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Resumo

A Distribuicao de Metalicidade na Associagao Scorpio-Centaurus

A associacao Scorpio-Centaurus (Sco-Cen) é a associagao OB mais préxima do Sol

e estd dividida em trés sub-grupos estelares: Upper Scorpius (US), Upper Centaurus
Lupus (UCL) e Lower Centaurus Crux (LCC). US é o grupo mais jovem, e é possivel
que a formacao desse grupo tenha sido desencadeada por explosoes de supernovas do
tipo Il nos grupos mais velhos. Um dos possiveis efeitos deste processo é o aumento de
metalicidade no grupo mais jovem, associado ao enriquecimento do meio interestelar
em elementos o provocado por tais explosoes. Neste trabalho, testamos essa hipotese
de enriquecimento em Sco-Cen, usando a abundancia de oxigénio como indicador de
metalicidade. Para isso utilizamos espectros échelle de alta resolucao obtidos com o
espectrografo FEROS acoplado ao telescopio de 1,52m do ESO, em La Silla. A amostra
observada conta com 57 estrelas pertencentes aos trés subgrupos e 41 estrelas foram
descartadas por apresentar linhas espectrais muito alargadas ou duplicadas, de modo
que a analise espectral foi realizada para 16 estrelas. Determinamos os parametros
atmosféricos T¢s e logg, a partir do parametro fotométrico (), e as asas da linha
H,, respectivamente. Determinamos também a distribuicao de velocidade rotacional
projetada na linha de visada (vseni) utilizando largura a meia altura de trés linhas
espectrais de He I (A 40264, 4388A, 4471A). Por fim obtivemos abundancias de oxigénio
através da sintese de linhas de O 11 em nao-ETL. A distribuigao de abundancias obtida
para a nossa amostra é bastante homogénea e nao apresenta correlagao clara entre
as abundancias estelares e suas posicoes relativas na associacao. As abundancias de
oxigénio dos subgrupos sao consistentes com as abundancias de oxigénio no Sol e na
vizinhanga solar. Por outro lado, a andlise de abundancias foi realizada apenas para
uma estrela de US e isto pode ter introduzido um viés observacional no nosso resultado.
Palavras-chave: Associacao OB; Sco-Cen; Estrelas B; Abundéancias Quimicas;

Anilise nao-ETL.



Abstract

The Distribution of Metallicity in the Scorpio-Centaurus Association

The Scorpio-Centaurus (Sco-Cen) association is the nearest group of young OB
stars to the Sun. It is divided into three stellar subgroups: Upper Scorpius (US), Upper
Centaurus Lupus (UCL) and Lower Centaurus Crux (LCC). US is the youngest group
and its formation may have been possibly trigged by supernovae type Il explosions in
the older groups. Such explosions may enhance the abundance of a-elements in the
interstellar medium, producing stars with higher metallicity in the youngest group. In
this work, we have tested this self-enhancement hypothesis in Sco-Cen by using oxygen
abundances as metallicity indicator. We have used high resolution échelle spectra
obtained with the FEROS spectrograph coupled to the 1.52m ESO telescope. The
observed sample contains with 57 stars belonging to the three subgroups and 41 stars
were discarded because they present broadened and/or duplicated spectral lines. The
spectral analysis was held for 16 stars. We determined the atmospheric parameters
T.ss and log g, through the reddening-free parameter @), and the wings of the H, line,
respectively. We also determined the projected rotational velocity (vsin i) using the full
width at half maximum of three Hel lines (/\4026A, 4388A, 4471A). Finaly, we obtained
the oxygen abundances through non-LTE synthesis. The abundance distribution of
our sample is roughly homogeneous and shows no clear correlation between the stellar
abundances and their relative positions in the association. On the other hand, since we
obtained abundances for only one star in US, it may have introduced an observational
bias in our result. The mean oxygen abundances of the subgroups are consistent with
the oxygen abundances in the Sun and in the solar neighborhood.

Keywords: OB Association: Sco-Cen; B Stars; Chemical Abundances; non-LTE

analysis.
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Capitulo 1

Introducao

O estudo da evolucao quimica da Galaxia, desde o colapso da nuvem proto-Galactica,
pretende explicar os processos de criacao e destruicao dos elementos quimicos, com-
preendendo consequentemente a composicao quimica atualmente observada nas estrelas
e no meio interestelar. A composicao quimica da Galéxia é o resultado da combinagao
de varios processos de nucleossintese e de destruicao, além da reciclagem do meio in-
terestelar (Lada, Elmegreen & Blitz (1978)). A andlise de todos estes processos num
contexto Galactico é bastante complexa; entretanto, sistemas menores sao mais sim-
ples. As associagoes estelares OB (doravante referidas como Associagoes OB) sdo o
laboratério ideal para este estudo, pois contém estrelas massivas que irao terminar
suas vidas explodindo como supernovas por colapso do nicleo, as supernovas de tipo
IT (SNII), além de estrelas de baixa massa e nuvens moleculares, a partir das quais se
formarao novas estrelas (Preibisch & Mamajek 2008).

Dentro de uma associacao varios processos de producao e destruicao dos elementos
quimicos estao presentes em menor escala que no contexto Galactico, permitindo a
analise da evolugao quimica local. Algumas associagdes OB possuem subgrupos este-
lares de idades distintas, caracterizando um processo sequencial de formacao estelar,
ou seja, podemos observar mais de uma geragao estelar dentro do tempo de vida de
uma mesma associacao jovem (Preibisch & Zinnecker 1999). Geralmente, os subgrupos
mais jovens estao associados a nuvens de gas e poeira e as estrelas encontram-se mais
concentradas, enquanto que os subgrupos mais velhos sao mais dispersos e virtualmente
livres de matéria interestelar (Daflon 1997). Neste cendrio, foi levantada a possibili-

dade de que as SNII, resultantes da evolucao de estrelas massivas, pudessem enriquecer
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o meio interestelar com os elementos ejetados durante sua explosao (Maiz-Apellaniz
2001).

O tempo de vida na sequencia principal (SP) para as estrelas O e B é da ordem
de 10% anos. Com a saida da SP, a estrela passa por sucessivos estigios de queima
nucleossintética, sendo que o novo nicleo (mais pesado) produzido, é gradativamente
depositado na regiao central da estrela. Varios processos evolutivos se sucedem, o que
resulta na criagao de uma estrutura estratificada na atmosfera estelar. Os processos de
nucleossintese se sucedem produzindo elementos cada vez mais pesados, até o ferro. A
queima do ferro marca o final da evolucao de estrelas massivas, produzindo uma exp-
losao de supernova por colapso do nucleo ou supernova tipo II. A explosao de SNII ejeta
no meio interestelar principalmente elementos « (Oxigénio, Magnésio, Enxofre, Silicio)
e resulta em um aumento das abundancias destes elementos no meio interestelar. A
nova geracao estelar, formada a partir deste gas enriquecido, pode apresentar assinat-
uras quimicas de tais processos, como por exemplo, um aumento nas abundancias dos
elementos a.

