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“Se eu vi mais longe, foi por estar sobre ombros de gigantes”

Isaac Newton

“Com grandes poderes, vem a constante necessidade de tirar um cochilo”

Rick Riordan






Resumo

As estrelas fugitivas, ou runaway stars, sao estrelas ejetadas de seus locais de formacao
e que se movem pelo meio interestelar com alta velocidade, V' > 30 km s~!. Dentre essas
estrelas, existem aquelas que sao maiores e mais brilhantes, as do tipo O ou B, nelas, é
possivel observar um bowshock, fenomeno formado a partir da interacao do vento da estrela
com o meio interestelar.

Um desses bowshocks foi detectado em ondas de radio e tem emissao nao térmica criada
por elétrons relativisticos (mecanismo sincrotron), isso implica que o sistema pode acelerar
particulas até energias relativisticas. Como esses elétrons podem emitir radia¢ao em outros
comprimentos de onda mais curtos, os bowshocks de estrelas fugitivas se tornam candidatos
a fontes de raios gama.

A fim de confirmar essa hipdtese, reunimos uma pequena base de dados de estrelas
fugitivas detectadas em radio. Em seguida, calculamos algumas grandezas relevantes para
caracterizar a emissao nas fontes e comparamos os resultados obtidos com aqueles espera-
dos. Por fim, calculamos a distribuicao de particulas em funcao da energia e a distribuicao
espectral de energia para a estrela G1 do aglomerado NGC 6357.

Dos célculos, concluimos que, pelo menos, algumas das estrelas analisadas podem ter
emissao nao térmica. Da distribuicao espectral de energia, vimos que o mecanismo do-
minante para G1 é o Compton inverso. A préxima etapa da pesquisa envolve estender o
estudo feito com G1 para as outras estrelas candidatas e fazer uma anéalise de detectabili-

dade da emissao em raios gama.






Abstract

Runaway stars are stars that were ejected from their formation place and move through

the interestelar medium with high velocities, V' > 30 km s 1.

Among those stars, we
have the ones that are bigger and brighter, O or B types, in these stars, it is possible to
observe a bowshock, a phenomenon created from the interaction of the stellar wind with
the interstellar medium.

One of these bowshocks was detected in radio waves and has nonthermal emission
created by relativistic electrons (synchrotron mechanism), this implies that the system can
accelerate the particles up to relativistic energies. Since these electrons can radiate in other
shorter wavelengths, the bowshocks in runaway stars become candidates for gamma-ray
sources.

To confirm this hypothesis, we gathered a small database of runway stars detected in
radio. Next, we calculated some relevant quantities to characterize the emission in the
source and compared them with the expected ones. Finally, we calculated the particle
distribution in function of energy and the spectral energy distribution for G1 star from
NGC 6357 cluster.

From the calculations, we conclude that, at least, some of the analyzed stars can be
nonthermal sources. From the spectral energy distribution, we saw that the dominant
mechanism for G1 is inverse Compton. The next step in the project involves extending

G1’s study to the other candidate stars and an detectability study in gamma rays.
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Capitulo 1

Introducao

Estrelas massivas fugitivas sao objetos que foram ejetados de seus locais de formacao
e se movem com alta velocidade, Vg, > 30 km s7! (e.g., Hoogerwerf et al., 2000} Tetzlaff
et all 2011). Um bowshock é formado a partir da interagdo do vento de uma estrela O
ou B com o meio interestelar (e.g., van Buren e McCray| [1988). A poeira acumulada
no bowshock é aquecida pelos fétons da estrela e esfria emitindo radiacao infravermelha,
formando uma nebulosa circunstelar. Até o momento, existem cerca de 700 nebulosas
circunstelares catalogadas (Peri et al., 2012, [2015; Kobulnicky et al., 2016]) []

Dentre os bowshocks observados, aquele produzido pela estrela fugitiva BD+443° 3654
foi detectado em ondas de radio. Essa emissao é de natureza nao térmica, ou seja, os fétons
emitidos foram criados por elétrons relativisticos interagindo com um campo magnético,
isto é, pelo mecanismo sincrotron (Benaglia et al. [2010; Moutzouri et al., 2022)). Portanto,
esta radiagao contém informacgoes do campo magnético na fonte e confirma a existéncia de
uma populagao de particulas relativisticas (elétrons) no local.

A presenca desses elétrons relativisticos implica que os sistemas de bowshocks estelares
podem acelerar particulas até energias relativisticas. Além disso, esses elétrons podem
emitir radiacao em outros comprimentos de onda. Modelos tedricos preveem radiacao
nao térmica produzida principalmente por espalhamento Compton inverso dos fétons no
infravermelho, por raios X e raios gama (del Valle e Romero| 2012, [2014; del Valle e Pohl,
2018)). Essas previsoes fazem com que os bowshocks de estrelas fugitivas sejam candidatos
a fontes de raios gama.

Apos essa deteccao, foram feitas buscas pela emissao prevista em altas energias. Em

De Becker et al.| (2017)), concluiu-se que é preciso uma melhora de, ao menos, uma escala

1 Até o momento, nao houve publicacio de outro catélogo analisando esse tipo de objeto.
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de magnitude para obter uma deteccao clara de emissao raios X nao térmicos vindos de
estrelas massivas (Green et al.;|2019). Em |Schulz et al.| (2014), foi feita uma busca em raios
gama nos dados do telescépio espacial Fermi (Fermi Gamma-ray Space Telescope, FGST),
nao foram encontradas emissoes associadas, mas foram calculados limites superiores. O
mesmo aconteceu com a busca nos dados do telescopio H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic
System) (H. E. S. S. Collaboration et al., 2018). Uma possivel associagao de dois bowshocks
de estrelas fugitivas foi encontrada por Sanchez-Ayaso et al. (2018)), A Cephei e LS 2355,
coincidentes com duas fontes de raios gama nao identificadas do catdlogo 3FGL (terceiro
catdlogo de fontes do telescépio Fermi) (Acero et al., [2015).

