como mostrado na Figura 8. Em Van Hoof et al. (2000) foi utilizada
uma abertura mais estendida na regidao Norte-Sul. No artigo de Aller et al. (1973), os
autores afirmam que os fluxos cobrem toda a nebulosa, mas pela discussao nao esta claro
se isso inclui somente a regiao do anel, a parte mais brilhante na nebulosa, ou também,
inclui os 16bulos. Além disso, o espectro de Van Hoof et al. (2000) foi obtido com melhor
dispersiao (2,8 A pixel™! contra 4,4 A pixel™' do nosso trabalho). A posicio da fenda
utilizada por Van Hoof et al. (2000) pode ser vista na Fig. 21. Mesmo com estas diferengas,
verificou-se similaridade nas razoes das intensidades das linhas de emissao detectadas, em

particular as usadas como diagndstico da regido ionizada ([O III], [N IIJ, [S II] e [O II]).

OPTICAL

o <. POLAR AXIS
: - . . T - Na'
s 1§rcmirf | ; \ : EJ

Figura 21 — Posicao das fendas usadas nas observacoes estudadas no trabalho de Van
Hoof et al. (2000) sobrepostas a imagem de Ha + [N II] de NGC 6445. As
diferentes fendas correspondem a diferentes observacoes feitas com distintos
telescopios. O maior retangulo indica a fenda usadas nas observagoes opticas
cujos fluxos sao incluidos na Tabela 2. Imagem reproduzida de Van Hoof et

al. (2000).

3.1.4 Analise da Emissao Nebular

Um resumo dos resultados da andlise nebular realizada com o NEAT é fornecido
na Tabela 3. Como os valores sao obtidos do espectro integrado, os valores devem ser
considerados como valores médios da nebulosa. Na tabela, também incluimos valores ob-

tidos por Van Hoof et al. (2000) para comparagao. Nao incluimos os valores determinados
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por Aller et al. (1973), pois os dados sdo de baixa qualidade e as aproximagoes usadas,
como mencionado pelos préprio autores, nao sao satisfatorias.Mais de um método foi uti-
lizado para obtencao das linhas. No entanto, notamos que as estimativas de Aller et al.
(1973) para as condigdes fisicas e abundéncias mostram resultados similares aos que serao

discutidos a seguir, dentro das incertezas envolvidas.

Tabela 3 — Temperaturas e densidade eletronicas obtidas na andlise do espectro integrado.

Pardmetro Simbolo Valor van Hoof et al. (2000)
Coeficiente de Extin¢ao c(Hp) 1,2 0,99

Baixa Ionizacao:

Densidade eletronica NJ[STII] 606 cm™® (4704+170) cm ™3
S 11) 6731 A /6717 A
Temperatura Eletronica T[N 1I] 9929 K (10400+600) K

[N 1] (6548 A + 6584 A)/5754 A

Média ITonizacao:

Temperatura Eletronica T.]O I} 14500 K (13500+1200) K
[O T11] (4959 A 4 5007 A)/4363 A

Abundéncia ICF Valor van Hoof et al. (2000)
Het /H - 0,0735

He?t /H - 0,0402

He/H - 0,114 0,151

N+ /H — 1,09x10°

N/H 2.27 2,47x107* 2,45%10~*
Ot /H - 1,77x10~4

02 /H - 1,60x10

O/H 131 4,43x10~ 7.41%10~
Ne?*/H ~ 552107

Ne/H 1.32 7,29x107° 2,04x10*
Ar?/H ~ 1,38x10°°

Ar/H 1.39  1,92x107 3.80x10~6
S*/H ~ 205x10°8

S/H 3.37 6,91x107° 7.94%x1076

A densidade da nebulosa obtida ¢ de 600 cm ™3, similar & obtida por Van Hoof et
al. (2000). Este valor mostra como o gas emissor dessa NP é ténue, mas esta dentro do
esperado para NPs (vide Tabela 1). As temperaturas obtidas também estao dentro do
intervalo de valores esperados e sao consistentes com os valores obtidos por Van Hoof et
al. (2000).

