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RESUMO

Uma das principais teorias para explicar o fenomeno Be é que sao estrelas
quentes com velocidade de rotagao proxima da velocidade critica, ejetando matéria
formando um disco gasoso ao seu redor. Sua geometria e cineméatica ainda é um
assunto calorosamente discutido. Esses objetos apresentam emissoes nas linhas de
Balmer, entre outros fenémenos. Neste trabalho sao apresentadas observagoes de
estrelas quentes em aglomerados jovens abertos e a detec¢ao de Be nestes. O estudo
de estrelas Be em aglomerados abertos é de particular interesse porque estes obje-
tos guardam as assinaturas das condicOes iniciais de sua formacao. A maioria das
estrelas Be conhecidas em aglomerados abertos foram identificadas na Via Lactea, a
maioria das observagoes concentra-se em procurar as linhas em emissao caracteristi-
cas nas estrelas de baixa magnitude. Como conseqiiéncia a completeza de incidéncia
de estrelas Be em aglomerados abertos é incerta, o que leva a um estimulo para o
seu estudo. Nesse trabalho, foram estudadas trinta e duas estrelas do tipo espectral
B, selecionadas dos aglomerados NGC 4755 e NGC 6530. Em uma primeira etapa,
foi realizada uma anélise das estrelas que apresentam o fenémeno Be. Depois, foram
determinados os parametros fisicos de estrelas B e Be utilizando as linhas de Hel
4471 e MgIT 4481 A. Foi realizada, ainda, uma comparacao entre os valores de vseni
calculados com o algoritmo AMOEBA e os valores obtidos com os programas elabo-
rados no IDL. Para altas velocidades (~ 300 Km/s), ha superestimativas do método
FWHM, para ambos os aglomerados. Mas para baixas velocidades, h& consisténcia

entre os valores de vseni obtidos com o método FWHM ¢ AMOEBA.

Palavras-chave: Espectroscopia estelar, estrelas Be, linhas de Balmer, rotacao este-

lar.



Abstract

One of the main theories to explain the Be phenomenon is that they are hot
stars with rotation speed close to the critical limit, ejecting matter and forming a
gaseous disk around. Its geometry and kinematics is still a controversial subject.
Those objects present Ha line in emission among other phenomena. In this work
are present observations of hot stars in young open clusters and the detection of
Be stars. The study of Be stars in open clusters is a matter of interest because
these objects keep the initial signatures of their initial formation. Most of Be stars
known in open clusters were identified inside the Milky Way Galaxy, but not all
were observed. Most of the observations concentrate on seeking the characteristics
lines in emission for stars with low magnitude. As a consequence the complete sce-
nario of incidence of Be stars in open clusters is still uncertain, what incentives
its observation. In this work, we studied thirty two stars of the spectral type B,
from NGC 4755 and NGC 6530 stellar clusters. As a first step we accomplished an
analysis of the stars that present the Be phenomenon. Than, we estimate physical
parameters of B and Be stars using the lines of HeI 4471 and MgIT 4481 A. We also
accomplished a comparison among the vseni values calculated by several methods
including the AMOEBA algorithm and other two methods elaborated using the IDL
platform. For high-speeds (~ 300 Km/s), there is a superestimative of the FWHM
method for both clusters. But for low-speeds, there is consistence between values of

vseni obtained with the FWHM method and AMOEBA.

keys-words: Stellar spectroscopy, Be stars, Balmer lines, stellar rotation.
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Capitulo 1

Introducao

Neste trabalho foram estudadas estrelas B ! e Be dos aglomerados jovens aber-
tos, NGC ? 4755 e NGC 6530. Estrelas Be sio do tipo espectral B que mostram
ou mostraram ao menos uma vez, linhas de Balmer (Ha, Hf, Hy, Hd) em emis-
sao [1|. Estes objetos fornecem pistas para o entendimento da formagao e evolucao
de estrelas massivas, bem como processos de enriquecimento do meio interestelar.
Possuem temperaturas muito elevadas e nao sao objetos raros: representam 17%
de todas as estrelas B e 34% de todas as estrelas B1 [2]. Apresentam altas veloci-
dades rotacionais, w ~ 0,8 (w = v./v.) [3]. Outra caracteristica importante ¢ a sua
variabilidade, em diferentes regioes de comprimento de onda e em escalas de tempo
muito diferentes. As variagoes mais espetaculares sao o desaparecimento e o pos-
sivel reaparecimento de qualquer caracteristica de emissao nas Be, podendo entao,
serem classificadas novamente como estrelas B "normais". Esses objetos peculiares
apresentam um envelope circunstelar. Existem varios modelos a respeito da geome-
tria deste envelope. Desde 1931, a emissao é explicada como originada no envelope
circunstelar e este foi interpretado como originado do material ejetado da estrela,
pela forga centrifuga devido a rapida velocidade rotacional [4]. Mas, somente a ro-
tagao equatorial observada nas estrelas Be nao é suficiente para explicar a ejecao de
massa e portanto a formagao de envelopes circunstelares. Para explicar a perda de
massa, outro mecanismo deve estar presente que, quando adicionado a velocidade de