Até o momento, ha cerca de 10 nebulosas circunstelares catalogadas que apresentam
emissao em radio nos catélogos E-BOSS (FEztensive stellar BOw Shock Survey) I e IT (Peri
et al., 2012} |2015), porém, a natureza da emissao (térmica ou nao térmica) ainda ndo pode
ser totalmente estabelecida. Van den Eijnden et al.| (2022) buscaram emissao em radio em
15 bowshocks dos catalogos E-BOSS 1 e II, eles identificaram trés candidatos confiaveis,
trés plausiveis e trés inconclusivos. Além disso, concluiram que a emissao em radio em
quatro nebulosas circunstelares provavelmente é dominada pelo mecanismo livre-livre, ou
seja, os fétons sao emitidos pela desaceleracao de particulas carregadas (elétrons), com uma
possivel emissao nao térmica, em dois casos a emissao parece ser dominada por sincrotron.
Recentemente, Moutzouri et al.| (2022)) observaram, em radio, o bowshock de BD+43° 3654
e da Nebulosa da Bolha, associada com a estrela massiva BD+60° 2522, a natureza nao
térmica foi confirmada em ambos os casos.

E evidente que o estudo das emissoes em radio pode deixar mais claro o mecanismo por
tras da radiacdo de baixa frequéncia (e.g., |Van den Eijnden et al., 2022), entao, com base
nas descobertas, seria possivel fazer previsoes para a radiacao em altas frequéncias, ou seja,
raios gama. Sendo assim, nesse projeto queremos estudar os bowshocks estelares que foram
descritos como emissores de radio, esse estudo ajudaria a entender a falta de deteccao de
bowshocks estelares em raios gama. Para tal, reuniremos uma base de dados estelares de
estrelas fugitivas juntamente com os parametros fisicos encontrados na literatura, também
faremos estimativas bésicas para caracterizar bem as fontes candidatas; além disso, fare-
mos uma andalise da distribuicao espectral de energia. Assim, seremos capazes de estudar
as propriedades e capacidades para produzir emissao nao térmica e as consequéncias ob-

servacionais em comprimentos de radio e gama para essas fontes especificas.
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1.1 Bowshocks estelares

Um bowshock é uma estrutura tridimensional, com forma semelhante a de uma casca
esférica e opticamente fino. Ele é formado quando uma estrela fugitiva se move superso-
nicamente através do meio interestelar, esse movimento causa uma colisao entre o vento
estelar e o meio, gerando o choque em forma de arco. Além disso, os fétons da estrela
aquecem a poeira presente na superficie do sistema, por esse motivo, os bowshocks sao
fontes no infravermelho (van Buren e McCray, |1988)).

No entanto, nem todas as estrelas fugitivas produzem bowshock, apenas 30% das estrelas
fugitivas catalogadas apresentam essa estrutura (van Buren et al., [1995). Alguns anos
atrés, [Peri et al.| (2012) viram que 10% das estrelas fugitivas de tipo O e B (as estrelas
mais quentes) produzem um bowshock detectavel no infravermelho. Porém, a nao deteccao
do choque nao implica a inexisténcia do mesmo, pois, caso o vento estelar seja muito fraco,
o choque se formara muito préximo da estrela e sua observagao nao sera possivel. Esse
fato poderia explicar a falta de deteccao de estrelas fugitivas de baixa massa, mesmo que

sua existéncia seja prevista em simulacoes.

1.1.1 Estrutura de um bowshock

A colisao entre o vento estelar e o meio produz um sistema em estado estacionario de
duas ondas de choque separadas por uma descontinuidade. No estado estacionario, a massa
e o momento se conservam e um fluxo se estabelece entre os dois choques. Se adotarmos
o sistema de referéncia da estrela, podemos considerar o meio interestelar como um vento
entrando paralelamente na estrela e o vento estelar seria um fluxo radial saindo da estrela,
a Figura mostra a situacao descrita.

Considerando os dois choques mencionados anteriormente, temos que um dos choques
¢ dianteiro e o outro é reverso. O choque dianteiro é o que se propaga no meio interestelar,
com velocidade vy = V.4p; 0 choque no vento estelar é reverso e se propaga na direcao
oposta ao choque anterior, com v, = V.

Além disso, numa regiao morna do meio interestelar, ou seja, nem muito densa e nem

1

muito rarefeita, a velocidade do som é cerca de 10 km s™", como a perturbagao no meio tem

1

a velocidade da ordem da velocidade da estrela, > 30 km s, a perturbagao é supersonica

e forma uma onda de choque. Nesse caso, as perdas por radiacao serao importantes e o
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material chocado esfria e comprime muito, caracterizando um choque radiativo. No vento
estelar, também haverda uma onda de choque, mas com velocidade da ordem da velocidade
do vento, ou seja, milhares de quilometros por segund(ﬂ; esse choque é, portanto, rapido e

adiabatico e a perda radiativa é ineficiente.

stellar wind

I\I

Figura 1.1: Esquematizacao de um bowshock, a linha pontilhada representa a descontinuidade do sistema

ISM

de dois choques. A fonte do vento estd na origem, o meio interestelar é um vento paralelo e o vento estelar

é radial.

Em suma, as condigoes fisicas nos bowshocks das estrelas fugitivas produzem um choque
reverso, rapido e adiabatico no vento estelar; ja o choque dianteiro (no meio interestelar) é
radiativo e lento (van Buren, |[1993)). Esse choque radiativo comprime o material e, conforme
a temperatura decresce, a densidade cresce.