Tanto a formacao estelar quanto a evolucao subsequente das estrelas, tem im-
pacto direto na evolucao quimica do meio interestelar que as envolve. Estrelas recém-
formadas removem do meio os elementos ejetados pelas geragoes anteriores. Além
das explosoes de SN, varios outros processos contribuem para a reciclagem do meio,
como por exemplo, ventos estelares. Com isso, a composi¢ao quimica diferenciada
apresentada pelas estrelas de diferentes idades seria um indicador da evolucao e do

enriquecimento do meio interestelar.

1.1 Estrelas O e B

Estrelas sao classificadas em funcao de suas propriedades fisicas (temperatura, raio,
densidade, gravidade) e caracteristicas espectrais. Estrelas de classes O e B sdo muito
luminosas e seus espectros apresentam linhas de Hélio neutro e linhas moderadas de
Hidrogénio, além de metais ionizados. Estrelas de classe O sdo muito quentes (Tep >
30.000 K), muito luminosas e com massas maiores que 20M. Cerca de 1 em 3.000.000
das estrelas na fase de sequéncia principal, vizinhas ao Sol, sao estrelas de classe O.

Os espectros destas estrelas sao dominados por linhas de absorcao de elementos uma
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ou duas vezes ionizados e por vezes apresentam emissao de He 11, Si 1v, O 111, N 111,
C 111. As estrelas B apresentam massas da ordem de 10 a 20 M, e temperatura entre
10.000 e 30.000K. Seus espectros apresentam linhas de absor¢ao de elementos uma vez
ionizado (C, N, O, Mg) e alguns elementos podem apresentar mais de um estagio de
ionizagao dependendo da temperatura da estrela (He 1/ He 11, C 11/ C 111, Si 11 / Si
i/ Si v, S /S ).

O tempo de vida de uma estrela é determinado principalmente por sua massa.
Quanto maior a massa da estrela, menor o seu tempo de vida na sequéncia principal
(fase onde Hidrogénio é transformado em Hélio no interior estelar através de queima
nuclear e que constitui 90% da vida estelar). Assim, a existéncia de estrelas massivas
(jovens) na Galédxia sugere que a formagao estelar ainda estd ocorrendo.

As estrelas O e B sao portanto objetos bastante apropriados para tracar a com-
posigao quimica presente da Galdxia, uma vez que sao objetos jovens (com idade da
ordem de 107 anos) e, portanto, suas abundancias devem ser similares as abundancias
do gas a partir do qual essas estrelas se formaram. Além disso, por serem jovens,
provavelmente essas estrelas ainda estao préximas dos seus locais de formacgao. O
estudo de abundancia quimica estelar, portanto, desempenha papel fundamental na
compreensao da histéria evolutiva Galéctica.

Vérias geragoes de estrelas massivas nasceram e evoluiram durante a vida da Galéxia,
terminando suas vidas como SNII. Ao contrario das estrelas de baixa massa, que pas-
sam 10® - 10'° anos na sequéncia principal, as estrelas massivas contribuem quase que
instantaneamente (quando comparado com escalas de tempo Galdcticas) para o en-
riquecimento do meio interestelar, através de ejecao de metais produzidos durante a

sua evolugao (Daflon 1997).

1.2 Associacoes OB

As estrelas O e B sao geralmente encontradas aglomeradas em associagoes OB, que
estao relacionadas com nuvens moleculares gigantes, distribuidas no disco da Galaxia.
Associagoes OB foram primeiramente reconhecidas por Blaauw(1946) e Ambartsum-
ian(1947) como grupos moventes estendidos contendo estrelas azuis luminosas. Estas

associagoes estelares sao definidas como sistemas estelares esparsos (densidade de massa
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estelar < 0,1Mgpc?) contendo estrelas de tipo espectral O e B. Em tais baixas densi-
dades, as associacoes sao gravitacionalmente instaveis devido a forca de maré Galactica,
portanto segue a partir dessa definicao que associacoes OB, necessariamente, sao enti-
dades jovens (< 30 — 50 Myr). Com isso a maioria de seus membros de baixa massa
sao estrelas pré-sequéncia principal (Preibisch & Mamajek 2008). Além das associacoes
OB, também existem as associacoes T, que sao grupos estelares jovens contendo algu-
mas estrelas T-Tauri ainda por entrar na fase de sequéncia principal, e associacoes R,
de estrelas sem massa suficiente para dispersar as nuvens interestelares nas quais se
formaram e assim iluminam as nebulosas de reflexdo (Herbst & Racine 1976). Alguns
grupos possuem caracteristicas tanto das associacoes OB quanto T, o que dificulta a
categorizacao de todas as associagoes.

Existem diferentes modelos para a origem de associacoes OB. Uma possibilidade é
que estas se originam como aglomerados densos que tem sua expansao acelerada por
ventos estelares (Kroupa 2001).

Lada, Elmegreen & Blitz (1978) descrevem o cenério para a evolugao das associagoes
OB onde dada uma nuvem molecular, uma fracao dessa nuvem ¢é perturbada por um
agente externo, fragmenta-se e nascem protoestrelas que evoluem até a sequéncia prin-
cipal. O meio interestelar é ionizado através da radiagao ultravioleta emitida por estas
estrelas, formando uma regiao de H11. A bolha de gas ionizado expande-se, observando-
se a formagao do primeiro subgrupo.

Por varios anos pensou-se que a formacao estelar seria um processo bimodal com o
qual estrelas de alta e baixa massa formariam-se em lugares completamente diferentes.
Embora tenha sido estabelecido que estrelas de baixa massa podem sim formar-se ao
lado de estrelas massivas em associagoes OB (Herbig 1962), ainda nao é conhecida qual
a proporgao de estrelas de baixa massa que sao produzidas em ambientes OB (Preibisch
& Mamajek 2008).

Apébs 4 milhdes de anos, as estrelas de tipo O explodem como SNII, liberando ener-
gias da ordem de 10°2 erg. O material ejetado na explosao perturba o meio interestelar
ao redor. As estrelas do primeiro subgrupo abandonam a nuvem de onde se originaram
e a onda de choque produzida pela explosao da SNII pode iniciar a formagao de uma
nova geracao estelar, um segundo subgrupo. Nesta hipdtese a formacao de subgrupos

consiste em um processo ordenado e sisteméatico de uma série de eventos consecutivos
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de formagao estelar (Ortega et al. 2009).

