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Resumo

As estrelas fugitivas, ou runaway stars, são estrelas ejetadas de seus locais de formação

e que se movem pelo meio interestelar com alta velocidade, V > 30 km s−1. Dentre essas

estrelas, existem aquelas que são maiores e mais brilhantes, as do tipo O ou B, nelas, é

posśıvel observar um bowshock, fenômeno formado a partir da interação do vento da estrela

com o meio interestelar.

Um desses bowshocks foi detectado em ondas de rádio e tem emissão não térmica criada

por elétrons relativ́ısticos (mecanismo śıncrotron), isso implica que o sistema pode acelerar

part́ıculas até energias relativ́ısticas. Como esses elétrons podem emitir radiação 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 hipótese, reunimos uma pequena base de dados de estrelas

fugitivas detectadas em rádio. Em seguida, calculamos algumas grandezas relevantes para

caracterizar a emissão nas fontes e comparamos os resultados obtidos com aqueles espera-

dos. Por fim, calculamos a distribuição de part́ıculas em função da energia e a distribuição

espectral de energia para a estrela G1 do aglomerado NGC 6357.

Dos cálculos, concluimos que, pelo menos, algumas das estrelas analisadas podem ter

emissão não térmica. Da distribuição espectral de energia, vimos que o mecanismo do-

minante para G1 é o Compton inverso. A próxima etapa da pesquisa envolve estender o

estudo feito com G1 para as outras estrelas candidatas e fazer uma análise de detectabili-

dade da emissão 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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Caṕıtulo 1

Introdução

Estrelas massivas fugitivas são objetos que foram ejetados de seus locais de formação

e se movem com alta velocidade, Vesp > 30 km s−1 (e.g., Hoogerwerf et al., 2000; Tetzlaff

et al., 2011). Um bowshock é formado a partir da interação 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 fótons da estrela e esfria emitindo radiação infravermelha,

formando uma nebulosa circunstelar. Até o momento, existem cerca de 700 nebulosas

circunstelares catalogadas (Peri et al., 2012, 2015; Kobulnicky et al., 2016) 1.

Dentre os bowshocks observados, aquele produzido pela estrela fugitiva BD+43° 3654

foi detectado em ondas de rádio. Essa emissão é de natureza não térmica, ou seja, os fótons

emitidos foram criados por elétrons relativ́ısticos interagindo com um campo magnético,

isto é, pelo mecanismo śıncrotron (Benaglia et al., 2010; Moutzouri et al., 2022). Portanto,

esta radiação contém informações do campo magnético na fonte e confirma a existência de

uma população de part́ıculas relativ́ısticas (elétrons) no local.

A presença desses elétrons relativ́ısticos implica que os sistemas de bowshocks estelares

podem acelerar part́ıculas até energias relativ́ısticas. Além disso, esses elétrons podem

emitir radiação em outros comprimentos de onda. Modelos teóricos preveem radiação

não térmica produzida principalmente por espalhamento Compton inverso dos fótons no

infravermelho, por raios X e raios gama (del Valle e Romero, 2012, 2014; del Valle e Pohl,

2018). Essas previsões fazem com que os bowshocks de estrelas fugitivas sejam candidatos

a fontes de raios gama.

Após essa detecção, foram feitas buscas pela emissão 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, não houve publicação de outro catálogo analisando esse tipo de objeto.
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de magnitude para obter uma detecção clara de emissão raios X não térmicos vindos de

estrelas massivas (Green et al., 2019). Em Schulz et al. (2014), foi feita uma busca em raios

gama nos dados do telescópio espacial Fermi (Fermi Gamma-ray Space Telescope, FGST),

não foram encontradas emissões associadas, mas foram calculados limites superiores. O

mesmo aconteceu com a busca nos dados do telescópio H.E.S.S. (High Energy Stereoscopic

System) (H. E. S. S. Collaboration et al., 2018). Uma posśıvel associação de dois bowshocks

de estrelas fugitivas foi encontrada por Sánchez-Ayaso et al. (2018), λ Cephei e LS 2355,

coincidentes com duas fontes de raios gama não identificadas do catálogo 3FGL (terceiro

catálogo de fontes do telescópio Fermi) (Acero et al., 2015).

Até o momento, há cerca de 10 nebulosas circunstelares catalogadas que apresentam

emissão em rádio nos catálogos E-BOSS (Extensive stellar BOw Shock Survey) I e II (Peri

et al., 2012, 2015), porém, a natureza da emissão (térmica ou não térmica) ainda não pode

ser totalmente estabelecida. Van den Eijnden et al. (2022) buscaram emissão em rádio em

15 bowshocks dos catálogos E-BOSS I e II, eles identificaram três candidatos confiáveis,

três plauśıveis e três inconclusivos. Além disso, concluiram que a emissão em rádio em

quatro nebulosas circunstelares provavelmente é dominada pelo mecanismo livre-livre, ou

seja, os fótons são emitidos pela desaceleração de part́ıculas carregadas (elétrons), com uma

posśıvel emissão não térmica, em dois casos a emissão parece ser dominada por śıncrotron.

Recentemente, Moutzouri et al. (2022) observaram, em rádio, o bowshock de BD+43° 3654

e da Nebulosa da Bolha, associada com a estrela massiva BD+60° 2522, a natureza não

térmica foi confirmada em ambos os casos.