Outra estrutura importante dos bowshocks esté relacionada com as pressoes do meio e
do vento. Enquanto a pressao exercida pelo movimento do meio interestelar no referencial
da estrela é constante, a pressao exercida pelo vento decresce com a distancia. O ponto
onde essas pressoes se igualam, p, V2 = nismeSp, é chamado de ponto de standoff, sendo

Puw = Mw /AT R%*V,,. O raio de standoff, Ry, é calculado a partir dessas duas igualdades:

(1.1)

(del Valle e Romero, 2012).
Neste trabalho, consideramos que as condig¢oes do meio e do vento nao mudam com o
tempo, pois nos interessa uma solucao do estado estacionario, por ser o estado esperado

no sistema analisado. Os parametros fisicos mais importantes que descrevem o bowshock

2E possivel ver valores da velocidade do vento na Tabela que serd apresentada mais adiante.
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sao: velocidade espacial da estrela, V.,, densidade do meio interestelar, n;s,, velocidade
do vento, V,,, e taxa de perda de massa, M,,. Esses tltimos dependem do tipo espectral
da estrela e mudangas neles causam grandes alteragoes nos bowshocks (Bandiera;, 1993;
Wilkin| 2000). A partir das leis de conservagao, é possivel obter a forma da casca esférica

em funcao das propriedades do meio e do vento.

1.1.2 FEmissao nao térmica

Além da emissao no infravermelho (térmica) mencionada anteriormente, a interacao
das particulas localmente aceleradas com a matéria, com os campos de radiacao e com
os campos magnéticos produz emissao nao térmica. Dentre as particulas que podem ser
aceleradas no choque, os elétrons perdem energia majoritariamente por Compton inverso,
radiacao sincrotron e Bremsstrahlung relativista. J& os prétons perdem energia através de
colisoes inelasticas p-p com o material da regiao chocada.

No processo de Compton inverso, os elétrons ultra-relativisticos espalham os fétons
menos energéticos, estes absorvem parte da energia dos elétrons e, consequentemente,

ganham energiaﬂ (Longair}, 2011)). A emissao nesse caso é em raios X e gama.

VY AN

<O O- Q) O~

(a) (b)

Figura 1.2: Analogia classica para o processo Fermi de primeira ordem. @ mostra uma particula com
velocidade inicial de médulo Vj indo em diregao & uma parede em movimento, essa particula ira colidir e
retornard com uma velocidade de médulo V; maior que a inicial mas com direcao oposta. @ mostra a
mesma particula, mas agora indo na dire¢cao de uma segunda parede em movimento, o processo anterior
se repete e ela termina com uma velocidade de médulo Vo > V. Essa particula vai entdo voltar a colidir

com a primeira parede e, novamente, ganhard velocidade, repetindo o ciclo.

J& a emissao nao térmica observada em radio é produzida por elétrons que podem

3 Esse processo tem esse nome pois se trata do inverso do espalhamento Compton, no qual o féton perde

energia no lugar do elétron.
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ser acelerados localmente. O mecanismo de aceleracao esperado é o proceso de Fermi
de primeira ordem que opera em ondas de choque; nele, as particulas ganham energia
ao atravessar a descontinuidade da onda de choque e serem ricocheteadas continuamente,
Figura [1.2] esse processo aumenta a velocidade das particulas e, portanto, elas aceleram.
Nestes sistemas, como ja foi comentado, existem duas ondas de choque: o choque dianteiro
e o reverso. Portanto, existem duas regioes possiveis de aceleracao de particulas: o choque
no vento ou o choque no meio interestelar.

Por conta da existéncia dessas duas regioes de aceleracao, a producao da radiacao
sincrotron, criada a partir do movimento espiral de elétrons devido a presenca de campo
magnético, pode ter trés origens diferentes: (I) elétrons acelerados na regiao do choque no
vento; (II) elétrons acelerados na regiao do choque no meio interestelar; (III) elétrons dos
raios cosmicos presentes no meio interestelar. Esse tltimo caso ocorre porque, como menci-
onado anteriomente, o choque no meio interestelar (dianteiro, radiativo e lento) comprime
o material, isso faz com que os raios césmicos também sofram compressao, aumentando
localmente o nimero de raios césmicos (densidade) e o campo magnético, possibilitando a
emissao sincrotron.

A emissao Bremsstrahlung, também chamada de livre-livre, é resultado do freamento
de elétrons por conta da interacao deles com ions. Devido a presenca da estrela, o meio
se encontra foto-ionizado, numa regiao esférica de raio R,, chamado raio de Stromgren
(Maciel, 2013). Portanto, devido a presenca de elétrons livres e de fons, o meio chocado

também ¢é capaz de produzir emissao a partir de interagao livre-livre.
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Base de dados

2.1 Parametros obtidos na literatura

A fim de fazer a andlise das fontes desejadas (aquelas que apresentam emissdao em
radio), foi preciso fazer uma pequena base de dados com as fontes a serem estudadas e suas
propriedades. Coletamos os parametros de nove estrelas, sendo elas: G1, do aglomerado
NGC 6357; G3, também do aglomerado NGC 6357; S1, da nebulosa RCW 49; HIP 88652;
K5, da associagao OB Cygnus OB2; HIP 98418; HIP 38430; BD+43° 3654; e BD+60°
2522. A Figura [2.1] contém as imagens observacionais dos bowshocks dessas estrelas no
infravermelho, as informacoes coletadas se encontram na Tabela

Os valores dos fluxos, S,, em plJy, frequéncia na qual o bowshock da estrela foi ob-
servada, v, taxa de perda de massa, M, velocidade do vento, V,,, densidade do meio
interestelar, n;q,, distancia, D, eixo maior do beam de observacao, a, € o eixo menor do
beam de observacdo, b[l] para os sete primeiros objetos, foram encontrados em [Van den
Eijnden et al|(2022)). J4 os tipos espectrais, as velocidades espaciais, V., € as distancias
da estrela até o ponto central do bowschock, Ry, para os mesmos objetos, foram obtidos
em |[Peri et al.| (2012, 2015). Para BD+43° 3654 e BD+60° 2522, todos esses dados foram
coletados em Martinez et al.| (2023)) e Moutzouri et al.| (2022)). Os fluxos foram convertidos
para o sistema CGS; para fazer a conversao e obter todos os valores presentes na tabela,

foi utilizada a expressao:

S,(CGS) = S, (uJy) -107°-v-107%,

4 Como nao h4a valores para o eixo de profundidade, consideramos o beam de observacao do bowshock

como um elipsoide com ¢ = b.
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As temperaturas efetivas, T', de G1/NGC 6357, K5/Cyg OB2 e BD+43° 3654 foram
encontradas em Kobulnicky et al.| (2019)); de G3/NGC 6357, S1/RCW 49 e HIP 38430
foram tiradas de Draine| (2011); BD460° 2522 teve sua temperatura coletada de Britavskiy,
et al. (2023); para HIP 88652 e HIP 98418, nao foram encontradas medidas tabeladas
de suas temperaturas, para esses dois objetos foram utilizadas as temperaturas tipicas
das estrelas do tipo B e O, respectivamente, presentes em |Gregorio-Hetem et al.| (2010)).
Os valores de QQy, taxa com que uma estrela produz fétons que podem ionizar dtomos
de hidrogénio no estado fundamental, foram retirados de Draine (2011)) e, no caso de
HIP 88652, Maciel (2013)). Por fim, as longitudes e latitudes no plano da Galdxia foram
obtidas diretamente do banco de dados SIMBAD (Set of Identifications, Measurements
and Bibliography for Astronomical Data).

Ao coletar os dados, notou-se que as informacoes das velocidades espaciais estavam
incompletas ou inconsistentes; por esse motivo, esses valores também foram obtidos utili-

zando a relagao do raio de standoff, Equacao [I.1] Isolando a velocidade da estrela, temos

l 4./11) w
|/ i 2.1
P v 47TpaR%’ (2.1)

que foi a equacao utilizada para obter a linha “V_.ycuado” na tabela, sendo p, a densidade
do meio interestelar (p, = nismmy).

Para uma melhor visualizacao das estrelas de interesse, foi possivel, a partir dos valores
de latitude e longitude, tracar as posicoes das mesmas no plano da Galaxia. A Figura

mostra a imagem obtida.

2.2 Parametros calculados

Apés a obtengao dos dados da Tabela[2.1 pudemos calcular algumas grandezas a partir
de equacoes obtidas da literatura E] Os valores da poténcia cinética do vento, P,, foram

obtidos a partir da equagao da poténcia total do vento,

1 .

5 Devido & auséncia de alguns valores de Vesp, como explicado anteriormente, usamos Veaiculado €M

todas as equagoes que precisam da velocidade espacial.
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75 Estrelas candidatas

1000 2000 3000 4000 5000 6000
Distancia (pc)

Figura 2.2: Posicao das estrelas candidatas no plano da Galdxia, os diferentes tamanhos indicam os

tamanhos observados dos eixos a.

(del Valle e Romero, [2012). J& os valores da poténcia do meio foram obtidos com a

expressao da poténcia total no meio,

1
Ptmeio - épaV?’ 4.7TR2. (23)

esp

Parte da poténcia cinética pode ser utilizada na aceleracao de particulas nos choques no
vento ou no meio. Introduzindo o parametro 7,,, = 0,01, que representa a fragao, de 1 %,

da poteéncia do choque em particulas relativisticasﬂ temos as expressoes utilizadas:

Pw = Rﬁwnpar (24)

Pme'io = ]Dtmeionpar- (25)

Em seguida, a poténcia observada foi obtida pela relagao entre fluxo e luminosidade,

P, obs

v = s = P = S, 47 D2. (2.6)
T

O raio de Stromgren, Rg, foi calculado com a expressao

1
3Qr \?3
Rg=(——"— 2.7

o (47’(’0&[{712) ’ ( )

sendo ooy = 3 - 10713 o coeficiente de recombinacao do hidrogénio e n, = ns, a densidade

de elétrons no meio (Condon e Ransom, [2016]).

6 Este valor de 7,4 € 0 esperado a partir de outras fontes ndo térmicas.
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Para estimar o campo magnético no meio, supusemos que a grandeza tem uma de-
pendéncia diretamente proporcional com a densidade do meio interstelar, sendo assim,

expressao utilizada foi

o\ 2)
Bmeio = ( Zsm) BO Ga (28)

no

consideramos ny = 1 cm™ e By = 1 uG. Para obter o campo magnético na regiao do vento,

2seqP,
By =4/ , 2.
Vi R? (29)

sendo o fator seq = 0,1 (del Valle e Romero, 2012).

usamos

Se a emissao detectada em radio for sincrotron, entao podemos calcular e energia das
particulas responsaveis pela emissao na frequéncia de observacao. A expressao para ambas
as energias, do meio (Ep,,) € do vento (E,), foi (Pacholczyk, 1970)):

E=19 ([ G;Z])(m) (%) T Gev, (2.10)

Os tempos de aceleracao (tempo durante o qual uma particula ganha energia), tanto

no choque do meio (tsec(meio)) quanto no vento (Zsec(w)), foram obtidos com

E
toce = N——, 2.11
eBc ( )

sendo E a energia do elétron, ¢ a velocidade da luz e

)= ? <§)2 (2.12)

¢ a eficiéncia de aceleragao (del Valle e Romero, [2012), onde V; é a velocidade de cada
choque, isto é, V,, e Vg, Vemos aqui que os choques mais rapidos sao os mais eficientes.
O fator de compressao S, esperado no choque no meio interestelar, por ser radiativo,

foi obtido através da relacao (Blandford e Cowie, |1982):

. (1/2) Vv B . \!
— 1 . sm Esp meto ) 2.1
S 88(cm—3) <100kms_1> <5/¢G) (2.13)