Blaauw (1961) verificou a presenga de estrelas fugitivas de alta velocidade (estrelas
"runaway” ) vinculadas as associagoes OB. Uma possivel explica¢ao para origem de tais
estrelas considera um sistema binario de estrelas massivas, onde a estrela com maior
massa explode como SNII. Como consequéncia da explosao, a companheira sobrevivente
¢ ejetada com alta velocidade orbital e é hoje observada com velocidade peculiar.

Blaauw (1964) verificou que a maioria das associa¢oes OB podem ser divididas
em subgrupos de idades diferentes. A distribuicao destes subgrupos descreve uma
sequencia temporal de idades com uma localizagao aproximadamente paralela ao plano
Galactico. Geralmente, o subgrupo mais velho tem um tamanho angular maior e é
relativamente livre de matéria interestelar. Por outro lado, os subgrupos mais jovens
sao mais concentrados e estao associados a nuvens de gds e poeira. A associagao
Scorpio-Centaurus representa um exemplo de associagao OB com grupos estelares de
diferentes idades.

Reeves(1978) discutiu a possibilidade de que os elementos produzidos e ejetados por
uma SNII (elementos « tais como oxigénio, nednio, magnésio, silicio e enxofre, princi-
palmente) poderiam contaminar o gas e enriquecer as futuras geragoes estelares em uma
associacao OB. Esta hipdtese de auto-enriquecimento em uma associacao OB foi testada
por Cunha & Lambert (1992, 1994) que estudaram 18 estrelas pertencentes a 4 gru-
pos estelares distintos presentes na associagao Ori OB1. Eles encontraram indicios de
variacao nas abundancias de oxigeénio e silicio entre as estrelas estudadas, em funcao da
idade do subgrupo estelar sugerindo que processos de auto-enriquecimento poderiam ter
ocorrido em Orion. Este resultado foi interpretado por Cunha, Hubeny & Lanz (2006)
como um erro sistematico pelo fato do subgrupo mais jovem ser amostrado apenas por
estrelas O, que estao sujeitas a maiores incertezas na anélise de abundancias realizada.
Simon-Diaz et al.(2006) rediscutiram os valores de abundancias calculados por Cunha
& Lambert(1994) e sugeriram que a distribuigao de abundancias de oxigénio é aproxi-
madamente homogénea e inconsistente, portanto com o cenario de auto-enriquecimento.
Daflon et al.(1999) investigaram esta hipétese de auto-enriquecimento na associa¢ao
Cepheus OB2 que se subdivide em dois subgrupos de diferentes idades, contudo os
valores de abundancias encontrados mostram-se homogeneamente distribuidos entre as

estrelas analisadas.
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Como ¢ a distribuigao de abundancias quimicas entre os grupos estelares de outras
associacoes OB? Para responder a essa pergunta, é necessario testar a hipétese de auto-
enriquecimento em outras associacoes OB do disco Galactico e Sco-Cen faz-se um bom
cenario.

Além da hipotese de auto-enriquecimento, ainda existem outras questoes abertas no
que refere as associacoes OB: ainda nao existe certeza se as estrelas menos brilhantes
na diregdo de uma associagdo pertencem ou nao a associagao (Preibisch & Mamajek
2008); as regioes externas das associagoes OB fundem-se com a distribuigao de estrelas
B do campo, de modo que é relativamente dificil definir as ’fronteiras’ das associacoes
(Maiz-Apellaniz 2001); além disso, ~25% das estrelas OB conhecidas estao localizadas
a mais de 75pc de qualquer associacao OB, e nao se sabe ao certo como estas estrelas

se formaram (Garmany 1994).

1.3 Scorpio-Centaurus

A associagao OB Scorpio-Centaurus (Sco-Cen ou Sco OB2) é a associagao OB
mais proxima do Sol, como mostra a Fig 1.1. Esta contém pelo menos uma centena
de estrelas B concentradas em trés subgrupos: Upper Scorpius (US), Upper Centaurus
Lupus(UCL) e Lower Centaurus Crux (LCC) definidos por Blaauw (1946). De Geus, de
Zeeuw, Lub (1989) obtiveram idades para as estrelas de tipo B nos diferentes subgrupos
a partir dos pontos de desligamento no diagrama HR! e encontraram que US é o
subgrupo mais jovem (~5-6 Myr), enquanto LCC (~ 11-12Myr) e UCL (~13-14 Myr)
sao consideravelmente mais velhos. No entanto através das isécronas de Bertelli et al.
(1994), Sartori et al (2003) porpoe uma formagao contemporanea de LCC e UCL entre
16-20Myr, enquanto US teria se formado h& 4-5Myr.

A vizinhanca de Sco-Cen é cheia de sitios bem estudados de formagao estelar recém-
terminada. Além da nuvem molecular Ophiucus, existem outras nuvens (Chamaeleon-
tis I e II), associagbes T-Tauri, e outros grupos estelares (com estrelas de ~ 5-12

Myr) que parecem estar ”geneticamente” relacionados com Sco-Cen em virtude de suas

10 diagrama de Hertzsprung-Russell correlaciona magnitude absoluta ou luminosidade estelar com
tipo espectral ou temperatura efetiva. O ponto de desligamento (no inglés ”turnoff-point”) é ocupado
pelas estrelas que estao saindo da sequéncia principal e entrando na fase de sub-gigantes e é usado

como indicador de idade de grupos estelares.
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Figura 1.1: Distribuicdo das estrelas de tipo O e B, mais préximas, projetadas no disco Galactico
(Perryman et al. 1997). A direcao do centro Galdctico (GC) é para baixo, e o Sol estd no centro
da figura. Estrelas com tipo espectral BO ou mais quentes estao representadas por circulos fechados,
estrelas Bl e B2, por circulos abertos. Sco-Cen (Sco OB2) é a concentracdo de estrelas de tipo B mais

préxima do Sol. Outras associagoes proximas também estao representadas na figura.

idades, posigoes e movimentos (ex. [ Pictoris, e ¢ Chamaeleontis) (Mamajek &
Feigelson 2001). Nao existem evidéncias de formagao estelar acontecendo nos subgru-
pos de Sco-Cen. A &area é essencialmente livre de nuvens de gas e poeira, e as estrelas
membros da associacdo mostram extincao? visual maxima de 2mag. Isso é provavel-
mente consequéncia dos ventos estelares de estrelas massivas e algumas explosoes de
supernova, que limparam a regiao de matéria difusa e criaram um grande sistema de
anéis de HI em torno da associacao. Essas estruturas circulares tem uma massa total
de aproximadamente 3 x 10° My e parecem ser remanescentes da nuvem molecular
gigante da qual os subgrupos OB se formaram (de Geus 1992).