É evidente que o estudo das emissões em rádio pode deixar mais claro o mecanismo por

trás da radiação de baixa frequência (e.g., Van den Eijnden et al., 2022), então, com base

nas descobertas, seria posśıvel fazer previsões para a radiação em altas frequências, ou seja,

raios gama. Sendo assim, nesse projeto queremos estudar os bowshocks estelares que foram

descritos como emissores de rádio, esse estudo ajudaria a entender a falta de detecção de

bowshocks estelares em raios gama. Para tal, reuniremos uma base de dados estelares de

estrelas fugitivas juntamente com os parâmetros f́ısicos encontrados na literatura, também

faremos estimativas básicas para caracterizar bem as fontes candidatas; além disso, fare-

mos uma análise da distribuição espectral de energia. Assim, seremos capazes de estudar

as propriedades e capacidades para produzir emissão não térmica e as consequências ob-

servacionais em comprimentos de rádio e gama para essas fontes espećıficas.
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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 colisão entre o vento

estelar e o meio, gerando o choque em forma de arco. Além disso, os fótons da estrela

aquecem a poeira presente na superf́ıcie do sistema, por esse motivo, os bowshocks são

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

atrás, Peri et al. (2012) viram que 10% das estrelas fugitivas de tipo O e B (as estrelas

mais quentes) produzem um bowshock detectável no infravermelho. Porém, a não detecção

do choque não implica a inexistência do mesmo, pois, caso o vento estelar seja muito fraco,

o choque se formará muito próximo da estrela e sua observação não será posśıvel. Esse

fato poderia explicar a falta de detecção de estrelas fugitivas de baixa massa, mesmo que

sua existência seja prevista em simulações.

1.1.1 Estrutura de um bowshock

A colisão entre o vento estelar e o meio produz um sistema em estado estacionário de

duas ondas de choque separadas por uma descontinuidade. No estado estacionário, a massa

e o momento se conservam e um fluxo se estabelece entre os dois choques. Se adotarmos

o sistema de referência 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 1.1 mostra a situação descrita.

Considerando os dois choques mencionados anteriormente, temos que um dos choques

é dianteiro e o outro é reverso. O choque dianteiro é o que se propaga no meio interestelar,

com velocidade vd = Vesp; o choque no vento estelar é reverso e se propaga na direção

oposta ao choque anterior, com vr = Vw.

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

muito rarefeita, a velocidade do som é cerca de 10 km s−1, como a perturbação no meio tem

a velocidade da ordem da velocidade da estrela, > 30 km s−1, a perturbação é supersônica

e forma uma onda de choque. Nesse caso, as perdas por radiação serão importantes e o
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material chocado esfria e comprime muito, caracterizando um choque radiativo. No vento

estelar, também haverá uma onda de choque, mas com velocidade da ordem da velocidade

do vento, ou seja, milhares de quilômetros por segundo2; esse choque é, portanto, rápido e

adiabático e a perda radiativa é ineficiente.

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

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

é radial.

Em suma, as condições f́ısicas nos bowshocks das estrelas fugitivas produzem um choque

reverso, rápido e adiabático no vento estelar; já 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 está relacionada com as pressões do meio e

do vento. Enquanto a pressão exercida pelo movimento do meio interestelar no referencial

da estrela é constante, a pressão exercida pelo vento decresce com a distância. O ponto

onde essas pressões se igualam, ρwV
2
w = nismV

2
esp, é chamado de ponto de standoff, sendo

ρw = Ṁw/4πR
2Vw. O raio de standoff, R0, é calculado a partir dessas duas igualdades:

R0 =

√
ṀwVw

4πρaV 2
esp

(1.1)

(del Valle e Romero, 2012).

Neste trabalho, consideramos que as condições do meio e do vento não mudam com o

tempo, pois nos interessa uma solução do estado estacionário, por ser o estado esperado

no sistema analisado. Os parâmetros f́ısicos mais importantes que descrevem o bowshock

2 É posśıvel ver valores da velocidade do vento na Tabela 2.1, que será apresentada mais adiante.
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são: velocidade espacial da estrela, Vesp, densidade do meio interestelar, nism, velocidade

do vento, Vw, e taxa de perda de massa, Ṁw. Esses últimos dependem do tipo espectral

da estrela e mudanças neles causam grandes alterações nos bowshocks (Bandiera, 1993;

Wilkin, 2000). A partir das leis de conservação, é posśıvel obter a forma da casca esférica

em função das propriedades do meio e do vento.

1.1.2 Emissão não térmica

Além da emissão no infravermelho (térmica) mencionada anteriormente, a interação

das part́ıculas localmente aceleradas com a matéria, com os campos de radiação e com

os campos magnéticos produz emissão não térmica. Dentre as part́ıculas que podem ser

aceleradas no choque, os elétrons perdem energia majoritariamente por Compton inverso,

radiação śıncrotron e Bremsstrahlung relativista. Já os prótons perdem energia através de

colisões inelásticas p-p com o material da região chocada.

No processo de Compton inverso, os elétrons ultra-relativ́ısticos espalham os fótons

menos energéticos, estes absorvem parte da energia dos elétrons e, consequentemente,

ganham energia 3 (Longair, 2011). A emissão nesse caso é em raios X e gama.