rotagao rapida, provoque perdas de massa [5]. A detecgao de PNR ? em estrelas Be,

1Os tipos espectrais serdao mostrados em negrito.
2Sigla em inglés para New General Catalogue.
3Pulsacoes Nao Radiais



fornece mecanismos para a formacao de envelopes circunstelares, sendo o modelo
mais aceito hoje, para a geracao dos envelopes em torno destas estrelas.

A maioria delas conhecidas em aglomerados jovens foi identificada na Via Lactea
e a maioria dos estudos concentra-se em procurar linhas em emissao caracteristicas
nas estrelas mais brilhantes. Como conseqiiéncia, a incidéncia delas em aglomerados
abertos é incerta, levando a um estimulo para o seu estudo.

Os objetivos deste trabalho consistem em duas etapas:

(i) detectar estrelas Be nos aglomerados NGC 4755 e NGC' 6530,

(ii) determinar os parametros fisicos, como, vseni, T,; e log g de estrelas B e Be
destes dois aglomerados jovens abertos.

Para esta finalidade, foram obtidos espectros de média resolugao e relagao sinal-
ruido S/R = 100, no OPD 4, de doze estrelas B selecionadas de NGC 4755 e vinte
de NGC 6530. Para o primeiro objetivo, s@o analisados os espectros obtidos nas
duas faixas espectrais presentes neste trabalho : 5325-7675 A e 3450-5840 A. Linhas
de He I 4471 A e Mg II 4481 A foram utilizadas para determinar os parametros
fisicos das estrelas, por meios de um modelo NLTE °. Como esperado, os valores
para temperatura e vseni sao grandes em muitas estrelas B e Be estudadas, as mais
significativas foram: HD °® 164536 / NGC 6530 002 (T.; = 40000 K, vseni = 360
Km/s e log g = 4,05 dex) e NGC 4755 105 (T.; = 32100 K, vseni = 251 Km/s e log
g = 4,05 dex). Tendo sido encontradas, no total, doze estrelas apresentando o feno-
meno Be. O conhecimento dos parametros fisicos é de um interesse particular, pois
seu estudo torna possivel um melhor entendimento sobre a evolugao das estrelas.
A velocidade rotacional projetada é importante para analises sismologicas, estudos
de atividade estelar e formacgao de envelopes circunstelares. A temperatura efetiva
e a gravidade sao utilizadas para determinar as luminosidades bolométricas (Lyy),
idades e massas estelares. Esses parametros permitem ainda, um posicionamento
das estrelas no diagrama HR 7. O conhecimento dos parametros fisicos de estrelas
B ¢é muito importante para estimativas de metalicidade, que sao fundamentais para
estudos da estrutura e evolucao da Galaxia.

No Capitulo 2 é feita uma descricao sobre o fenémeno Be, enfatizando sua defini¢ao

4Observatério Pico dos Dias

®Non Local Thermodynamic Equilibrium
SHenry Drapper Catalogue

"Diagrama Hertzprung-Russel
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e caracteristicas principais. Os modelos propostos para o fenomeno Be, as pro-
priedades do disco, os estagios evolutivos e as PNR em estrelas Be sao brevemente
discutidos aqui.

O Capitulo 3 descreve a rotagao estelar, mostra como aplicar o método da trans-
formada de Fourier para determinagdo da velocidade rotacional projetada (vseni).
Aqui é mostrada, ainda, a forma geral para a funcao de alargamento rotacional.
No Capitulo 4 é apresentada a amostragem dos dados das estrelas B e Be obser-
vadas nos aglomerados NGC 4755 e NGC' 6530.