A emissao livre-livre, €y, foi calculada com

erp=6,8- 1078722 T 12 h/kleg, (2.14)

ism
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onde Z = 1 é o ntimero atéomico do hidrogénio, T, = 10* K é a temperatura dos elétrons
na regiao, h ¢ a constante de Plank, & é a constante de Boltzman e g = 10 é o fator de
Gaunt, Rybicki e Lightman| (1986)).
O fluxo Sy foi obtido com
_ veV
I 4z D2

sendo V' é o volume de emissao. Por conveniéncia, o consideramos uma elipse, entao,

(2.15)

4
V = gﬂabc; (2.16)

a e b sdo os semi-eixos da elipse correspondente & regiao de observagao (Tabela [2.1) |Z|
Os elétrons dos raios cdésmicos, que se encontram em todo o meio interestelar, também
podem produzir radiacao sincrotron no meio. Para estimar esta luminosidade sincrotron

dos raios cosmicos, L,., usamos:

Ema:c
L=EYV / NEC(E)Pye(E, E,)dE, (2.17)
Emin
sendo E, a energia do féton, a distribuicao de elétrons dos raios césmicos é:
47 2,2 E i
NFO(E) = i ed cm erg ™! (2.18)
¢ 100 \ 1,6 - 1073 [erg]
e
3 3Bmeio FE 1/3 Ey
Pne(E, E,) = \/;;,1—021785 (ﬁ) e EesT (2.19)
onde m, é a massa do elétron, e é a carga do elétron e
3 ¢hBpeio [ E \°
E. = I e (meCQ) erg (2.20)

(del Valle e Romerol 2012)), todos os valores devem estar no sistema CGS; os limites para
energia minima e maxima foram E,,;, = 10° eV ~ 1,6 - 107% erg ¢ E,,,, = 102 eV
~ 1,6 erg. Como os raios cosmicos sofrem compressao, devemos fazer uma correcao na

luminosidade calculada pela Equacao [2.17] uma forma, aproximada, de considerar este

§)2/3'

efeito é multiplicar a densidade de particulas dada pela Equacao [2.18| por ( i

Finalmente, o fluxo sincrotron dos raios césmicos é a luminosidade pela area:

Lsinc
ArD?’

Pelos célculos descritos acima, conseguimos obter os resultados contidos na Tabela [2.2]

Jsine = (2.21)

7 A emissdo produzida pelo material ionizado em volta do bowshock é esperada numa regido esférica do
tamanho do raio de Stromgren, porém, a regiao de extracao do fluxo detectado em radio corresponde ao

volume do elipsoide mencionado.
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Capitulo 3

Analise numeérica

3.1 Equacao de transporte

Depois de reunirmos as bases de dados, nés pudemos obter a distribuicao de particulas
em funcao da energia, N(FE). Para tal, utilizando o cédigo descrito no Apéndice |A] resol-
vemos a equagcao de transporte no estado estacionario,

a% {% ZDSSN(E)] L ME) oy, (3.1)

esc

Esta equacao descreve a distribuicao de elétrons injetados no choque reverso de um bowshock

E
de uma estrela de alta velocidade, segundo |del Valle e Romero (2012). — é a perda

dt
loss
radiativa das particulas; o mecanismo dominante neste caso é a colisao Compton inversa,

que acontece entre um elétron energético e um foton, e é dada pela expressao

dE 4 [me\2 E \’
=5 (%) ont (25 3:2)

dt
sendo o7 a secao de choque de Thomson e Uy,

loss

Upn = (KT)1p, (3.3)

¢ a densidade de energia do campo de fotons alvo, consideramos a massa m igual a massa
do elétron. A densidade de fétons na estrela na posicao do choque reverso, considerada

aproximadamente igual a Ry, é

R\’
/n’ph* = nphbb (R_O) ) (34)

sendo que R, é o raio da estrela e n,,, ¢ a densidade de fétons em um corpo negro com

uma certa temperatura ﬂ

8 Por considerarmos as estrelas como sendo corpos negros, essa vai ser a densidade do corpo negro na

temperatura efetiva T' da respectiva estrela.
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O mecanismo de escape das particulas da regiao é por adveccao produzida pelo vento

chocado, entao, o tempo de escape é dado por

Vi
fese = 0.3Ro (" ) - (3.5)

Por fim, Q(FE) é a fungao de injegao e vale

Q(E) = QoE™7, (3.6)

sendo o = 2 o indice espectral dos elétrons injetados e )y o termo de normalizacao,

-1

Emaac ETna:c
Qo = P, / EY"*dE| =P, / E'dE) =P, |In

Emin Emzn min

—1 1

Emax

(3.7)

Erin € Enae 880, Tespectivamente, a energia minima e maxima das particulas no sistema,
consideramos a energia minima como sendo a energia de repouso do elétron, E,,;, = m.c?,
e a energia maxima foi obtida considerando o momento de equilibrio entre o ganho e a
perda de energia, ou seja, a partir da igualdade entre o tempo de aceleracao, Equacao[2.11},

e o tempo das perdas sincrontron,

4 rme\3 orc B2 FE
polo= 2 (—) Tw 2 3.8
e 3 \m/ mec? 8m mc? (3.8)
entao,
|4 97 e 1/2
Emam = e 2 - T 5 3.9
(mec’) c 10 o7 B, (3.9)

Os parametros descritos acima foram calculados para cada estrela e se encontram na

Tabela B.11

Tabela 3.1 - Parametros calculados para a distribuicao de particulas.