(a) (b)

Figura 1.2: Analogia clássica para o processo Fermi de primeira ordem. (a) mostra uma part́ıcula com

velocidade inicial de módulo V0 indo em direção à uma parede em movimento, essa part́ıcula irá colidir e

retornará com uma velocidade de módulo V1 maior que a inicial mas com direção oposta. (b) mostra a

mesma part́ıcula, mas agora indo na direção de uma segunda parede em movimento, o processo anterior

se repete e ela termina com uma velocidade de módulo V2 > V1. Essa part́ıcula vai então voltar a colidir

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

Já a emissão não térmica observada em rádio é produzida por elétrons que podem

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

energia no lugar do elétron.
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ser acelerados localmente. O mecanismo de aceleração esperado é o proceso de Fermi

de primeira ordem que opera em ondas de choque; nele, as part́ıculas ganham energia

ao atravessar a descontinuidade da onda de choque e serem ricocheteadas continuamente,

Figura 1.2, esse processo aumenta a velocidade das part́ıculas e, portanto, elas aceleram.

Nestes sistemas, como já foi comentado, existem duas ondas de choque: o choque dianteiro

e o reverso. Portanto, existem duas regiões posśıveis de aceleração de part́ıculas: o choque

no vento ou o choque no meio interestelar.

Por conta da existência dessas duas regiões de aceleração, a produção da radiação

śıncrotron, criada a partir do movimento espiral de elétrons devido à presença de campo

magnético, pode ter três origens diferentes: (I) elétrons acelerados na região do choque no

vento; (II) elétrons acelerados na região do choque no meio interestelar; (III) elétrons dos

raios cósmicos presentes no meio interestelar. Esse último 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 cósmicos também sofram compressão, aumentando

localmente o número de raios cósmicos (densidade) e o campo magnético, possibilitando a

emissão śıncrotron.

A emissão Bremsstrahlung, também chamada de livre-livre, é resultado do freamento

de elétrons por conta da interação deles com ı́ons. Devido a presença da estrela, o meio

se encontra foto-ionizado, numa região esférica de raio Rs, chamado raio de Strömgren

(Maciel, 2013). Portanto, devido à presença de elétrons livres e de ı́ons, o meio chocado

também é capaz de produzir emissão a partir de interação livre-livre.



Caṕıtulo 2

Base de dados

2.1 Parâmetros obtidos na literatura

A fim de fazer a análise das fontes desejadas (aquelas que apresentam emissão em

rádio), foi preciso fazer uma pequena base de dados com as fontes a serem estudadas e suas

propriedades. Coletamos os parâmetros 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 associação 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 informações coletadas se encontram na Tabela 2.1.

Os valores dos fluxos, Sν , em µJy, frequência na qual o bowshock da estrela foi ob-

servada, ν, taxa de perda de massa, Ṁw, velocidade do vento, Vw, densidade do meio

interestelar, nism, distância, D, eixo maior do beam de observação, a, e o eixo menor do

beam de observação, b 4, para os sete primeiros objetos, foram encontrados em Van den

Eijnden et al. (2022). Já os tipos espectrais, as velocidades espaciais, Vesp, e as distâncias

da estrela até o ponto central do bowschock, R0, 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 conversão e obter todos os valores presentes na tabela,

foi utilizada a expressão:

Sν(CGS) = Sν(µJy) · 10−6 · ν · 10−23.

4 Como não há valores para o eixo de profundidade, consideramos o beam de observação do bowshock

como um elipsoide com c = b.
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Figura 2.1: Imagens do telescópio WISE dos objetos analisados (Peri et al., 2012, 2015; Moutzouri et al.,

2022).
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râ

m
e
tr
o
s

N
o
m
e

G
1
/
N
G
C

6
3
5
7

G
3
/
N
G
C

6
3
5
7

S
1
/
R
C
W

4
9

H
IP

8
8
6
5
2

K
5
/
C
y
g
O
B
2

H
IP

9
8
4
1
8

H
IP

3
8
4
3
0

B
D
+
4
3
°
3
6
5
4

B
D
+
6
0
°
2
5
2
2

-
T
ip
o
e
sp

e
ct
ra

l
O
7.
5-
O
7V

O
6V

n
-O

5V
O
5I
II

B
0I
a

O
9V

O
7

O
6V

n
+
..
.

O
4I
f

O
6.
5V

T
e
m
p
e
ra

tu
ra

T
(K

)
35
.5
00

39
.8
70

40
.3
10

20
.0
00

33
.4
00

30
.0
00

38
.8
70

40
.7
00

36
.2
00

-
L
o
n
g
it
u
d
e
(°
)

35
3,
42

35
3,
30

28
4,
08

15
1,
19

79
,8
2

71
,5
8

24
3,
16

82
,4
1

11
2,
23

-
L
a
ti
tu

d
e
(°
)

0,
45

0,
08

-0
,4
3

3,
33

0,
10

2,
87

0,
36

2,
33

0,
22

F
lu
x
o

S
ν
(µ

J
y
)

8.
00
0

5.
97
0

12
.6
00

2.
24
0

11
.1
50

5.
30
0

31
.7
00

15
5.
55
6

82
2.
22
2

F
re
q
u
ê
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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); BD+60° 2522 teve sua temperatura coletada de Britavskiy

et al. (2023); para HIP 88652 e HIP 98418, não foram encontradas medidas tabeladas

de suas temperaturas, para esses dois objetos foram utilizadas as temperaturas t́ıpicas

das estrelas do tipo B e O, respectivamente, presentes em Gregorio-Hetem et al. (2010).

Os valores de QH , taxa com que uma estrela produz fótons que podem ionizar átomos

de hidrogênio 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 Galáxia 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 informações das velocidades espaciais estavam

incompletas ou inconsistentes; por esse motivo, esses valores também foram obtidos utili-

zando a relação do raio de standoff, Equação 1.1. Isolando a velocidade da estrela, temos

Vesp =

√
ṀwVw

4πρaR2
0

, (2.1)

que foi a equação utilizada para obter a linha “Vcalculado” na tabela, sendo ρa a densidade

do meio interestelar (ρa = nismmp).