No Capitulo 5 sao apresentados os métodos e resultados obtidos para os parametros
fisicos das estrelas da amostra e a identificacao de quais apresentam o fendmeno Be.

O Capitulo 6 é dedicado as conclusoes desta dissertacao e perspectivas futuras.
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Capitulo 2

Descricao do fenémeno Be

2.1 Breve introducao a espectroscopia estelar

Em 1835, o filésofo francés, Augusto Comte, considerou os limites do conheci-
mento humano. Ele escreveu a respeito das estrelas, "Podemos determinar suas
formas, suas distancias, seus movimentos, mas nao conhecemos nada sobre suas es-
truturas quimicas e mineralégicas ". Contudo, trinta anos antes, William Wollaston
(assim como Newton antes dele), passou a luz solar através de um prisma, pro-
duzindo um espectro de arco-iris. Ele descobriu que um ntmero de linhas espectrais
escuras estavam sobrepostas no espectro continuo onde a luz solar tinha sido ab-
sorvida a certos comprimentos de onda discretos. Em 1814, o fisico alemao Joseph
von Fraunhofer catalogou 475 destas linhas escuras no espectro solar, hoje chamadas
de linhas de Fraunhofer. Enquanto media os comprimentos de onda dessas linhas,
Fraunhofer fez a primeira observagao capaz de provar que Comte estava errado.
Fraunhofer determinou que o comprimento de onda de uma linha escura proemi-
nente no espectro solar, corresponde ao comprimento de onda da luz amarela. A
nova ciéncia de espectroscopia nasceu com a identifica¢ao desta linha de sodio [6].

A anélise de caminhos na qual a matéria emite e absorve radiagdo é chamada de
espectroscopia. Em 1860, Gustav Kirchhoff e Robert Bunsen desenvolveram a idéia
de que cada elemento quimico produz seu préprio padrao de linhas espectrais e por-
tanto podem ser identificados por suas linhas espectrais tnicas. Kirchhoff resumiu
a producao de linhas espectrais em trés leis, conhecidas como Leis de Kirchhoff.

As estrelas sao classificadas com relacao aos seus tipos espectrais, que levam em

18



2.2. O FENOMENO BE

conta, basicamente, a temperatura da fotosfera das estrelas. A classificacao mais
geral é representada pelas letras: O, B, A, F, G, K, M, sendo as estrelas do
tipo espectral O as mais quentes da classificacao (T ~ 60000 K) e as do tipo M
as estrelas mais frias (T ~ 3850 K). O espectro de uma estrela permite conhecer
nao somente a sua temperatura, mas também sua luminosidade e cor. Essas pro-
priedades, em troca, podem ajudar na determinacao da distancia, massa e muitas
outras quantidades fisicas associadas com a estrela, sua vizinhanga e seu passado
histérico. Portanto, um conhecimento da classificacao espectral é fundamental para

o entendimento de uma descricao da natureza e evolugao das estrelas.

2.2 O fendbmeno Be

A primeira estrela detectada com linhas em emissao, foi v Cas, sendo entao
esta a primeira referéncia de uma estrela Be [7]. Na década de 70, as estrelas 3
Cephei eram as Unicas variaveis pulsantes quentes conhecidas. Com o surgimento
da espectroscopia de alta resolugao, passou a ser possivel analisar as variabilidades,
ao longo do tempo, de diversas linhas fotosféricas (6678 A e 4471 A) as quais sao
alargadas devido a rotacao da estrela [8].

Define-se uma Be como uma estrela nao-supergigante do tipo espectral B, cujo
espectro tem ou teve em algum momento, emissoes em linhas de Balmer ou metais,
e/ou apresenta (ou ja apresentou) absor¢oes denominadas shell em suas linhas de
Balmer [9]. Espectros de tipo shell sdo caracterizados pela presenga de linhas de
absorcao de hidrogénio e metais ionizados com regioes centrais estreitas e profun-
das, que podem ou ndo apresentar emissoes nas asas (tipos Be-shell ou B-shell,
respectivamente). O grau de emissao e/ou absor¢ao shell ¢ diferente de uma estrela
para outra e costuma ser varidvel com o tempo para um mesmo objeto. As estrelas
B e Be ocupam a mesma regiao do diagrama HR, situadas entre a SP ! de idade
zero (ZAMS ?) e a seqiiéncia principal terminal (TAMS 3). As estrelas que ocupam
a regiao da SP tém a caracteristica comum de converter hidrogénio em hélio no seu

nucleo.