Parametros Nome G1/NGC 6357 G3/NGC 6357 S1/RCW 49 HIP 88652 K5/Cyg OB2 HIP 98418 HIP 38430 BD+43° 3654 BD-+60° 2522
Tempo de escape tese () 7,05-10° 9,07-10° 1,64-101° 6,76-10° 1,09-101 1,16-10° 1,87-10° 1,83-101 6,85-10°
Energia maxima B (MeV) 1.41-10% 1,26-10% 1,53-10% 1,32:10% 1,62:10% 6,95-107 6,83-107 1.67-10° 8,18-107
Termo de normalizagio Qo (erg s™') 1,43-10% 2,61-10% 4,00-10% 1,92-10% 181-10% 2,62-10% 7,79-10% 5,79-10% 8,68-10%

Raio da estrela R. (Ry) 9,30 10,62 15,3 50 8,5 21,12 10,22 19,000 18,5

Densidade de fétons corpo negro | m,, (cm™) 9,04-10" 1,28101 1,32:10" 1,62-101 75310 546-101 1,19-10" 1,36-10" 9,59-101
Densidade de fétons na estrela nyp, (cm™) 2,49-10% 3,06-10% 1,02:10° 2,62-10* 1,43-10% 1,94-10* 3,74-10° 1,14-10° 1.22:10°
Densidade do campo de fétons alvos | Uy, (erg cm™) 1,22:107¢ 1,68-107 56810710 7251071 6,60-10710 8,03-107% 2,01-107% 6,42:10710 6,10-107°

Valores encontrados em: (1)Kobulnicky et al.| (2019)); (Martins et al. (2005); (3) Britavskiy et al.| (2023).
Para HIP 88652, utilizamos uma estimativa considerando os valores tipicos do raio de uma estrela do tipo B (entre 2 e 7 R,@).

O codigo utilizado gera uma tabela contendo a quantidade de particulas para cada
energia, isto é, a distribuicao de particulas em funcao da energia. A tabela pode ser
visualizada dispondo os pontos obtidos em um grafico, a Figura [3.1] mostra esse gréfico

para a estrela G1/NGC 6357.
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Solucao equacao de transporte (G1/NGC 6357)
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Figura 3.1: Distribuicdo de particulas em funcao da energia para a estrela G1/NGC 6357.

3.2 Distribuicao espectral de energia

A partir dos valores obtidos pela solucao da equacgao de transporte, obtivemos a dis-
tribuicao espectral de energia (SED, na sigla em inglés) utilizando um pacote em Python
que computa a radiagdo nao térmica de populacoes de particulas relativisticas, Naima (Za-
balzal |2015). O Naima recebe os valores tabelados da distribuigdo de energia e calcula
automaticamente o espectro desejado.

Calculamos a SED para as emissoes sincrotron, Bremsstrahlung relativista e Compton
inverso. Para a emissao Bremsstrahlung, precisamos fornecer a densidade de particulas no
vento,

M,

=—— 3.10
4 R3Viymy (3.10)

Ty

No caso do Compton inverso, consideramos o campo alvo tanto da estrela (relacionado
com a temperatura da estrela) quanto da poeira (relacionado com a temperatura da poeira);
para obter o espectro Compton inverso, é preciso fornecer a energia do féton do campo

alvo, dada por U = kT, e a densidade de energia do campo de radiagao.
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Para a poeira, usamos a temperatura no infravermelho (van Buren et al., |1995) H ,

0.9\ 18 /1 \-1/3)

Tir =27 — — 3.11
IR L* RO ) ( )

juntamente com a densidade de fétons no infravermelho,

Lig
= _— 3.12
e = S R2 Ernc (3.12)
sendo

Lir = L,§. (3.13)

O parametro & esta relacionado com a absorcao da poeira e capacidade de emissao, ele é

observado na ordem de 1072, A energia dos fétons do infravermelho se calcula como
Err = kTg. (3.14)
A luminosidade da estrela é dada por:
L, = 4ro R°T*, (3.15)

sendo o a constante de Stefan-Boltzmann.

A Tabela [3.2) mostra os valores obtidos com as expressoes acima.

Tabela 3.2 - Valores utilizados para a obtengao da SED.

Parametros Nome G1/NGC 6357 G3/NGC 6357 S1/RCW 49 HIP 88652 K5/Cyg OB2 HIP 98418 HIP 38430 BD+43° 3654 BD+60° 2522
Luminosidade da estrela L, (10* erg s7') 475 983 21,24 0,14 3,11 12,51 825 34,23 2031
Temperatura no infravermelho Tir (K) 62,12 65,55 54,69 38,81 56,07 124,84 99,08 55,83 81,23
Densidade de particulas no vento ny (em™?) 1881073 2,62:107° 2,36-1073 1.31:107% 542:1071 4,64-1072 5,08-10°2 1,92-107% 1,50-10-2
Energia dos fétons no infravermelho Ejp (ergs) 8,58-1071 9,05-1071 7551071 5,36:1071 7,74-1071 1,72:10°%  1,37.1074 7711071 1,12:1074
Luminosidade no infravermelho Lip (erg s™') 1.75:10% 9,83-10% 2,12:10%7 1,38:10% 3,11-10% 1,25-10°%7 8,25-10% 3,42:10%7 2,03-10%7
Densidade de fétons no infravermelho | 7, (cm™) 1,93-10° 2,52:10° 1,02:10° 1,83-10° 1,15-10° 63210 1,99-10* 1,13-10* 737-10°

9 A temperatura de emissao da poeira depende da luminosidade da estrela central, pois a estrela emite

os fétons absorvidos pela poeira, e da distancia do bowshock até a estrela.
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Resultados

A partir do que foi obtido no Capitulo[2] foi possivel fazer alguns graficos de comparagao
para cada estrela: a Figura mostra P, Ppeio € Pys; a Figura traz informacoes de
tace(meio) € tace(w); POT fim, a Figura compara Srr, fsine € Sobs-

Poténcias para cada estrela

Poténcia do vento
103 4 EEE Poténcia do meio
o Poténcia observada
W
9 1032 4
o
.©
2 10%0 |
@
=
)
o
1028_

Figura 4.1: Comparacao das diferentes poténcias obtidas para cada estrela.