A abundancia do hélio (He/H) que encontramos é menor do que o valor obtido
por Van Hoof et al. (2000). A razao N/H e de S/H, por outro lado, sdo bem similares
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aquele artigo. O valor de N/H encontrado é uma indicagao de que NGC 6445 teve uma
estrela progenitora de massa intermediaria ou alta, assim como sugerido por Van Hoof et
al. (2000), que sugerem uma massa de 3-4 My. A razdo encontrada de S/H é um valor
mais alto que os valores médios de outras nebulosas fornecidos por Salas et al. (2003),
Pottasch e Bernard-Salas (2010), como indicado por Van Hoof et al. (2000).

3.2 Analise do Espectro Espacialmente Resolvido

Um dos aspectos mais interessantes da técnica utilizada neste trabalho é a possi-
bilidade de estudar um objeto, tanto do ponto de vista fisico, quanto quimico, de maneira
espacialmente resolvida. Nesta secao sao apresentados os resultados obtidos com a ana-

lise de mapas de linhas de emissao obtidos do cubo de dados construido a partir das

ol

observagoes de fenda longa como descrito na Sec¢ao 2.3.
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Figura 22 — Mapas da emissao em linhas da NP NGC 6445. As imagens sao apresentadas
em escala logaritmica para destacar as regioes com baixa emissao nos lobulos.
Nas imagens, norte esta para cima e leste para a esquerda.

As imagens da Figura 22 mostram os mapas de emissao de linhas de diferentes
ions. E possivel observar que diferentes mapas apresentam morfologias um pouco distintas

quando sao de ions de alta, média e baixa ionizacao apesar de aparecerem, privilegiada-
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mente, no anel central da NP. Para a emissao de He II, é possivel notar uma presenca

maior na regiao central, mais intensa que a regiao externa da NP.

O mapa correspondente a [N II] e [S II] representa regides de baixa ionizagao e
pode ser usada para determinar a disposi¢ao do gas em regioes mais externas da nebulosa,
visto que se formam proximas as regides em que o gas estd em recombinacao. Além
disso, esses mapas podem ser usados para a obtencao da temperatura e densidade do gas

respectivamente. Tais resultados serao apresentados mais adiante.

E possivel observar que a emissdo do fon 03", que corresponde a uma regiao de
média ionizagdo, ¢ também predominante na regiao do anel principal do objeto. O mesmo
{on produz as linhas no comprimento de onda 4363 A e nessa imagem observa-se um alto
nivel de ruido, assim como, artefatos que correspondem a residuos da extracio do céu. E
importante observar que por meio dos mapas somente nao é possivel detectar distingdes

claras entre a emissao de linhas de baixa, média ou alta ionizacao para a regiao do anel.

A Figura 23 mostra perfis de intensidade obtidos a partir dos mapas das linhas de
emissdo. As linhas correspondem a cortes feitos ao longo do eixo leste-oeste (eixo x) feitos
no pixel 18, correspondente, aproximadamente, ao centro do anel principal. Nesta figura, é
possivel observar as diferentes caracteristicas morfoldgicas das diversas linhas de distintos
niveis de ionizacao. Os perfis confirmam, por exemplo, a predominancia da emissao de
He II na regiao central, levemente interior ao anel principal. De modo geral, os cortes
permitem visualizar de maneira mais clara a disposicao relativa esperada para a emissao
de linhas de baixa, média e alta ionizacao, indo de regides externas para as internas
respectivamente. De qualquer modo, a pequena diferenca entre essas regioes indica que a

estrutura do anel é, de fato, uma estrutura de densidade distinta do resto da nebulosa.

3.2.1 Propriedades Fisicas Espacialmente Resolvidas

Como mencionado anteriormente, os mapas das linhas de emissao permitem obter
diagnésticos importantes das propriedades do gas. Aqui, apresentam-se os resultados de
dois destes diagnésticos (temperatura e densidade), obtidos a partir da razao dos mapas
das linhas de [N 11] (6548 A + 6584 A)/5754 A e [S 11] 6731 A/6717 A, respectivamente.

Para estudar estas propriedades com os mapas, foram seguidas, essencialmente,
as mesmas prescrigoes adotadas para a analise do espectro integrado. Em particular, é
importante realizar a correcao de extin¢do nos mapas para fazer as estimativas a partir
das razoes de linhas, especialmente aquelas que se encontram em regidoes muito distintas

do espectro, como ¢ o caso das razoes utilizadas para o calculo de temperatura eletronica.