ISeqiiéncia Principal
2Zero Age Mean Sequence
3 Terminal Age Mean Sequence
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Estrelas Be ejetam matéria no equador, produzindo envelopes gasosos extensos
ao seu redor 4, a geometria e a cinematica dos envelopes circunstelares sao discutidas
neste capitulo. A origem das linhas em emissao é comumente atribuida a presenga
desses envelopes que orbitam a estrela [4]. O fenémeno Be pode ser observado em
algumas estrelas late-type O e early-type A, mas estd confinado principalmente na
faixa de tipo espectral B. Aproximadamente 12% de todas as estrelas B do CEB °
foram identificadas como Be [10], enquanto que a freqiiéncia principal de estrelas Be
é de 17%, dependendo do tipo espectral [2|. Esse resultado sugere que o fenémeno
Be nao esta confinado a uma fase evolutiva particular. Porém, foi sugerido que ha
uma fracao maior de estrelas Be em aglomerados de baixa metalicidade, apontando
a influéncia desta na determinagao de como uma estrela se torna ou ¢ uma Be [11].
Contudo, estatisticas atuais ainda nao permitem uma conclusao a respeito.

O fendémeno Be pertence a classe de estrelas que giram préoximo ao seu limite
critico, em média. Entretanto, a rotacao ¢ a grande incégnita atualmente no estudo
de evolucao estelar e especialmente em estrelas quentes.

A principal manifestagao do fenémeno Be no visivel é a presenca de linhas em
emissdo na série de Balmer ( mais intensa no Ha que é formado na parte mais
externa do envelope) eventualmente acompanhadas por linhas fracas de emissao de
metais uma vez ionizados, como o FeIl, as vezes CrII e NilII.

Ja no infravermelho, as estrelas Be mostram um excesso de fluxo, causado pela
emissao de radiagao livre-livre proveniente de um envelope gasoso com uma tempe-
ratura média de aproximadamente 10* K. Nessa regiao do espectro, algumas estrelas
Be nao sao distinguiveis das B normais, enquanto outras apresentam emissoes nas
linhas de Paschen, bem como no OI 7774, 8446 A, no tripleto do CalII( 8498, 8542,
8662 A) e na linha de FeII 7712 A [12]. As Be podem também mostrar sinais de
poeira no infravermelho distante e radio, mas isto é provavelmente um resto de fases
recentes da evolugao estelar e nao relata a atual natureza Be da estrela.

Na regiao do ultravioleta, o espectro das estrelas B é muito rico em linhas em
absorcao de metais de baixa ionizacao. Nessa faixa, as estrelas Be em fase de
emissao, com vseni maiores que 150-200 Km /s, mostram sinais de aumento do vento

estelar nas linhas ressonantes de SiIV e CIV.

4de agora em diante chamados de envelopes circunstelares
Catélogo de Estrelas Brilhantes
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Exitem incognitas quanto ao surgimento do fenomeno Be. Ele surgiria numa
determinada fase na trajetoria evolutiva de estrelas B ou na formacgao de alguma
estrela que inclui rotagao réapida? Para isso deve-se analisar as estrelas Be em
aglomerados abertos. Como nao hé na literatura muitos dados para ser feita uma
analise completa, foi realizada uma primeira procura no banco de dados WEBDA ©
para aglomerados abertos [14]. Entre cinqiienta e seis aglomerados mais jovens do
que 107 anos, um continha duas estrelas Be (NGC 6871) e trés, apenas uma estrela
Be (NGC 6383, NGC 7235 ¢ Hogg ™ 16). Até mesmo destes poucos aglomerados
ainda permanecem dividas da natureza das linhas em emissao dos objetos. Na figura
2.1 sao apresentadas as freqiiéncias de aglomerados com diferentes quantidades de
estrelas Be, como encontrado no banco de dados WEBDA, para trés amostras de
aglomerados [13,14]:

(a) aglomerados jovens associados a nebulosas e apresentando formagao de estrelas
massivas;

(b) aglomerados mais jovens do que 107 anos sem formagao de estrelas massivas e;
(c) aglomerados mais velhos que 107 anos e mais jovens que 3 x 10% anos.