Para uma melhor visualização das estrelas de interesse, foi posśıvel, a partir dos valores

de latitude e longitude, traçar as posições das mesmas no plano da Galáxia. A Figura 2.2

mostra a imagem obtida.

2.2 Parâmetros calculados

Após a obtenção dos dados da Tabela 2.1, pudemos calcular algumas grandezas a partir

de equações obtidas da literatura 5. Os valores da potência cinética do vento, Pw, foram

obtidos a partir da equação da potência total do vento,

Ptw =
1

2
ṀwV

2
w (2.2)

5 Devido à ausência de alguns valores de Vesp, como explicado anteriormente, usamos Vcalculado em

todas as equações que precisam da velocidade espacial.
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Figura 2.2: Posição das estrelas candidatas no plano da Galáxia, os diferentes tamanhos indicam os

tamanhos observados dos eixos a.

(del Valle e Romero, 2012). Já os valores da potência do meio foram obtidos com a

expressão da potência total no meio,

Ptmeio =
1

2
ρaV

3
esp4πR

2. (2.3)

Parte da potência cinética pode ser utilizada na aceleração de part́ıculas nos choques no

vento ou no meio. Introduzindo o parâmetro ηpar = 0, 01, que representa a fração, de 1 %,

da potência do choque em part́ıculas relativ́ısticas6, temos as expressões utilizadas:

Pw = Ptwηpar (2.4)

Pmeio = Ptmeioηpar. (2.5)

Em seguida, a potência observada foi obtida pela relação entre fluxo e luminosidade,

Sν =
Pobs

4πD2
⇒ Pobs = Sν4πD

2. (2.6)

O raio de Strömgren, RS, foi calculado com a expressão

RS =

(
3QH

4παHn2
e

) 1
3

, (2.7)

sendo αH = 3 · 10−13 o coeficiente de recombinação do hidrogênio e ne = nism a densidade

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

6 Este valor de ηpar é o esperado a partir de outras fontes não térmicas.
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Para estimar o campo magnético no meio, supusemos que a grandeza tem uma de-

pendência diretamente proporcional com a densidade do meio interstelar, sendo assim,

expressão utilizada foi

Bmeio =

(
nism

n0

)(1/2)

B0G, (2.8)

consideramos n0 = 1 cm−3 e B0 = 1 µG. Para obter o campo magnético na região do vento,

usamos

Bw =

√
2seqPw

VwR2
, (2.9)

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

Se a emissão detectada em rádio for śıncrotron, então podemos calcular e energia das

part́ıculas responsáveis pela emissão na frequência de observação. A expressão para ambas

as energias, do meio (Emeio) e do vento (Ew), foi (Pacholczyk, 1970):

E = 7, 9

(
ν

[GHz]

)(1/2)(
B

[µG]

)(−1/2)

GeV. (2.10)

Os tempos de aceleração (tempo durante o qual uma part́ıcula ganha energia), tanto

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

tacc = η
E

eBc
, (2.11)

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

η =
20

3

(
c

Vs

)2

(2.12)

é a eficiência de aceleração (del Valle e Romero, 2012), onde Vs é a velocidade de cada

choque, isto é, Vw e Vesp. Vemos aqui que os choques mais rápidos são os mais eficientes.

O fator de compressão S, esperado no choque no meio interestelar, por ser radiativo,

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

S = 18.8
( nism

cm−3

)(1/2)
(

Vesp

100 km s−1

)(
Bmeio

5µG

)−1

. (2.13)

A emissão livre-livre, ϵff , foi calculada com

ϵff = 6, 8 · 10−38Z2n2
ismT

−1/2
e e−hν/kTe ḡff , (2.14)



Seção 2.2. Parâmetros calculados 31

onde Z = 1 é o número atômico do hidrogênio, Te = 104 K é a temperatura dos elétrons

na região, h é a constante de Plank, k é a constante de Boltzman e ḡff = 10 é o fator de

Gaunt, Rybicki e Lightman (1986).

O fluxo Sff foi obtido com

Sff =
νϵffV

4πD2
, (2.15)

sendo V é o volume de emissão. Por conveniência, o consideramos uma elipse, então,

V =
4

3
πabc; (2.16)

a e b são os semi-eixos da elipse correspondente à região de observação (Tabela 2.1) 7.

Os elétrons dos raios cósmicos, que se encontram em todo o meio interestelar, também

podem produzir radiação śıncrotron no meio. Para estimar esta luminosidade śıncrotron

dos raios cósmicos, Lsinc, usamos:

L = EγV

∫ Emax

Emin

NRC
e (E)Psinc(E,Eγ)dE, (2.17)

sendo Eγ a energia do fóton, a distribuição de elétrons dos raios cósmicos é:

NRC
e (E) =

4π

c

2, 2

100

(
E

1, 6 · 10−3 [erg]

)−2,75

cm−3erg−1 (2.18)

e

Psinc(E,Eγ) =

√
3e3Bmeio

hmec2
1, 85

(
Eγ

Ec

)1/3

e−
Eγ
Ec s−1, (2.19)

onde me é a massa do elétron, e é a carga do elétron e

Ec =
3

4π

ehBmeio

mec

(
E

mec2

)2

erg (2.20)

(del Valle e Romero, 2012), todos os valores devem estar no sistema CGS; os limites para

energia mı́nima e máxima foram Emin = 106 eV ≈ 1, 6 · 10−6 erg e Emax = 1012 eV

≈ 1, 6 erg. Como os raios cósmicos sofrem compressão, devemos fazer uma correção na

luminosidade calculada pela Equação 2.17, uma forma, aproximada, de considerar este

efeito é multiplicar a densidade de part́ıculas dada pela Equação 2.18 por
(
S
4

)2/3
.