A investigagao mais recente de membros estelares de alta massa em Scorpio-Centaurus
foi feita por de Zeeuw et al.(1989), usando dados de movimento préprio e paralaxe do
satélite Hipparcos para estabelecer com acurdcia o conteido estelar de alta massa(e
algumas de massas intermedidrias) em 12 associagdes OB préximas. Oito mil estrelas
membros de Sco-Cen catalogadas pelo Hipparcos foram investigadas. Um total de 120

estrelas em US, 221 estrelas em UCL, e 180 estrelas em LCC, foram identificadas como

2Extincao é um termo usado para descrever a absorcio e o espalhamento da radiacdo emitida pelo

objeto astrondémico no espago entre o objeto e o observador.
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membros altamente provaveis. As distancias obtidas para os subgrupos sao 145 pc

para US, 140 pc para UCL, e 118 pc para LCC.

1.3.1 Formacao de Sco-Cen

Estrelas massivas, acima de 10M,, afetam definitivamente o ambiente a sua volta.
Explosoes de supernovas e ventos estelares causam fortes ondas de choque que trans-
ferem grandes quantidades de energia para o ambiente interestelar. Em geral os efeitos
produzidos por estrelas massivas interagem de maneira destrutiva com o meio, porém
quando produzidos a uma certa distancia podem desempenhar um papel construtivo
na formagao estelar, levando nuvens moleculares a entrar em colapso (Foster & Boss
1996, 1997).

Ondas de choque seriam bastante convenientes a formacao de Sco-Cen, pois um
dos resultados desse mecanismo de formacao, é o aparecimento de grupos estelares
compactos (o que é favoravel a hipétese de associagoes OB iniciarem-se densas e se es-
palharem ao longo do tempo (Kroupa et al. 2001)) e de idades diferentes caracterizando
uma formacao estelar sequencial (Ortega et al. 2009).

Pela proximidade entre Sco OB2 e a nuvem molecular de Ophiucus, esta nuvem
¢ a mais provavel progenitora desta associagao OB (de Zeeuw et al.1989). Em um
estudo sobre a Bolha Local, Maiz-Apellaniz (2001), tracou a trajetéria percorrida pelos
subgrupos de Sco-Cen, discutindo as dificuldades de se saber qual efeito produziu os
subgrupos mais velhos e propoe a origem de US através de explosoes de supernovas em
UCL ocorridas ha cinco milhoes de anos atras.

Ja Ortega et al. (2009), também através do célculo da trajetdria percorrida pelas
componentes dos subgrupos, propoe que US originou-se na colisao entre as bolhas de
gas que circundam UCL e LCC gerando duas ondas de choque que movem matéria da
regiao de colisdo para as partes internas das bolhas (esquematizado nas figuras 1.2 e

1.3)

1.3.2 Distribuicao de Metalicidade em Sco-Cen

Reis(2011) estudou a distribuigdo de metalicidade estelar [Fe/H] em Sco-Cen a
partir do parametro fotométrico dm4(/3), do sistema fotométrico Stromgren (sistemas

fotométricos serao descritos mais detalhadamente a frente). Este parametro leva em
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Figura 1.2: Posigoes e tamanhos das cascas de
UCL e LCC sao mostradas hd 6.7Myr atrds. As
linhas atravessando as cascas mostram esquemati-
camente o fluxo criado pela compressao. O local
de nascimento dos aglomerados € e  Chamaeleon-
tis (¢ & n Cha) também é mostrado, assim como
os grupos TW Hydra (TWA) e 8 Pictoris Moving
Group(BPMG). Os simbolos representam estrelas
(Ortega et al. 2009).

Y [p]

Figura 1.3: O mesmo que na Figura 1.2, mas
dessa vez héa 5.0Myr atras, ou seja época de nasci-
mento do subgrupo mais jovem Upper Scorpius
(US). A configuracdo é tal que a reflexao do
choque entre as bolhas pode ter interagido com
a casca a qual UCL esta imerso, engatilhando as-

sim a formagao de US (Ortega et al. 2009).

conta que o fluxo de duas estrelas de mesma temperatura pode sofrer bloqueios por linha
(line blanketing) diferentes, indicando diferentes metalicidades (Reis & Corradi, 2008;
Strémgren 1966; Crawford 1975). Os resultados de Reis(2011) indicam uma diferenga
de 0.15 dex entre as metalicidades médias de UCL e US, como mostra a figura 1.4,
sugerindo que o meio a partir do qual US formou-se, pode ter sido enriquecido por

material ejetado por explosoes de SNII em UCL.
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Figura 1.4: A distribuigao de metalicidade entre os subgrupos de Sco-Cen. A barra

vertical representa o desvio médio de [Fe/H]| para cada subgrupo (Reis 2011)
1.4 Objetivo

Neste trabalho, pretendemos testar a hipotese de auto-enriquecimento em Sco-Cen
como consequéncia da formacao estelar sequencial. As linhas de O11, bastante nu-
merosas nos espectros de estrelas B, foram usadas como indicador de metalicidade de
estrelas B. Pretendemos também estudar uma possivel relagao entre o parametro m; e
a metalicidade estelar [Fe/H] inferida a partir da andlise espectroscépica do oxigénio

uma vez ionizado, para estrelas de tipo B.

O préximo capitulo discorrera sobre a definicao de metalicidade estelar e os seus
principais indicadores. No terceiro capitulo apresentaremos os dados usados para o
desenvolvimento deste trabalho. O quarto capitulo mostra os resultados calculados
para a temperatura efetiva, gravidade superficial e velocidade de rotacao projetada na
linha de visada, seguido da comparacao desses resultados com a literatura. No quinto
capitulo discutiremos os resultados obtidos para abundancia de oxigénio e metalicidade.

O 1ltimo capitulo é reservado para a discussao e conclusoes.



Capitulo 2

Metalicidade Estelar

Atomos, fons e moléculas presentes nas atmosferas estelares absorvem energia de
um feixe de fétons que atravessa a atmosfera e sofrem transicoes para niveis energéticos
mais altos, podendo até mesmo ser ionizados. Este processo de absorcao de energia
ocorre em uma determinada frequéncia caracteristica daquela transicao gerando as
linhas de absor¢ao no espectro estelar, cuja forma e intensidade dependem das condicoes
fisicas intrinsecas da estrela.

A interacao entre os fotons produzidos na parte central da estrela com as particulas
materiais que compoem o gas da atmosfera é essencialmente estatistica, ou seja, existe
uma certa probabilidade por centimetro de que o féton seja espalhado ou absorvido
ao longo de sua trajetoria. Esta probabilidade, chamada opacidade da matéria, esta
diretamente ligada as condicoes fisicas da atmosfera e depende principalmente da tem-
peratura e da pressao do gas e também de sua composi¢ao quimica.