E facil ver que a abundéancia de estrelas Be neste tltimo grupo é distintamente
maior do que no grupo de aglomerados jovens sem formacao estelar, indicando que
estrelas Be sao muito mais freqiientes no intervalo de idade de 107 - 3 x 10® anos do
que nos aglomerados mais jovens que 107 anos. Recentes tentativas para explicar
o fendmeno Be sugerem que essas estrelas ocorrem durante a fase de contracao do
ntcleo seguindo de um esgotamento de hidrogénio nessa regiao.

Os aglomerados cuja abundancia dessas estrelas foi exaustivamente estudada,
foram NGC 869, NGC 884 ¢ NGC 663. A maioria das estrelas Be conhecidas em
aglomerados abertos foram identificadas na Via Lactea. Mas essas pesquisas sao lim-
itadas e conseqiientemente a profundidade delas para um determinado agrupamento
depende da distancia e do avermelhamento. Para a maioria dos agrupamentos, so-
mente foram procuradas linhas em emissao nas estrelas mais brilhantes, entao a
precisao dos dados disponiveis da incidéncia destas estrelas é muito dificil de ser
avaliada e isso é um estimulo para a deteccao delas em aglomerados abertos ainda

pouco estudados [14]. Contudo, a freqiiéncia mostrada acima é antiga e novos re-

6 Web database for galact open clusters
"Em homenagem a Frank S. Hogg.
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Figura 2.1: (i) Freqiiéncia de aglomerados com um dado niimero de estrelas Be, para trés
diferentes amostras deles. (ii) Freqiiéncia de aglomerados com um dado nimero de estrelas
Be encontrado em pesquisas na ref. [13|, para as mesmas amostras da figura acima [14]

(modificado).

sultados mudarao esse cenario.

2.2.1 Modelos para o fen6meno Be

Vérios modelos foram propostos na tentativa de explicar o fendémeno Be, bem
como sua formacao e estrutura dos envelopes, baseando-se em diferentes mecanismos
capazes de dar origem a ele. Como conseqiiéncia da natureza complexa das estrelas
Be, nenhum modelo é totalmente consistente com os dados observacionais destas
estrelas. Atualmente os mais aceitos sao os modelos que adotam as PNR. Alguns
dos diferentes cenarios que resumem o conhecimento atual do fendomeno Be sao
apresentados neste trabalho. Os modelos comentados aqui sao divididos em trés

tipos:
e Modelos baseados na rotagao elevada

— Modelo rotacional de Struve
— Modelo do anel eliptico

— Modelo de interagao binaria
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2.2. O FENOMENO BE

e Modelos baseados em ventos impulsionados por radiagao

— Modelo de vento comprimido

— Modelo de vento comprimido magneticamente

e Pulsacoes Nao Radiais

Modelo rotacional de Struve

Este modelo interpreta a estrela Be como uma estrela B girando rapidamente.
Essa rotacao rapida é suposta como sendo a responsavel pela formagao do envelope
circunstelar na forma de um disco. O modelo representado na figura 2.2 mostra os
perfis de linhas, onde os a&tomos sao ionizados pela absorc¢ao ultravioleta proveniente
do centro da estrela. A recombinacao subseqiiente da origem as linhas de Balmer
em emissao [15].

As larguras das linhas em emissao estao correlacionadas com o grau de rotacao
nas estrelas Be. Ele sugere que "estrelas tnicas do tipo espectral B girando rapi-
damente sao instaveis e formam corpos achatados, que ejetam matéria do equador,
formando portanto, um anel nebuloso que gira em torno da estrela e origina a emis-
sao nas linhas. A inclinacao do eixo da estrela seria responsavel para a extensao
observada na largura destas linhas" [4].

Neste modelo, para que a estrela ejete matéria no equador, ela deve girar a sua
velocidade critica, mas atualmente sabe-se que estrelas Be sao rotadores sub-criticos.
Portanto, o modelo de Struve nao explica a formacao dos envelopes circunstelares
para as estrelas Be. Explica bem as observagoes no visivel, infravermelho, radio e

estudos de polarizacao e nao explica as observagoes no ultravioleta.