Tempo de aceleracao para cada estrela

10° 4 Tempo de aceleragao do vento

mmm Tempo de aceleragao do meio
1044 :
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104

Tempo de aceleragao [s]

1004

Figura 4.2: Comparacao dos tempos de aceleragao obtidos para cada estrela.
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Emissdes para cada estrela

EEE Emissao livre-livre
Emissédo sincrotron
HEEE Emissao observada

10-154

10—17 4

10-19 4

Emissao [erg s~ cm™2]

10214

Figura 4.3: Comparagao das diferentes emissoes obtidas para cada estrela.

Com o Naima, descrito no Capitulo [3] obtivemos a distribuicao espectral de energia

para a estrela G1/NGC 6357, como pode ser visto na Figura .

Distribuicao espectral de energia (G1/NGC 6357)
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Figura 4.4: SED néao térmica para a estrela G1/NGC 6357. Também mostramos a emissao observada em

réadio do bowshock da fonte.

4.1 Analise

A Figura compara a poténcia cinética do choque do vento e do meio com a lumi-
nosidade observada; se a poténcia cinética for menor que a luminosidade observada, isto
descarta imediatamente o choque no vento ou no meio como emissores. Isto acontece por-

que, no proceso de aceleraracao de particulas numa onda de choque, a poténcia disponivel
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para acelerar as particulas é a poteéncia cinética do material, esta pode ser tanto a do
choque no vento quanto no meio. A poténcia em particulas é, portanto, uma fracao da
poténcia cinética, P, = nFn; n depende da eficiéncia de aceleracao e, em geral, é da
ordem de 1%, conforme mencionado anteriormente. Como a luminosidade total produ-
zida pelas particulas de poténcia P, estd dividida entre todos os procesos de emissao:
sincrotron, Compton inverso e Bremsstrahlung relativista, a luminosidade total nao térmica
nao pode ser maior que P4 Logo, a luminosidade total sincrotron obedece a relagao:
Lgine < Ppart < NPep. Além disso, a luminosidade observada em radio, Lygjy,,,, corres-
ponde a observacao em uma unica frequéncia, portanto, cumpre com a seguinte condicao:
Lgine,,. < Lsine < Ppart < NPe.in. Entao, no final, caso o choque realmente tenha acelerado
as particulas, esperamos que essa relacao entre as poténcias resulte em uma diferenca de,
aproximadamente, trés ordens de grandeza entre a luminosidade e a poténcia cinética dis-
ponivel nos choques. Levando em consideracao o que foi dito, uma analise mais detalhada

nos mostra:

e S1, K5, BD+43° 3654 e BD+60° 2522 possuem as maiores luminosidades observadas,
com uma diferenca de menos de trés ordens de grandeza em relagao a poténcia do
meio, isso indica que é muito pouco provavel a emissao sincrotron observada ser

resultado da aceleracao dos elétrons pelo choque no meio;

e As estrelas HIP 88652 ¢ HIP 98418 tém as menores luminosidades observadas, com
uma diferenca de mais de trés ordens de grandeza em relagao as poténcias cinéticas
dos choques, assim, é possivel que a luminosidade sincrotron seja resultado da ace-

leracao das particulas em qualquer choque;

e A poténcia do vento domina em relacao a do meio, ou seja, o choque no vento tem
mais capacidade para produzir particulas relativisticas. Além do mais, esse choque

também ¢é mais rapido e adiabatico, sendo o favorito na hora de acelerar particulas.

Ja na Figura[4.2] observamos, em todos os casos, o tempo de aceleracao das particulas
no choque do meio muito maior que o tempo de aceleracao do choque no vento, indi-
cando uma eficiéncia maior de aceleracao de particulas no choque produzido no vento em
comparacgao com aquele produzido no meio.

Na Figura [£.3] temos as emissoes de cada mecanismo, livre-livre e sincrotron, com-

paradas com as emissoes observadas. A emissao observada de cada estrela é a soma das
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duas outras emissoes, ou seja, cada um dos processos tem uma contribuicao e o que ob-
servamos é o resultado deles em conjunto. Portanto, as emissoes observadas devem ser as
dominantes, além disso, quanto maior a emissao livre-livre, mais chance de ser térmico e,
pelo contréario, quanto maior a emissao sincrotron, mais chance de ser nao térmico. Sendo

assim, notamos que:

e A emissao sincrotron de fundo é a menor de todas, isto descarta a possibilidade da

emissao ser produzida pelos raios cosmicos galacticos;
e A emissao observada é a que domina em todas as estrelas, exceto HIP 98418;

e HIP 98418 tem a emissao livre-livre como dominante, indicando uma superestimacao

em algum parametro;

e HIP 88652 e K5 possuem as menores emissoes livre-livre, indicando que a emissao

observada seja produzida por sincrotron de elétrons localmente acelerados;

e As emissoes livre-livre de S1 e HIP 3843 sao comparaveis com as emissoes observadas,

indicando uma maior possibilidade de ser um processo térmico.

Finalmente, a andlise da Figura[4.4|nos mostra que a curva do Compton inverso é maior
que a do sincrotron, ou seja, ao contrario do que pensavamos, o mecanismo dominante é o
Compton inverso, e nao o sincrotron, pois temos mais luminosidade na regiao do espectro
com essa emissao do que na emissao sincrotron. Na figura, também incluimos o valor do
fluxo detectado em radio, podemos ver que o fluxo do modelo fica abaixo da observacao.

Este resultado é consistente com os resultados da Figura para G1.
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Conclusoes

Com base nas observagoes feitas no Capitulo [d, podemos concluir da Figura que,
para HIP 88652 e HIP 98418, devido a grande diferenca entre a poténcia observada e a
potencia calculada, existe a possibilidade de a luminosidade ser resultado da interacao
das particulas aceleradas em qualquer choque (no vento ou no meio). No caso de S1, K5,
BD—+43° 3654 e BD+4-60° 2522, a diferenca entre a poténcia observada e a poténcia calculada
é pequena, ou seja, a poténcia das particulas resultante do choque no meio é muito baixa
para explicar as observagoes. Nao ¢é possivel tirar conclusoes dos casos intermediarios,
porém, da Figura [1.2] vimos que a aceleragao no choque do vento é muito mais eficiente,
entao, é mais provavel que a aceleracao das particulas ocorra no vento.