A Fig. 24 apresenta o mapa da razdo Ha/Hf obtido para as regioes do mapa em
que a linha Hf apresentou ao menos uma razao sinal/ruido de 3. Nesta figura, é possivel

observar alguma estrutura com variagoes da razao entre 5 a 10, no entanto, estas variagoes
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Figura 23 — Distribui¢do espacial da emissao em linhas. Cada curva foi obtida através de
um corte leste-oeste no pixel 18 dos mapas de emissao mostrados na Figura 22.
Na figura superior, mostramos o fluxo normalizado pelo valor maximo cor-
respondente; na figura inferior, usamos o fluxo em escala logaritmica para
destacar a emissao ténue dos lébulos.

nao aparentam estar correlacionadas com as principais estruturas morfolégicas do objeto.
O valor médio obtido do mapa ¢é de 8,1 £ 18,5 sendo superior ao encontrado a partir do
espectro integrado. Se tomamos a média dos valores no mapa correspondentes a regioes
com razao sinal/ruido maior do que 10, obtemos uma média de 6,8 + 0,6 para a razio,
muito coerente com o valor obtido pelo espectro integrado. Com base nessa anélise, foi

adotado o valor de ¢(Hf) = 1,2 para as corregbes dos mapas de linhas de emissao.

Com as linhas corrigidas para o efeito da extingdo interestelar, os mapas das propri-
edades fisicas foram obtidos. A Figura 25 apresenta o resultado obtido para a temperatura
eletronica calculado em regides nas quais as linhas apresentavam sinal suficiente. Neste
mapa, verificou-se que a temperatura eletronica apresenta pouca variagao na extensao da
nebulosa ficando entre 8000 e 10000 K. Nao existe relagao clara entre a estrutura anelar
mais brilhante e aumento ou diminuicao da temperatura. As regides mais externas para

as quais houve sinal suficiente aparentam ter temperaturas mais altas, no entanto, a baixa
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Razao Ha/HB

pixel

Figura 24 — Mapa da razao Ha/Hp, utilizada para a obtencao da extingdo interestelar.
Os contornos correspondem & emissio em [N II] 6584 A. Para a construgio
do contorno foram divididos 8 intervalos da escala logaritmica do mapa do
referido fon.

razdo sinal ruido nessas regides, em particular da linha [N 1] 5755 A, ndo permite que
isso seja afirmado com seguranca. De modo geral, as temperaturas encontradas estao de

acordo com as encontradas na andlise do espectro integrado.

A Figura 26 apresenta o resultado obtido para a densidade eletronica. Nesta figura,
observa-se, claramente, a estrutura anelar principal apesar desta nao apresentar uma
caracteristica muito uniforme. A densidade do anel apresenta valores no intervalo 1500-
2100 ecm™® enquanto que as partes mais externas ficam em torno de 400-1000 cm™3.
A densidade média obtida a partir deste mapa é de 794 cm™3, superior a obtida pelo
espectro integrado. O fato de observarmos uma cavidade de mais baixa densidade na parte
interna do anel indica que a distribui¢do de matéria é, provavelmente, toroidal (Monteiro
et al., 2000), com uma leve inclinagdo em relacdo a linha de visada. Essa orientacao é
coerente a morfologia da parte mais ténue e externa da nebulosa, que forma grandes
l6bulos bipolares. Esta configuracao indica que, provavelmente, existiu uma assimetria de
densidade axial no material remanescente da fase AGB, o que com a interacdo com o
vento intenso proveniente da exposi¢ao do nicleo ionizante levou a formacao da estrutura

bipolar.
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Figura 25 — Mapa de temperatura obtida a partir razao [N 11] (6548 A + 6584 A) /5754 A.
Os contornos do mapa da linha [N 11] 6584 A sio mostrados para referén-
cia.Para a construcao do contorno foram divididos 6 intervalos da escala lo-
garitmica do mapa do referido ion.
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Figura 26 — Mapa de densidade eletrénica obtida a partir da razao [S 1] 6731 A/6717 A.
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4 Conclusoes e Perspectivas

Neste trabalho a nebulosa planetaria NGC 6445 foi estudada com auxilio de espec-
troscopia de fenda longa de modo a mapear uma parte importante de sua extensao. Ao
todo, foram tomados 10 espectros em posicoes distintas da nebulosa separadas de 7,2”. Os
espectros assim obtidos foram entao combinados para a obtencao de um cubo de dados

que permite o estudo do objeto de maneira espacialmente resolvida.