Dada a massa e a idade de uma estrela, sua estrutura interna completa é deter-
minada por uma outra propriedade bésica, sua composicao quimica inicial. Normal-
mente, a composicao quimica é especificada por trés parametros: X,Y,Z, onde X é a
abundancia de hidrogénio, Y é a abundancia de He e Z a de todos os outros elementos
mais pesados. As abundancias sao definidas em termo de fracao de massa: X repre-
senta a massa em hidrogénio em um grama de massa estelar, de modo que: X+Y+Z
= 1 (Kepler & Saraiva 2003).

O termo "metalicidade”, representado pela letra Z, refere-se a fragao de massa
de elementos mais pesados que o He em uma dada amostra, isto é, o percentual de

“metais” por massa contida em 1g de matéria sob consideracao (Cassé 2003). Por outro

11
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lado, o termo “abundancia” é tradicionalmente usado para descrever a quantidade de
um elemento particular relativa a quantidade de hidrogénio.

A abundancia “A(E)” do elemento “E” (incluindo todos os estagios de ionizagao) é
medida como a densidade numérica de nucleos N g relativo a densidade total de niicleos

de hidrogénios N.
A(FE) = Ng/Ny (2.1)

porém, é geralmente especificada em uma escala logaritmica Aj5(E) com Ajo(H)

=12:

1%

E comum representar a abundancia de um elemento em outras estrelas em relagao
aos valores solares. Neste caso, usa-se colchetes para denotar o logaritmo de uma

quantidade estelar menos o logaritmo daquela quantidade no Sol:
[A] = log(Acstrela) — log(Ac) (2.3)
No caso particular da abundancia de ferro temos que:

[Fe/H] = log(Npe/Nu)EBstreta — 109(Nre/Nu ) (2.4)

representa a metalicidade de uma estrela com relacao ao Sol.

Existem diferencas notérias entre a metalicidade dos vérios subsistemas que compoem
a Galaxia. Por exemplo, estrelas jovens no disco Galdtico possuem metalicidade solar
([Fe/H]~0) enquanto estrelas “pobres em metais” possuem [Fe/H]~-1 e anas do halo
de populagao II sao “extremamente pobres de metais” com [Fe/H|~-3 (Rutten 2003).

Em geral, as propriedades estelares dependem da metalicidade Z. Em metalicidades
mais baixas, as gigantes vermelhas, as estrelas AGB e as supergigantes, resultado da
evolugao de estrelas massivas, evoluem na diregao da regiao mais azul do diagrama
HR devido as baixas opacidades. Para estrelas de massa intermediaria (da ordem de 2-
5M,), valores mais baixos de Z produzem “blue loops” mais extensos. O tempo de vida
na sequeéncia principal para estrelas de baixa massa com Z=0.001 ¢ menor que aquelas
com Z=0.02. Para estrelas massivas o efeito é oposto e pequeno. Em ambos os casos,
isto é consistente com a diferenca de luminosidade. Para alta e baixa massa, o tempo de

queima de He é maior em altas metalicidades, para baixas massa isso resulta do grande
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nicleo de He que é formado e para alta massa isso resulta da perda de massa a qual
reduz a luminosidade estelar. Os efeitos de Z dependem da massa. Para M< 2.3Mg), as
estrelas que queimam He formam o ramo horizontal em baixa metalicidade, enquanto
em metalicidade solar as estrelas que estao na fase de queima de He permanecem
proximas ao ramo das gigantes vermelhas. Para massa intermediaria, valores mais
baixos de Z produzem blue loops mais extensos, especialmente no intervalo de 2-5Mg,.
Em baixas metalicidades, as gigantes vermelhas, as estrelas AGB e as supergigantes
(para altas massas) sdo mais azuis como um resultado de mais baixas opacidades,
em particular devido a menos H™ como um resultado de menos elementos com baixo
potencial de ionizacao, como o Fe (Maeder 2009).

E possivel concluir, portanto, que a metalicidade é um parametro fundamental para

compreensao da formacao e evolucao de estrelas e galédxias.

2.1 Indicadores Fotométricos

Fotometria ¢ a medida da luz proveniente de um objeto. Em astronomia, ¢ a
medida do fluxo emitido por um objeto celeste em um intervalo de comprimento de
onda definido pela banda de passagem de um filtro fotométrico. Dados fotométricos
permitem obter informacgoes sobre temperatura, fase da vida estelar, metalicidade,
gravidade superficial e estimar o efeito da poeira interestelar sobre a radiacao de uma
estrela.

Um sistema fotométrico baseia-se em um conjunto de filtros, que selecionam a luz
em determinados comprimentos de onda ao longo do espectro, ajustados a partir do
interesse fisico. Neste trabalho foram utilizados os sistemas fotométricos de Johnson e

de Stromgren.

2.1.1 Sistema Fotométrico Johnson

O sistema Johnson (ou sistema Johnson-Morgan), definido em Johnson(1966), é
também chamado de sistema UBV. Utiliza um conjunto de trés filtros de banda larga
(~1000A) posicionados na regiao do ultravioleta (U), azul (B) e visfvel (V) do espectro
luminoso. Desta forma, pode-se medir o fluxo da estrela em cada uma das bandas

expresso em magnitudes. Os comprimentos de onda onde ocorre o pico de transmissao
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(Ao) e a largura das bandas de transmissao (A)) de cada banda do sistema Johnson
estao listados na tabela 2.1. A partir das diferencas entre as magnitudes medidas em
cada filtro, definimos os indices de cor B-V e U-B. Os indices de cor sao definidos de

modo que B-V=U-B=0 para estrelas tipo AO.

2.1.2 Sistema Fotométrico Stromgren

O sistema ubvyHg proposto por Stromgren (1956, 1963, 1966), e modificado por
Crawford (1958), ¢ definido por filtros de banda intermediaria (ubvy) e banda estreita
(Hp). As caracteristicas dos filtros estdo listadas na tabela 2.1.

O indice de cor (b-y), que mede a inclina¢ao do continuo de Paschen, apresenta-se
relativamente livre do efeito de rebaixamento do continuo devido ao excesso de linhas
de absorcao (line blanketing) e pode ser um bom indicador da temperatura efetiva.
Entretanto, este indice é afetado pelo avermelhamento interestelar.

A inclusao das linhas de absorcao no célculo das opacidades modifica a distribuicao
de energia obtida. Incluir uma linha de absorcao significa considerar a fonte de opaci-
dade que a produz no calculo da funcao de distribuicao de opacidades. A consideracao
das linhas de absor¢ao no célculo dos modelos atmosféricos é responséavel pelo deslo-
camento do continuo devido ao line-blanketing. Um efeito da nao consideracao do
line-blanketing para sintese espectral é a estimativa de parametros atmosféricos erra-
dos, pois o line-blanketing eleva a temperatura em camadas mais profundas e diminui
a temperatura para camadas mais externas (Grey 1996, cap.9).