Finalmente, o fluxo śıncrotron dos raios cósmicos é a luminosidade pela área:

fsinc =
Lsinc

4πD2
. (2.21)

Pelos cálculos descritos acima, conseguimos obter os resultados contidos na Tabela 2.2.
7 A emissão produzida pelo material ionizado em volta do bowshock é esperada numa região esférica do

tamanho do raio de Strömgren, porém, a região de extração do fluxo detectado em rádio corresponde ao

volume do elipsoide mencionado.
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śı
n
cr
o
n
tr
o
n

f s
in

c
(e
rg

s−
1
cm

−
2
)

8,
20
·1
0−

2
2

9,
64
·1
0−

2
2

7,
16
·1
0−

2
1

1,
74
·1
0−

2
2

1,
52
·1
0−

2
2

8,
74
·1
0−

2
1

8,
50
·1
0−

2
1

8,
75
·1
0−

2
0

1,
83
·1
0−

2
0



Caṕıtulo 3

Análise numérica

3.1 Equação de transporte

Depois de reunirmos as bases de dados, nós pudemos obter a distribuição de part́ıculas

em função da energia, N(E). Para tal, utilizando o código descrito no Apêndice A, resol-

vemos a equação de transporte no estado estacionário,

∂

∂E

[
dE

dt

∣∣∣∣
loss

N(E)

]
+

N(E)

tesc
= Q(E). (3.1)

Esta equação descreve a distribuição de elétrons injetados no choque reverso de um bowshock

de uma estrela de alta velocidade, segundo del Valle e Romero (2012).
dE

dt

∣∣∣∣
loss

é a perda

radiativa das part́ıculas; o mecanismo dominante neste caso é a colisão Compton inversa,

que acontece entre um elétron energético e um fóton, e é dada pela expressão

dE

dt

∣∣∣∣
loss

= −4

3

(me

m

)2

cσTUph

(
E

mec2

)2

, (3.2)

sendo σT a seção de choque de Thomson e Uph,

Uph = (kT )nph⋆
, (3.3)

é a densidade de energia do campo de fótons alvo, consideramos a massa m igual à massa

do elétron. A densidade de fótons na estrela na posição do choque reverso, considerada

aproximadamente igual a R0, é

nph⋆
= nphbb

(
R⋆

R0

)2

, (3.4)

sendo que R⋆ é o raio da estrela e nphbb
é a densidade de fótons em um corpo negro com

uma certa temperatura 8.

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 part́ıculas da região é por advecção produzida pelo vento

chocado, então, o tempo de escape é dado por

tesc = 0, 3R0

(
Vw

4

)
. (3.5)

Por fim, Q(E) é a função de injeção e vale

Q(E) = Q0E
−α, (3.6)

sendo α = 2 o ı́ndice espectral dos elétrons injetados e Q0 o termo de normalização,

Q0 = Pw

(∫ Emax

Emin

E1−α dE

)−1

= Pw

(∫ Emax

Emin

E−1 dE

)−1

= Pw

[
ln

(
Emax

Emin

)]−1

. (3.7)

Emin e Emax são, respectivamente, a energia mı́nima e máxima das part́ıculas no sistema,

consideramos a energia mı́nima como sendo a energia de repouso do elétron, Emin = mec
2,

e a energia máxima foi obtida considerando o momento de equiĺıbrio entre o ganho e a

perda de energia, ou seja, a partir da igualdade entre o tempo de aceleração, Equação 2.11,

e o tempo das perdas śıncrontron,

t−1
sinc =

4

3

(me

m

)3 σT c

mec2
B2

w

8π

E

mc2
, (3.8)

então,

Emax = (mec
2)

(
Vw

c

)(
9π

10

e

σTBw

)1/2

. (3.9)

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

Tabela 3.1.

Tabela 3.1 - Parâmetros calculados para a distribuição de part́ıculas.
Parâmetros 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 tesc (s) 7,05·109 9,07·109 1,64·1010 6,76·109 1,09·1010 1,16·109 1,87·109 1,83·1010 6,85·109

Energia máxima Emax (MeV) 1,41·108 1,26·108 1,53·108 1,32·108 1,62·108 6,95·107 6,83·107 1,67·108 8,18·107

Termo de normalização Q0 (erg s−1) 1,43·1032 2,61·1032 4,09·1033 1,92·1031 1,81·1031 2,62·1032 7,79·1032 5,79·1033 8,68·1032

Raio da estrela R⋆ (R⊙) 9,3(1) 10,6(2) 15,3(2) 5,0 8,5(1) 21,1(2) 10,2(2) 19,0(1) 18,5(3)

Densidade de fótons corpo negro nphbb (cm
−3) 9,04·1014 1,28·1015 1,32·1015 1,62·1014 7,53·1014 5,46·1014 1,19·1015 1,36·1015 9,59·1014

Densidade de fótons na estrela nph⋆ (cm−3) 2,49·102 3,06·102 1,02·102 2,62·101 1,43·102 1,94·104 3,74·103 1,14·102 1,22·103

Densidade do campo de fótons alvos Uph (erg cm−3) 1,22·10−9 1,68·10−9 5,68·10−10 7,25·10−11 6,60·10−10 8,03·10−8 2,01·10−8 6,42·10−10 6,10·10−9

Valores encontrados em: (1)Kobulnicky et al. (2019); (2)Martins et al. (2005); (3)Britavskiy et al. (2023).