Modelo do anel eliptico

Uma modificagao para o modelo anterior é um anel eliptico em torno da estrela
onde o material circunstelar esté localizado (figura 2.3) [17,18|. Uma das dificuldades
deste modelo de anel eliptico é que as variagoes V/R ® sdo ciclicas, separadas por
mudangas abruptas em V/R. Existem também alguns casos onde o periodo e a

amplitude das variagbes mudam vagarosamente sobre varios ciclos. As variagoes

8Sigla em inglés para Violet/Red
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Figura 2.2: Modelo rotacional esquemético de Struve para uma estrela Be. A estrela
girando rapidamente com gas circunstelar produz os perfis de Balmer em emissao, repre-
sentados por A, B e C quando visto por um observador nas diregdes A, B e C, respectiva-

mente [16].

repentinas em V/R sdo devido a outbursts da estrela que perturbam a existéncia
deste anel e acabam formando um anel novo, diferente do inicial [19]. Os perfis de
linha calculados para anéis elipticos, mostram que tais anéis podem ser opticamente
compactos no Ha e podem ter uma extensao de ~ 5 Rgterares- HEste modelo nao
explica as variagdbes V/R das estrelas Be onde as variagoes nao sao periodicas.

Explica as variagoes V/R como efeito do movimento orbital uniforme do anel [12].

Modelo de interagao binaria

O modelo binério assume que a formacao do envelope das Be é o resultado de
processos evolutivos e onde as estrelas interagem em um sistema binéario [20]. A
figura 2.4 mostra um esquema deste processo. Em muitos casos, o envelope destas
estrelas €, simplesmente, uma estrutura de disco de acres¢ao em torno das compo-
nentes que ganham massa de sistemas interagentes. A acres¢ao de matéria influindo
nas componentes secundérias conduz a transferéncia de massa entre ambas as es-

trelas, levando também a uma transferéncia de momento angular e a um aumento
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Figura 2.3: O modelo do anel eliptico para estrelas Be é mostrado acima. O anel esta
lateralmente préoximo do observador em cada caso, mas dependendo do angulo entre o
maior didmetro do anel e a linha de visada, o perfil de emissao (& esquerda) pode mostrar
diferentes intensidades relativas das componentes violeta e vermelha e a absorcao central

pode estar deslocada [21] (modificado).

das velocidades rotacionais das estrelas Be. Essa transferéncia de massa explica
qualitativamente as variagoes E/C ? observadas. Se uma estrela Be especifica é
membro de um sistema binario, a sua companheira pode exercer consideravel in-
fluéncia na dindmica e estagio de ionizagao e excitacao do envelope circunstelar. O
modelo binario pode explicar muito bem as estrelas Be observadas. No entanto, este
modelo como explicagao do fendmeno Be é, em geral, criticado devido ao pequeno

niamero de Be como componentes de sistemas binérios [22].

9E/C: razao das linhas em emissao em relagao ao continuo.
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/ strela
ganhand

Figura 2.4: Esquema de uma possivel distribuigao de matéria circunstelar em um sistema
binario. O fluxo gasoso pode originar as linhas em emissdao, iguais as observadas nas
estrelas Be. L1, Lo e L3 sao pontos de Lagrange, a area pontilhada grossa representa o
fluxo de matéria entre as estrelas. A érea com pontos pequenos define uma possivel rota
de escape do material para fora do sistema e a area hachurada corresponde ao disco em
torno da componente que estd ganhando massa. As setas grossas representam a revolugao
das componentes e as finas sdo as diregoes do fluxo gasoso. Os equipotencias de Roche sao

representados pelas linhas tracejadas [20] (modificado).

EMISSAO EM RAIOS- X

Hé& observagoes de estrelas Be em sistemas binarios com substancial luminosidade
de raios-X, a estrela x Per é o sistema binario Be/R-X que mesmo em baixo estado é
30 vezes mais luminoso que v Cas. Binarias Be/R-X sao o resultado da evolugao de
um sistema binario composto de duas estrelas moderadamente massivas. Ambas as
estrelas seriam originalmente do tipo espectral B, mas uma seria ligeiramente mais
massiva do que a outra. As principais caracteristicas destes sistemas binérios é que
emitem mais em raios-X, aumentando o fluxo por um fator de dez ou mais, repetindo
em escalas de tempo de horas a semanas. Porém, estes sistemas ndo excedem a 1,/3

do total das estrelas Be [23,24].
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Modelo de vento comprimido - MVC

Neste modelo, o vento em rota¢ao produz um fluxo a partir do equador [25].
Modelos MVC (figura 2.5) podem criar o envelope circunstelar da Be e também ex-
plicam as observacoes no ultravioleta. No entanto, falham na tentativa de reproduzir
o0 excesso observado no infravermelho e nao produzem uma estrutura cinemaética que

concorde com as observagoes [24,26].

linhas do vento estelar

Figura 2.5: Modelo de vento comprimido [24] (modificado).