Para medir o efeito do line-blanketing introduz-se a diferenca de indice de cor
my=(v-b)-(b-y). Esse indice faz uso do fato que a intensidade das linhas de absorgao é
mais forte na regiao espectral azul e ultravioleta que na regiao do amarelo e vermelho.
O indice m; compara o gradiente de intensidade em comprimento de ondas curtos,
onde esse é reduzido pelas linhas de absor¢ao, com o gradiente de intensidade em
comprimentos de ondas longos, onde é influenciado pouco pelas linhas. Assim, se duas
estrelas de mesma temperatura e gravidade superficial tiverem composi¢oes quimicas
diferentes, essas diferencas serao reveladas por valores diferentes do indice my.

Analogamente, estrelas de mesma temperatura podem ter luminosidades diferentes,
caso tenham gravidades superficiais diferentes. Para determinar a intensidade da de-

scontinuidade de Balmer (Dp), que se relaciona com a gravidade superficial no caso de
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estrelas mais frias que A0, define-se outra diferenca de indices de cor, ¢;=(u-v)-(v-b).
Para estrelas quentes, com T.; >11000K, a magnitude da Dp é extremamente sensivel
a temperatura e relativamente insensivel a gravidade, enquanto a intensidade das linhas
de Balmer ! é pouco sensivel a temperatura, mas depende fortemente da gravidade.

Inicialmente o sistema Stromgren contava com 6 filtros de banda estreita. Esses
filtros formavam o indice [ que comparava o fluxo em ambos os lados da linha Hg com
o fluxo em Hpg. No caso de estrelas quentes a descontinuidade de Balmer ¢ afetada pela
temperatura e por essa importancia o indice [ foi simplificado por Crawford (1958). O
indice [ passou a ser chamado de 5 e composto somente por dois filtros: um de largura
15A medindo a intensidade dentro de Hg e outro de 150A o qual mede a radiacdo em
ambos os lados de Hpg.

Os indices fotométricos c¢;, como medida da Dg, e 3, como indicador da intensidade
da linha Hg, podem ser usados para derivar, respectivamente, temperatura efetiva e
gravidade superficial para estrelas quentes, comparando-se os indices observados com
aqueles computados em redes fotométricas tedricas. A partir destas redes fotométricas
podemos obter parametros estelares para uma estrela utilizando um polinomio que

relacione c; e 8 a Tey e log g, respectivamente.

Tabela 2.1: Caracteristicas dos sistemas fotométricos Johnson e Stromgren

Sistema | Filtro | Ag(A) | ANA)

Johnson U 3650 700
B 4440 1000
A\ 5550 900

Stromgren u 3500 300
v 4110 190
b 4670 180
y 5470 230

o) 4860 | 15 e 150

!Linhas espectrais formadas por elétrons transicionando de niimero quantico radial n>3 para n=2.
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2.2 Indicadores Espectroscopicos

A analise espectroscépica da metalicidade, expressa como a abundancia de Fe é
feita com base em espectros de alta resolucao, tipicamente R>20000. Nas estrelas tipo
solar, por exemplo, a andlise do Fe é baseada nas linhas de Fer/Fer1, que também
definem de maneira consistente outros parametros atmosféricos tais como Ty, log g e
a microturbuléncia &.

Nas estrelas OB, por outro lado, a anélise de Fe é baseada nas linhas de Feli1, que
geralmente sdo fracas, possuindo larguras equivalentes da ordem de 10 mA ou menos.
Em se tratando de estrelas OB, que em geral apresentam velocidade de rotacao pro-
jetada na linha de visada (vsen i) da ordem de 100km/s, a anédlise das linhas de
Ferrr é bastante delicada e requer espectros de alta resolugao (R>40000) com alta
razao sinal/ruido (S/N>150-200). Em contrapartida, as linhas de O11 sdo bastante
numerosas nos espectros das estrelas OB, apresentam um amplo intervalo de intensi-
dade (o que ajuda a vincular a velocidade de microturbuléncia, capitulo 5) e as linhas
mais intensas podem ser analisadas mesmo para estrelas com vsen i da ordem de
80km/s.

Uma vez selecionada a linha espectral a ser analisada, a intensidade da linha
expressa em termos da sua largura equivalente (W) é proporcional aos parametros
atomicos da transigao associada (o potencial y, a forca do oscilador f,s e os perfis es-
tatisticos g,s € gr), a0s parametros atmosféricos (temperatura efetiva) e ao nimero de
absorvedores presentes na atmosfera estelar, como mostra a expressao 2.5.

A partir da W medida dos espectros, e conhecendo-se os dados atomicos (de lab-
oratorio) e a T.s estelar, é possivel estimar o n° de absorvedores (N,,), ou seja,
abundancia do elemento que gerou aquela linha. Neste trabalho, portanto, utilizamos

as linhas de O 11 como indicadoras de metalicidade nas atmosferas de estrelas OB.

W o Nm%frs)\ze% (2.5)

r0



Capitulo 3

Dados Observacionais

A andlise das estrelas da nossa amostra foi feita com base em dados fotométricos da
literatura, que foram usados como indicadores de parametros atmosféricos, e espectros
de alta resolucao, que foram usados para a determinacao dos campos de velocidade e
abundancias quimicas nas fotosferas estelares.

Usando espectros de alta resolucao podemos estudar detalhes da composicao quimica
e outras propriedades fisicas das atmosferas estelares. Estas propriedades sao conheci-
das quando comparamos modelos atmosféricos estelares com espectros observados, cuja

forma e intensidade dependem das condigoes fisicas intrinsecas da estrela.

3.1 Espectros

Os dados observacionais para este projeto sao espectros échelle de alta resolucao
obtidos com o espectrografo FEROS (Kaufer et al. 1997) acoplado ao telescépio de
1.52m do ESO, em La Silla. Os espectros foram obtidos em duas missoes observacionais
(16-20 de maio e 7 de julho de 2002), dentro do acordo ESO/ON. Os espectros obtidos
apresentam resolucido ~48.000 e cobrem o intervalo espectral de 3900 a 9200A, com
razao sinal-ruido tipica da ordem de 100. Os espectros foram reduzidos com o pipeline
do FEROS.

A nossa amostra conta com 47 estrelas B, membros da associagao Sco-Cen, sele-
cionados da lista de Humphreys & McElroy (1984) e do estudo de associagoes OB
feito por de Zeeuw et al. (1989) que usou observagoes HIPPARCOS. Alguns exemplos
de espectros observados sao apresentados nas figuras 3.1, 3.2 e 3.3, cobrindo a regiao

espectral entre 4450-4490A. Das 47 estrelas observadas, 10 estrelas apresentam vsen
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i>200km/s (figura 3.1) e 21 estrelas apresentam indicios de binaridade nos seus espec-
tros (duplicidade de linhas espectrais ou velocidades radiais variaveis segundo Jilinski
et al. 2006, figura 3.2). Estas estrelas, portanto, devem ser descartadas de um estudo
de abundancias.