Para HIP 88652, utilizamos uma estimativa considerando os valores t́ıpicos do raio de uma estrela do tipo B (entre 2 e 7 R⊙).

O código utilizado gera uma tabela contendo a quantidade de part́ıculas para cada

energia, isto é, a distribuição de part́ıculas em função da energia. A tabela pode ser

visualizada dispondo os pontos obtidos em um gráfico, a Figura 3.1 mostra esse gráfico

para a estrela G1/NGC 6357.
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Figura 3.1: Distribuição de part́ıculas em função da energia para a estrela G1/NGC 6357.

3.2 Distribuição espectral de energia

A partir dos valores obtidos pela solução da equação de transporte, obtivemos a dis-

tribuição espectral de energia (SED, na sigla em inglês) utilizando um pacote em Python

que computa a radiação não térmica de populações de part́ıculas relativ́ısticas, Naima (Za-

balza, 2015). O Naima recebe os valores tabelados da distribuição de energia e calcula

automaticamente o espectro desejado.

Calculamos a SED para as emissões śıncrotron, Bremsstrahlung relativista e Compton

inverso. Para a emissão Bremsstrahlung, precisamos fornecer a densidade de part́ıculas no

vento,

nw =
Ṁw

4πR2
0Vwmp

. (3.10)

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 fóton do campo

alvo, dada por U = kT , e a densidade de energia do campo de radiação.
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Para a poeira, usamos a temperatura no infravermelho (van Buren et al., 1995) 9 ,

TIR = 27

(
0, 2

L⋆

)−(1/6)(
1

R0

)−(1/3)

, (3.11)

juntamente com a densidade de fótons no infravermelho,

nphIR
=

LIR

2πR2
0EIRc

, (3.12)

sendo

LIR = L⋆ξ. (3.13)

O parâmetro ξ está relacionado com a absorção da poeira e capacidade de emissão, ele é

observado na ordem de 10−2. A energia dos fótons do infravermelho se calcula como

EIR = kTIR. (3.14)

A luminosidade da estrela é dada por:

L⋆ = 4πσR2
⋆T

4, (3.15)

sendo σ a constante de Stefan-Boltzmann.

A Tabela 3.2 mostra os valores obtidos com as expressões acima.

Tabela 3.2 - Valores utilizados para a obtenção da SED.
Parâmetros 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⋆ (1038 erg s−1) 4,75 9,83 21,24 0,14 3,11 12,51 8,25 34,23 20,31

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 part́ıculas no vento nw (cm−3) 1,88·10−3 2,62·10−3 2,36·10−3 1,31·10−3 5,42·10−4 4,64·10−2 5,08·10−2 1,92·10−3 1,50·10−2

Energia dos fótons no infravermelho EIR (ergs) 8,58·10−15 9,05·10−15 7,55·10−15 5,36·10−15 7,74·10−15 1,72·10−14 1,37·10−14 7,71·10−15 1,12·10−14

Luminosidade no infravermelho LIR (erg s−1) 4,75·1036 9,83·1036 2,12·1037 1,38·1035 3,11·1036 1,25·1037 8,25·1036 3,42·1037 2,03·1037

Densidade de fótons no infravermelho nphIR (cm−3) 1,93·103 2,52·103 1,02·103 1,83·102 1,15·103 6,32·104 1,99·104 1,13·103 7,37·103

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

os fótons absorvidos pela poeira, e da distância do bowshock até a estrela.
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Resultados

A partir do que foi obtido no Caṕıtulo 2, foi posśıvel fazer alguns gráficos de comparação

para cada estrela: a Figura 4.1 mostra Pw, Pmeio e Pobs; a Figura 4.2 traz informações de

tacc(meio) e tacc(w); por fim, a Figura 4.3 compara Sff , fsinc e Sobs.

Figura 4.1: Comparação das diferentes potências obtidas para cada estrela.

Figura 4.2: Comparação dos tempos de aceleração obtidos para cada estrela.



38 Caṕıtulo 4. Resultados

Figura 4.3: Comparação das diferentes emissões obtidas para cada estrela.

Com o Naima, descrito no Caṕıtulo 3, obtivemos a distribuição espectral de energia

para a estrela G1/NGC 6357, como pode ser visto na Figura 4.4.

Figura 4.4: SED não térmica para a estrela G1/NGC 6357. Também mostramos a emissão observada em

rádio do bowshock da fonte.

4.1 Análise

A Figura 4.1 compara a potência cinética do choque do vento e do meio com a lumi-

nosidade observada; se a potência 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 aceleraração de part́ıculas numa onda de choque, a potência dispońıvel
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para acelerar as part́ıculas é a potência cinética do material, esta pode ser tanto a do

choque no vento quanto no meio. A potência em part́ıculas é, portanto, uma fração da

potência cinética, Ppart = ηPcin; η depende da eficiência de aceleração e, em geral, é da

ordem de 1%, conforme mencionado anteriormente. Como a luminosidade total produ-

zida pelas part́ıculas de potência Ppart está dividida entre todos os procesos de emissão:

śıncrotron, Compton inverso e Bremsstrahlung relativista, a luminosidade total não térmica

não pode ser maior que Ppart. Logo, a luminosidade total śıncrotron obedece a relação:

Lsinc < Ppart < ηPcin. Além disso, a luminosidade observada em rádio, Lsincobs , corres-

ponde a observação em uma única frequência, portanto, cumpre com a seguinte condição:

Lsincobs < Lsinc < Ppart < ηPcin. Então, no final, caso o choque realmente tenha acelerado

as part́ıculas, esperamos que essa relação entre as potências resulte em uma diferença de,

aproximadamente, três ordens de grandeza entre a luminosidade e a potência cinética dis-

pońıvel nos choques. Levando em consideração o que foi dito, uma análise mais detalhada

nos mostra:

• S1, K5, BD+43° 3654 e BD+60° 2522 possuem as maiores luminosidades observadas,

com uma diferença de menos de três ordens de grandeza em relação à potência do

meio, isso indica que é muito pouco provável a emissão śıncrotron observada ser

resultado da aceleração dos elétrons pelo choque no meio;

• As estrelas HIP 88652 e HIP 98418 têm as menores luminosidades observadas, com

uma diferença de mais de três ordens de grandeza em relação as potências cinéticas

dos choques, assim, é posśıvel que a luminosidade śıncrotron seja resultado da ace-

leração das part́ıculas em qualquer choque;

• A potência do vento domina em relação a do meio, ou seja, o choque no vento tem

mais capacidade para produzir part́ıculas relativ́ısticas. Além do mais, esse choque

também é mais rápido e adiabático, sendo o favorito na hora de acelerar part́ıculas.

Já na Figura 4.2, observamos, em todos os casos, o tempo de aceleração das part́ıculas

no choque do meio muito maior que o tempo de aceleração do choque no vento, indi-

cando uma eficiência maior de aceleração de part́ıculas no choque produzido no vento em

comparação com aquele produzido no meio.

Na Figura 4.3, temos as emissões de cada mecanismo, livre-livre e śıncrotron, com-

paradas com as emissões observadas. A emissão observada de cada estrela é a soma das
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duas outras emissões, ou seja, cada um dos processos tem uma contribuição e o que ob-

servamos é o resultado deles em conjunto. Portanto, as emissões observadas devem ser as

dominantes, além disso, quanto maior a emissão livre-livre, mais chance de ser térmico e,

pelo contrário, quanto maior a emissão śıncrotron, mais chance de ser não térmico. Sendo

assim, notamos que:

• A emissão śıncrotron de fundo é a menor de todas, isto descarta a possibilidade da

emissão ser produzida pelos raios cósmicos galácticos;

• A emissão observada é a que domina em todas as estrelas, exceto HIP 98418;

• HIP 98418 tem a emissão livre-livre como dominante, indicando uma superestimação

em algum parâmetro;

• HIP 88652 e K5 possuem as menores emissões livre-livre, indicando que a emissão

observada seja produzida por śıncrotron de elétrons localmente acelerados;

• As emissões livre-livre de S1 e HIP 3843 são comparáveis com as emissões observadas,

indicando uma maior possibilidade de ser um processo térmico.

Finalmente, a análise da Figura 4.4 nos mostra que a curva do Compton inverso é maior

que a do śıncrotron, ou seja, ao contrário do que pensavamos, o mecanismo dominante é o

Compton inverso, e não o śıncrotron, pois temos mais luminosidade na região do espectro

com essa emissão do que na emissão śıncrotron. Na figura, também incluimos o valor do

fluxo detectado em rádio, podemos ver que o fluxo do modelo fica abaixo da observação.

Este resultado é consistente com os resultados da Figura 4.3 para G1.



Caṕıtulo 5

Conclusões

Com base nas observações feitas no Caṕıtulo 4, podemos concluir da Figura 4.1 que,

para HIP 88652 e HIP 98418, devido à grande diferença entre a potência observada e a

potência calculada, existe a possibilidade de a luminosidade ser resultado da interação

das part́ıculas aceleradas em qualquer choque (no vento ou no meio). No caso de S1, K5,

BD+43° 3654 e BD+60° 2522, a diferença entre a potência observada e a potência calculada

é pequena, ou seja, a potência das part́ıculas resultante do choque no meio é muito baixa

para explicar as observações. Não é posśıvel tirar conclusões dos casos intermediários,

porém, da Figura 4.2, vimos que a aceleração no choque do vento é muito mais eficiente,

então, é mais provável que a aceleração das part́ıculas ocorra no vento.

Além disso, com base na Figura 4.3, para as estrelas HIP 88652 e K5, é provável que

a emissão observada seja produzida por śıncrotron de elétrons localmente acelerados, pois

a emissão livre-livre é muito baixa para explicá-la.

No caso de HIP 98418, vemos que houve uma superestimação em algum de seus

parâmetros, pois não deveria ser posśıvel a emissão livre-livre ser maior que a emissão

observada. Uma explicação plauśıvel é a distribuição de densidade na região; para todos

os casos, supusemos uma densidade homogênea no local do bowshock com o mesmo valor

da densidade observada no meio interstelar, no entanto, caso haja uma distribuição não

uniforme de densidade na região, o valor calculado de Sff seria maior do que esperado.

Por fim, como G1, G3, BD+43° 3654 e BD+60° 2522 têm emissões livre-livre muito

abaixo da emissão de observação, mas não tão baixas quanto HIP 88652 e K5, podemos

afirmar a possibilidade de que a emissão seja śıncrotron de elétrons locais. Isto é compat́ıvel

com as observações a 2 frequências das fontes BD+43° 3654 e BD+60° 2522, que confirmam

a natureza da radiação observada justamente como śıncrotron.
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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 emissão livre-livre e mais

alta potência no vento e as que foram compat́ıveis com as observações de BD+43° 3654

e BD+60° 2522 (G1 e G3), serem fontes de emissão não térmica, produzida por elétrons

acelerados localmente. Pois, como o fluxo śıncrotron dos elétrons de fundo, fsinc, é a menor

de todas as emissões, demonstramos que a contribuição dos elétrons dos raios cósmicos é

despreźıvel em todos os casos.