Modelo de vento comprimido magneticamente - MVCM

Campos magnéticos de intensidades significativas foram detectados em estrelas
quentes, questionando assim a hipotese de campos magnéticos nulos. Simulagoes,
incluindo rotagao estelar |27 que seria relevante a estrelas Be, nao produziram
um disco torcido magneticamente capaz de explicar as observagoes, levando a uma

incerteza de que MVCM (figura 2.6) seja a solucao para os discos das Be [24,27].

linhas do vento estelar

linhas de campo magnético

Figura 2.6: Modelo de vento comprimido magneticamente [24] (modificado).
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Modelo de Pulsagoes Nao Radiais

Este modelo explica a formacao do envelope circunstelar através de perdas de
massa geradas pelo acoplamento de energia entre os modos de oscilagao nao radiais
e/ou pelo alcance da velocidade critica devido ao campo de velocidade adicional
introduzido pelas oscilagoes [8]. As estrelas Be possuem PNR, que leva este nome
por nao preservar a simetria radial. As equagoes classicas de estrutura interna que
descrevem o comportamento dindmico do fluido sao a equacao de Poisson para o
potencial gravitacional, a equacao da continuidade, a equagao de movimento e a

equacao de conservacao de energia, respectivamente dadas por:

V20 = 4nGp (2.1)

dp
P LT (pv) — 2.2
V(o) =0 (22

0 :
p <E + V.V) v = pf+ divd — VP — pVP (2.3)
0

pT (E + V.V) S =ple, +¢e,) — V.F, (2.4)

onde v = v(r,t) é a velocidade do fluido, P é a pressao, p é a densidade de massa,
T a temperatura, S a entropia especifica, f as forcas eletromagnéticas e externas, &
tensor de viscosidade, €, e €, sao as taxas de geracao de energia nuclear, por unidade
de massa e térmica pela viscosidade, respectivamente (a energia levada pelos neu-
trinos nao é considerada), F ¢ o fluxo de energia total, V é o operador gradiente e
® ¢ o potencial gravitacional que esta relacionado com o vetor de gravidade local

porg =-V & [8].

PNR EM ESTRELAS BE

Estrelas Be mostram rapidas variacoes fotométricas e espectroscopicas. Essas 1l-
timas aparecem como caracteristicas ou distor¢oes (comumente conhecido como
"bumps"), aproximadamente a 1% do nivel, que se propaga por algumas linhas
de absorcao fotosféricas alargadas pela rotacao, geralmente dos comprimentos de
onda do violeta para o vermelho. A figura 2.7 ilustra a formagao das distorgoes dos

perfis de linha de uma estrela girando rapidamente com PNR.
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Figura 2.7: Tlustracao da formagao das distor¢oes nos perfis de linha de uma estrela
com rotagao rapida, pulsando nao radialmente. Este é o mapa de velocidades da estrela
com perfil de linha resultante mostrado abaixo. As regioes mais escuras correspondem
ao material se movendo para longe do observador, enquanto as regioes mais brilhantes

representam o material se movendo para o observador [29].

As hipoteses de PNR em estrelas Be, foi provavelmente formulada pela primeira
vez por Percy na ref. [28]. Desde entao, muitos estudos sobre pulsac¢oes nao radiais
foram publicados, dentre eles, [29-31].

O envelope circunstelar das estrelas Be, foi interpretado como originado da
matéria ejetada da estrela pela forca centrifuga, devido a rapida velocidade equato-
rial. Contudo, somente esta forca centrifuga nao justifica as eje¢oes de matéria. Para
explicar a formagao da regiao circunstelar, é necessario um processo que, adicionado
a rapida velocidade rotacional, provocaria eventos discretos de ejecao de matéria,
ocorrendo muitas vezes durante a vida da estrela.