A nossa amostra final conta portanto com 16 estrelas, apresentadas na tabela 3.1
e figura 3.3, apropriadas para este tipo de andlise. A primeira coluna da tabela 3.1
lista 0 nome de cada uma das estrelas no catédlogo Henry Draper (HD), a segunda e
terceira colunas apresentam as coordenadas astronomicas no sistema equatorial celeste
obtidas da base de dados SIMBAD!. A quarta coluna mostra o tipo espectral seguida
do subgrupo o qual as estrelas pertencem, ambas informacoes apresentadas em de
Zeeuw et al.(1989). As duas ultimas colunas expoem dados dos espectros observados:
o tempo de exposicao em segundos, e na iltima coluna, a data na qual as estrelas foram
observadas. Desta amostra, 7 estrelas sao membros confirmados do sub-grupo LCC, 8

estrelas sao membros de UCL e 1 membro de US.

3.2 Indices Fotométricos

Na nossa andlise, utilizamos também dados fotométricos dos sistemas Johnson e
Stromgren coletados da base de dados SIMBAD. Algumas estrelas apresentam mais
de um conjunto de indices fotométricos e, neste caso, adotamos a média dos indices
fotométricos, desconsiderando medidas muito discrepantes do conjunto e/ou inconsis-
tentes com o tipo espectral da estrela em questao.

A tabela 3.2 lista na primeira coluna o nome de cada uma das estrelas no catalogo
Henry Draper (HD) e em seguida os dados fotométricos dos sistemas Johnson e Strémgren

adotados para as estrelas da nossa amostra.

Thttp://simbad.u-strasbg.fr /simbad/
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Tabela 3.1: Caracteristicas da Amostra e dos Espectros Observados
HD RA(2000) DEC(2000) ST Grupo Texzp(seg) data

HD 103079 11 51 51.226 -65 12 21.265 B4V LCC 1200 2002-05-17

HD 104841 12 04 19.215 -63 09 56.553 B2IV LCC 900 2002-05-17

HD 106490 12 15 08.717 -58 44 56.137 B2IV LCC 200 2002-05-19

HD 111123 12 47 43.269 -59 41 19.579 B3V LCC 1800 2002-05-17

HD 112092 12 54 35.625 -57 10 40.523 BO0.5IV LCC 300 2002-05-17

HD 113791 13 06 54.639 -49 54 22.482 B2IV LCC 600 2002-05-17

HD 120640 13 51 47.215 -46 53 55.208 B1.5V UCL 1800 2002-05-20

HD 121790 13 58 40.747 -44 48 12.909 B2V UCL 400 2002-05-20

HD 122980 14 06 02.768 -41 10 46.679 B2V UCL 800 2002-05-20

HD 126341 14 26 08.224 -45 13 17.131 B2IV UCL 800 2002-05-20

HD 129056 14 41 55.756 -47 23 17.515 B1.5I11 UCL 200 2002-05-20

HD 132200 14 59 09.685 -42 06 15.107 B2IV UCL 600 2002-05-20

HD 132955 15 02 59.276 -32 38 35.860 B3V UCL 1200 2002-05-20

HD 134687 15 12 49.587 -44 30 01.485 B3IV UCL 900 2002-05-20

HD 149438 16 35 52.953 -28 12 57.661 B0.2V Us 200 2002-05-20

Tabela 3.2: Dados fotométricos da Amostra
HD Grupo \% B-V U-B b-y ml cl B

HD 103079 LCC 4,89 + 0,01 -0,119 + 0,01 20,554 + 0,04 | -0,0687 & 0,01 | 0,124 + 0,01 0,361 =+ 0,01 2,73
HD 104841 LCC 4,72 4 0,01 20,085 4 0,01 20,610 4 0,01 -0,017 £ 0,01 | 0,081 4 0,01 0,3 4+ 0,01 2,66 & 0,01
HD 106490 LCC 2,79 £+ 0,01 -0,24 + 0,00 -0,91 + 0,01 -0,114 + 0,00 0,089 £+ 0,00 0,043 £ 0,000577 2,62 £+ 0,01
HD 110956 LCC 4,65 + 0,01 -0,163 + 0,01 -0,63 + 0,01 -0,396 + 0,36 0,107 £+ 0,01 0,301 £ 0,01 2,7 + 0,01
HD 111123 LCC 1,25 + 0,02 -0,24 + 0,01 -0,99 + 0,02 -0,103 0,061 -0,041 2,6 + 0,01
HD 112092 LCC 4,03 + 0,01 0,18 + 0,01 20,75 £ 0,11 0,081 &+ 0,00 | 0,093 £ 0,01 0,185 =+ 0,01 2,66 + 0,02
HD 113791 LCC 4,27 4+ 0,02 -0,19 + 0,01 -0,77 4+ 0,02 0,085 + 0,00 | 0,091 + 0,00 0,154 + 0,01 2,65 & 0,02
HD 120640 UCL 5,76 & 0,01 0,16 0,772 -0,0705 + 0,01 | 0,097 % 0,00 0,182 =+ 0,01 2,64 4+ 0,01
HD 121790 UCL 3,87 + 0,01 -0,2 + 0,01 -0,8 + 0,02 0,101 0,09 0,162 2,64 £ 0,01
HD 122980 UCL 4,35 + 0,01 -0,195 + 0,01 -0,77 + 0,02 -0,094 + 0,01 0,095 £+ 0,01 0,168 £+ 0,01 2,66 + 0,01
HD 126341 UCL 4,55 + 0,01 -0,16 £ 0,01 -0,78 £ 0,0344 | -0,054 £ 0,01 | 0,066 £ 0,00 0,135 =+ 0,00 2,74 % 0,07
HD 129056 UCL 2,3 £ 0,02 -0,21 + 0,01 20,88 4+ 0,01 0,086 £ 0,00 | 0,067 + 0,01 0,0835 + 0,01 2,6 & 0,00
HD 132200 UCL 3,13 4 0,01 0,207 + 0,01 0,78 £ 0,01 -0,0915 + 0,00 | 0,086 + 0,01 0,179 £ 0,01 2,64 £ 0,00
HD 132955 UCL 4,05 -0,16 + 0,00495 -0,68 -0,072 £+ 0,00 0,094 £ 0,00 0,216 £ 0,01 2,66 + 0,01
HD 134687 UCL 4,82 + 0,01 -0,17 £+ 0,01 -0,67 + 0,02 -0,083 £+ 0,00 0,098 £ 0,00 0,271 £+ 0,01 2,69 £+ 0,01
HD 149438 uUs 2,83 & 0,01 -0,25 + 0,01 21,02 + 0,02 -0,1 & 0,01 0,051 =+ 0,02 0,09 + 0,02 2,6 £ 0,01
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Capitulo 4