Os procedimentos adotados para obtencao deste cubo de dados se mostraram ade-
quados visto que estao coerentes com outras observacoes do objeto como ¢é, por exemplo,

mostrado na Figura 15.

Com o cubo de dados preparado foi possivel estudar a nebulosa a partir de seu
espectro integrado e também alguns aspectos fisicos como densidade e temperatura de

modo espacialmente resolvido derivados dos mapas de linhas de emissao.

O estudo do espectro integrado permitiu a obtencao das caracteristicas fisico-
quimicas médias do objeto. A extingao estelar mostra que existe uma quantidade consi-
deravel de poeira na linha de visada, causando a uma extingao interestelar significativa.
A nebulosa apresenta uma densidade média relativamente baixa e temperatura eletronica
determinada a partir das linhas dos fons [N II] e [O III] dentro dos intervalos esperados
para este tipo de objeto de alta excitacao. Os valores para estes parametros fisicos estao
de acordo com outras determinagoes da literatura. De modo geral, as abundancias dos
elementos quimicos obtidas estao coerentes com os valores da literatura apresentando as
seguintes diferengas em relagao aos resultados de Van Hoof et al. (2000): N (fator 1.0), O
(fator 0.6), Ne (fator 0.4), Ar (fator 0.5), S (fator 0.9) e He (fator 0.8) apresentando assim
um valor sistematicamente inferior com uma diferenca média de 0.15 dex. A maior discre-
pancia se apresenta na abundancia do Ne, provavelmente prejudicada porque utilizamos

somente uma linha de emissao de um unico ion no seu calculo.

Obtivemos mapas de emissao de diversas linhas i6nicas. Os mapas, incluidos na
Figura 22, mostram que o anel ¢ brilhante na emissao de ions de diversos graus de io-
nizacdo, sendo presente em todas as imagens obtidas. Emissao devida a estrutura dos
l6bulos, de forma limitada pela qualidade das imagens, pode ser vista em fons de mais

baixa excitagao, como [N IIJ.

Para realizacao do estudo das propriedades fisicas do gas espacialmente resolvi-
das, foi necessario corrigir os mapas do efeito da extingao interestelar. O mapa da razao
Ha/HfS, que ndo apresentou variagoes espaciais significativas embasou a decisao de cor-
rigir os dados com o coeficiente de extin¢ao obtido a partir do espectro integrado. A
densidade, mostrada na Figura 26 foi obtida da razao [S 11] 6731 A/6717 A. A estrutura
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anelar observada nas imagens de banda larga assim como em nossos mapas de linhas de
emissao é claramente visivel apresentando uma densidade em torno de 1500 em ™2 com
alguns pontos de mais alta densidade em torno de 2500 cm 3. Essas variagdes podem
ser indicativos de eventos de perda de massa irregulares. A possibilidade de interagao de
uma fonte central multipla pode também ter afetado essa distribuicao. J& a andlise da

temperatura mostrou pouca variacao espacial como pode ser verificado na Figura 25.

4.1 Perspectivas Futuras

Os dados obtidos neste trabalho permitiram um estudo inicial da nebulosa pla-
netaria NGC 6445. Diversos outros aspectos do objeto ainda podem ser investigados a
partir destes dados e a utilidade dos dados nao esta exaurida. Um exemplo de aplicacao
que ainda nao foi explorada é o estudo do espectro integrado com a utilizacao de dados de
outras faixas espectrais como os de Van Hoof et al. (2000). Isso permitiria, por exemplo,
a verificacao do efeito da inclusao de linhas de outros ions nas determinagoes de abun-
dancias, o que poderia explicar, ao menos em parte, as diferencas encontradas entre nosso
resultados e os de Van Hoof et al. (2000).

Com os mapas obtidos pode-se ainda estudar o mapa de temperatura a partir da
razao de linhas do oxigénio, que fornecem resultados para regioes mais internas e ionizadas
da nebulosa. Pode-se, também, realizar uma andlise mais detalhada da razao sinal ruido

espacialmente resolvida da nebulosa.

Futuramente, os presentes dados e anélises podem também ser usados como base
para construir um modelo tridimensional da nebulosa, assim como servir de referéncia
para futuras observagoes com instrumentos de maior resolugao espacial e/ou espectral.
Com maior resolucao espectral, seria possivel definir, com mais precisao, a velocidade de

expansao do gas e construir melhores modelos da estrutura tridimensional da NP.
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