Além disso, com base na Figura para as estrelas HIP 88652 e K5, é provavel que
a emissao observada seja produzida por sincrotron de elétrons localmente acelerados, pois
a emissao livre-livre é muito baixa para explica-la.

No caso de HIP 98418, vemos que houve uma superestimacao em algum de seus
parametros, pois nao deveria ser possivel a emissao livre-livre ser maior que a emissao
observada. Uma explicacao plausivel é a distribuicao de densidade na regiao; para todos
os casos, supusemos uma densidade homogénea no local do bowshock com o mesmo valor
da densidade observada no meio interstelar, no entanto, caso haja uma distribuicao nao
uniforme de densidade na regiao, o valor calculado de Sy; seria maior do que esperado.

Por fim, como G1, G3, BD+43° 3654 e BD+60° 2522 tém emissoes livre-livre muito
abaixo da emissao de observacao, mas nao tao baixas quanto HIP 88652 e K5, podemos
afirmar a possibilidade de que a emissao seja sincrotron de elétrons locais. Isto é compativel
com as observagoes a 2 frequeéncias das fontes BD+43° 3654 e BD+60° 2522, que confirmam

a natureza da radiacao observada justamente como sincrotron.
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Sendo assim, podemos afirmar que existe a possibilidade de, pelo menos, algumas
das estrelas analisadas, especialmente as que tem mais baixa emissao livre-livre e mais
alta poténcia no vento e as que foram compativeis com as observacoes de BD+43° 3654
e BD+60° 2522 (G1 e G3), serem fontes de emissdao nao térmica, produzida por elétrons
acelerados localmente. Pois, como o fluxo sincrotron dos elétrons de fundo, fg,., ¢ a menor
de todas as emissoes, demonstramos que a contribuicao dos elétrons dos raios cosmicos €
desprezivel em todos os casos.

Além disso, a andlise da SED da estrela G1, Figura [£.4] nos mostra que o mecanismo
dominante nesse objeto para a producao de luminosidade é o Compton inverso. A proxima
etapa da pesquisa envolve estender o estudo feito com G1 para as outras estrelas candidatas.
Uma vez obtidas as SEDs de todas as fontes, faremos a andlise de detectabilidade da
emissao em raios gama, que nos ajudara a entender a falta de detecgao dos bowshocks em

raios gama.
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Apéndice A
Solucao da equacao de transporte

Para resolver a Equagao [3.1], desenvolvemos um programa em Fortran implementando
o método de Runge-Kutta, que é um método numérico iterativo para encontrar a solucao
de equagoes diferenciais ordindrias, criado por Carl David Tolmé Runge e Martin Wilhelm
Kutta.

O programa consiste de quatro moédulos: um programa principal, duas subrotinas e
uma funcdo. As subrotinas consistiram em: solugao da EDO (subrotina “rk”) e saida
(subrotina “saida_rk”). A funcao (fungao “eq_transp”) foi justamente a equagao diferencial
a ser resolvida, Equagao [3.1] Como foram analisados casos com ndmeros de iteragoes
bem grandes, foram utilizadas, tanto para reais quanto para inteiros, variaveis em dupla
precisao.

O programa principal contém os valores desejados das constantes e das energias maxima
e minima, Tabela [3.1, e o niimero de iteragoes desejadas, utilizamos n = 100000. Ele
também calcula a varidvel auxiliar

4 rme\2 1 2
Kauz = —g (—) CO'TUph W . (Al)

m

No fim, ele chama a subrotina de saida.
A subrotina “saida_rk” recebe as constantes, as energias maxima e minima e o nimero

de iteracoes desejadas. Ela entao calcula o valor do passo h, com a expressao

= 108 (Eas) — log (Emm)y (A.2)
n

por se tratar de escalas de valores muito grandes, optou-se pela utilizacao de uma escala

logaritimica. Em seguida, ela obtém uma grade de energia com a expressao

E(@) — 10(10g (Emam)+hp*(i_1))’ (A?))
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depois, ela chama a subrotina “rk” e, por fim, armazena os valores obtidos em um arquivo
que sera utilizado para plotar os graficos desejados.
A subrotina “rk” foi a utilizacao direta da expressao do método de Runge-Kutta, y;11 =

yi + %[lﬁ + ks, sendo

ko = (i + 1) — 2(0)) * (2, 5:) (A4)
by = (2(i + 1) — () % (i + by, yis + ), (A.5)

onde f(x,y) é o valor da equagao diferencial, z; é o valor do i-ésimo ponto e y; é o valor
da funcao calculada em x;. A subrotina recebe os valores das constantes, o vetor da grade
de energia x, o valor inicial da funcao e o ntimero de iteragoes desejadas e retorna um
array com os valores de y; calculados. Para calcular os valores desse array, foi definido
que o primeiro termo ¢ y; = 0 e os outros termos sao os valores da expressao y;,1, obtidos
através de um loop, sendo f(z,y) a fungao “eq_transp”.

Finalmente, a funcao “eq_transp” é a expressao da Equacao [3.1] quando o termo dife-
rencial é isolado,

ON(E) QuE™ 2N(E)  N(E)
aE B KGU$E2 E Kauz tescE2'

(A.6)

Ela recebe os valores das constantes e os valores de E e N(F) e retorna o valor da derivada
da func¢ao no ponto desejado.

E importante salientar que todos os parametros utilizados no cédigo devem estar em
unidades CGS, caso contrario, a analise dimensional das expressoes utilizadas fica comple-

tamente inconsistente, resultando em grandes erros.
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