Parametros Atmosféricos e

Velocidade de Rotacao Projetada

Os parametros estelares temperatura efetiva (T.r) e gravidade superficial (g) sao
muito importantes para andlise de composicao quimica pois sao necessarios para gerar
um modelo de atmosferas que represente a estrela estudada. A temperatura efetiva
de uma estrela é a temperatura de um corpo negro que emite a mesma quantidade de
energia por unidade de area e por unidade de tempo que a do corpo celeste em questao.
A gravidade superficial g é dada pela variagao da pressao total ao longo do raio estelar.
De forma resumida, os parametros estelares foram calculados a partir de calibragoes dos
indices fotométricos Stromgren (c; e /) da literatura, além da sintese das linhas de H,
em 4340A e de Hel presente em 4387A. Além destes métodos, também utilizamos uma
calibracao entre parametro livre de avermelhamento () e temperatura efetiva. Para a
velocidade de rotagao projetada na linha de visada, obtivemos os resultados a partir

da relagao entre a largura a meia altura de trés linhas de Hel e vsen i.

4.1 Parametros Atmosféricos

Existem varios métodos para a determinagao do parametro estelar Ty baseados na
comparacao entre indices fotométricos observados e escalas de temperaturas referenci-

ais. As correlagoes observadas sao chamadas calibragoes fotométricas para T.;.
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4.1.1 Analise Fotométrica: Os indices c; e 3

As calibragoes envolvendo indices do sistema Stromgren sao os melhores indicadores
de parametros estelares no caso de estrelas quentes, uma vez que o indice ¢; foi definido
para medir especificamente a descontinuidade de Balmer (Dp), que é indicador primério
de T, s em estrelas quentes (se¢do 2.1.2), mas também ¢é sensivel, em menor escala, ao log
g. Por outro lado, o indice § é indicador principalmente de log g mas também é sensivel
a temperatura. Devido a esta degenerescéncia, Gies & Lambert (1992) propuseram um
método iterativo que combina calibragoes fotométricas para os indices ¢; e S (Balona
1984; Lester, Gray & Kurucz 1986) com ajustes das asas da linha de hidrogénio (uma
descrigao completa do método iterativo pode ser obtido em Daflon 1999). No nosso
caso, a comparagao entre os perfis observados e tedricos da linha de H, a 4340A foi
feita através da interpolagao em uma rede de perfis tedricos previamente calculados,
cobrindo o intervalo 17.000K < T,y < 30.000K e 3,50 <log g < 4,50.

Os perfis tedricos de H, foram calculados em nao-ETL, com o cédigo SYNPLOT
(Lanz & Hubeny 2007) e foram convoluidos afim de simular os efeitos dos mecanismos
de alargamento de linhas tais como rotagao e perfil instrumental.

Notamos que um dos parametros necessarios para o ajuste do perfil tedrico, a veloci-
dade de rotacao, até o momento nao havia sido determinada. Por outro lado, a rotacao
tem uma influéncia muito menor do que a gravidade superficial no alargamento das
asas das linhas de hidrogénio, produzindo um pequeno efeito apenas no centro da linha.
Por esta razao nao é necessario conhecer com precisao o vsen i estelar para determinar
o log ¢g: uma estimativa do valor de vsen i ja é suficiente para um bom ajuste do centro
da linha de H. A andlise mais detalhada do vsen i serd apresentada na secao 4.2.

A tabela 4.1 apresenta os indices fotométricos e os valores de Ty e log g estimados
com o método iterativo. Nas primeiras colunas aparecem os nimeros das estrelas no
catdlogo HD, seguido do subgrupo a qual essas pertencem e o excesso de cor E(b-y). Da
quarta a sétima colunas, os indices Stromgren sao apresentados: ¢; e § foram definidos
na segao 2.1.2, o indice ¢y trata-se do indice ¢; desavermelhado (co=c1-0.20E(b-y)) e
o fndice [c;] é uma transformagao de varidvel necessaria ([c;]=log(co+0.2)) para o uso
da calibracdo Balona (1984). Nas duas tltimas colunas estao os resultados estimados

para Ty, e log g.
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Tabela 4.1: Parametros atmosféricos obtidos com o método iterativo descrito em Daflon

(1999)

HD Grupo E(b-y) c1 co [e1] B Titer (K) log g
HD 103079 LCC 0,03 0,36 0,36 | -0,25 | 2,73 16.600 4,37
HD 104841 LCC 0,07 0,30 0,29 -0,31 2,66 18.190 3,69
HD 106490 LCC 0,00 0,04 0,04 | -0,62 | 2,62 23.990 4,21
HD 110956 LCC 0,01 0,30 0,30 | -0,30 | 2,70 17.780 4,16
HD 111123 LCC 0,02 -0,04 | -0,05 -0.82 2,60 26.910 3,99
HD 112092 LCC 0,02 0,19 0,18 | -0.42 | 2,66 20.420 4,15
HD 113791 LCC 0,01 0,15 0,15 | -0.45 | 2,65 20.890 4,22
HD 120640 UCL 0,04 0,18 0,17 -0.43 2,64 20.420 3,98
HD 121790 UCL 0,01 0,16 0,16 -0.44 2,64 20.890 4,09
HD 122980 UCL 0,01 0,17 0,17 -0.43 2,66 20.890 4,15
HD 126341 UCL 0,04 0,14 0,13 | -0.48 | 2,74 20.890 3,74
HD 129056 UCL 0,02 0,08 0,08 -0.55 2,60 22.390 3,70
HD 132200 UCL 0,00 0,18 0,18 -0.42 2,64 20.420 4,07
HD 132955 UCL 0,03 0,22 0,21 -0.39 2,66 19.500 4,50
HD 134687 UCL 0,01 0,27 0,27 -0.33 2,69 18.620 4,16
HD 149438 Us 0,02 -0,09 -0,09 -0.96 2,60 30.900 4,50

4.1.2 O parametro Q

Utilizamos também o indice livre de avermelhamento ) e que portanto independe
das determinacoes de excesso de cor para estimar a T.;. O parametro () ¢ definido por

Johnson (1958) como:
Q=U-B)—X(B-V) (4.1)

onde o coeficiente X varia de acordo com o tipo espectral, sendo X=0,72+0.03 para
estrelas B da sequéncia principal.

Para uma dada classe de luminosidade, o parametro () é funca