Além disso, a análise da SED da estrela G1, Figura 4.4, nos mostra que o mecanismo

dominante nesse objeto para a produção de luminosidade é o Compton inverso. A próxima

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 análise de detectabilidade da

emissão em raios gama, que nos ajudará a entender a falta de detecção dos bowshocks em

raios gama.
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Nazé Y., Pantaleoni González M., Herrero A., The IACOB project. VIII. Searching for

empirical signatures of binarity in fast-rotating O-type stars, A&A, 2023, vol. 672, p.

A22

Condon J. J., Ransom S. M., Essential Radio Astronomy, 2016

De Becker M., del Valle M. V., Romero G. E., Peri C. S., Benaglia P., X-ray study of bow

shocks in runaway stars, MNRAS, 2017, vol. 471, p. 4452

del Valle M. V., Pohl M., Nonthermal Emission from Stellar Bow Shocks, ApJ, 2018,

vol. 864, p. 19

del Valle M. V., Romero G. E., Non-thermal processes in bowshocks of runaway stars.

Application to ζ Ophiuchi, A&A, 2012, vol. 543, p. A56



44 Referências Bibliográficas
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Tetzlaff N., Neuhäuser R., Hohle M. M., A catalogue of young runaway Hipparcos stars

within 3 kpc from the Sun, MNRAS, 2011, vol. 410, p. 190

van Buren D., Stellar Wind Bow Shocks. In Massive Stars: Their Lives in the Interstellar

Medium , vol. 35 of Astronomical Society of the Pacific Conference Series, 1993, p. 315

van Buren D., McCray R., Bow Shocks and Bubbles Are Seen around Hot Stars by IRAS,

ApJ, 1988, vol. 329, p. L93

van Buren D., Noriega-Crespo A., Dgani R., An IRAS/ISSA Survey of Bow Shocks Around

Runaway Stars, AJ, 1995, vol. 110, p. 2914

Van den Eijnden J., Saikia P., Mohamed S., Radio detections of IR-selected runaway stellar

bow shocks, MNRAS, 2022, vol. 512, p. 5374



46 Referências Bibliográficas
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Apêndice A

Solução da equação de transporte

Para resolver a Equação 3.1, desenvolvemos um programa em Fortran implementando

o método de Runge-Kutta, que é um método numérico iterativo para encontrar a solução

de equações diferenciais ordinárias, criado por Carl David Tolmé Runge e Martin Wilhelm

Kutta.

O programa consiste de quatro módulos: um programa principal, duas subrotinas e

uma função. As subrotinas consistiram em: solução da EDO (subrotina “rk”) e sáıda

(subrotina “saida rk”). A função (função “eq transp”) foi justamente a equação diferencial

a ser resolvida, Equação 3.1. Como foram analisados casos com números de iterações

bem grandes, foram utilizadas, tanto para reais quanto para inteiros, variáveis em dupla

precisão.

O programa principal contém os valores desejados das constantes e das energias máxima

e mı́nima, Tabela 3.1, e o número de iterações desejadas, utilizamos n = 100000. Ele

também calcula a variável auxiliar

Kaux = −4

3

(me

m

)2

cσTUph

(
1

mec2

)2

. (A.1)

No fim, ele chama a subrotina de sáıda.

A subrotina “saida rk” recebe as constantes, as energias máxima e mı́nima e o número

de iterações desejadas. Ela então calcula o valor do passo hp com a expressão

hp = − log (Emax)− log (Emin)

n
, (A.2)

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

logaŕıtimica. Em seguida, ela obtém uma grade de energia com a expressão

E(i) = 10(log (Emax)+hp∗(i−1)), (A.3)
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depois, ela chama a subrotina “rk” e, por fim, armazena os valores obtidos em um arquivo

que será utilizado para plotar os gráficos desejados.

A subrotina “rk” foi a utilização direta da expressão do método de Runge-Kutta, yi+1 =

yi +
1
2
[k1 + k2], sendo

k1 = (x(i+ 1)− x(i)) ∗ f(xi, yi) (A.4)

k2 = (x(i+ 1)− x(i)) ∗ f(xi + hp, yi + k1), (A.5)

onde f(x, y) é o valor da equação diferencial, xi é o valor do i-ésimo ponto e yi é o valor

da função calculada em xi. A subrotina recebe os valores das constantes, o vetor da grade

de energia x, o valor inicial da função e o número de iterações desejadas e retorna um

array com os valores de yi calculados. Para calcular os valores desse array, foi definido

que o primeiro termo é y1 = 0 e os outros termos são os valores da expressão yi+1, obtidos

através de um loop, sendo f(x, y) a função “eq transp”.

Finalmente, a função “eq transp” é a expressão da Equação 3.1 quando o termo dife-

rencial é isolado,

∂N(E)

∂E
=

Q0E
−α

KauxE2
− 2N(E)

E
− N(E)

Kaux tescE2
. (A.6)

Ela recebe os valores das constantes e os valores de E e N(E) e retorna o valor da derivada

da função no ponto desejado.

É importante salientar que todos os parâmetros utilizados no código devem estar em

unidades CGS, caso contrário, a análise dimensional das expressões utilizadas fica comple-

tamente inconsistente, resultando em grandes erros.
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