A detecgao de PNR em estrelas Be fornece um mecanismo para a formagao
dos envelopes circunstelares. Alguns autores apontaram a possibilidade de ejecao
do material por ondas de choque geradas pelas PNR e mostraram que a energia
de pulsacao em ¢ Oph é grande o bastante para explicar a ejecao de matéria pela
estrela [29]. A aceleracao da velocidade de rotacdo pela propagacdo de modos de
pulsacoes nao radiais, foi proposta como outra causa possivel da perda de massa,

quando combinada com a eje¢ao equatorial classica [32-34].
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Outra classe de mecanismos esta ligada & multiperiodicidade de PNR, detectadas
em algumas estrelas Be. Cinco freqiiéncias foram detectadas em vpl da estrela n Cen
e trés em o Eri, atribuidas as PNR [12,35,36]. E geralmente aceito que variabilidade
no perfil de linha é vista em torno de 80% das estrelas Be early-type e é atribuida
as PNR com baixo grau de modos-g (I=m=2). Seis freqiiéncias (distribuidas em
dois grupos) foram detectadas em wvpl da estrela p Cen e foram interpretadas em
termos de PNR [37,38|. Portanto, pulsagoes combinadas com rotagao rapida sao os
melhores candidatos para explicar perda de massa e formagao do disco em estrelas
Be [5].

Contudo, PNR nao sao encontradas comumente em estrelas Be late-type e este
cenario descrito acima, s6 ocorre para as Be early-type. Tal mecanismo para o
episodio de ejecao de matéria e formagao de envelopes circunstelares para Be mais
frias nao é explicado. Atualmente, as caracteristicas de emissao destas Be sao
geralmente muito menos impressionantes, do que das mais quentes [39]. Algumas
estrelas Be late-type, giram mais proximas a sua velocidade critica do que as Be
early-type |40]. Obviamente mais trabalho precisa ser realizado, tanto observacional

quanto tedrico, para a deteccao de PNR em Be mais frias. Atualmente o satélite

COROT 0 esta detectando PNR nessas estrelas.

2.2.2 Propriedades do disco

Durante muitos anos, a geometria e a cinematica do envelope circunstelar das
estrelas Be foi um assunto muito discutido [24]. Recentemente um consenso emergiu
sobre a distribuicao geométrica do gas. Estudos de polarizagao indicam que o en-
velope ao redor da estrela nao é esfericamente simétrico [41], confirmado através
de interferometria [42|. As primeiras observacoes interferométricas realizadas em
uma estrela Be (1) Per) usando o VLA | indicam que estes objetos parecem estar
envolvidos por envelopes achatados no equador [42]. Pesquisas com interferome-
tria confirmaram também que a geometria do envelope é de um disco relativamente
ténue [24].

Com relacao a densidade do disco das estrelas Be, foi encontrada uma parametriza-

100 acrénimo CoRoT vem da fusdao de quatro palavras: COnvection, ROtation & Planetary

Transits.
" Yery Large Array
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" onde o indice n pode estar entre o intervalo

¢ao da lei de poténcia: p o< r~
2 < n < 4, embora o valor exato dependa do modelo geométrico para o disco [43,44].
J& outros autores, admitem que a densidade cai exponencialmente com a altura so-
bre o plano equatorial [45,46]. Esses dois trabalhos sao modelos de ajuste para os
dados no infravermelho e tentam modelar o disco fixo. Porém modelos de discos se
formando e dissipando sao raros e nao foram totalmente explorados. Observagoes
foram realizadas na regiao do radio e além de examinadas outras partes do disco,
foram deduzidos altos valores do indice da lei de poténcia, n> 4 [47].

Desvios Doppler no disco podem revelar sua dindmica pelo perfil das linhas. As
evidéncias da cinemética parecem ser um indicativo de um disco com o campo de
velocidade dominado pela rotagao, com pouco ou nenhum fluxo radial, a menos nas

regioes onde as assinaturas cinemaéticas de emissao e absorc¢ao sao significativas, isto

é, até poucos raios estelares [24].

2.2.3 Limitacoes na classificacao espectral

A natureza variavel e extraordinaria das estrelas Be, traz algumas limitagoes na
classificacao espectral para elas. A analise espectral nas linhas presentes em alguns
espectros das Be, sugerem que estas estrelas correspondem a uma mistura de tipos
espectrais (O, B e A). Nem todos os procedimentos de classificagao para tais objetos
sao padroes e podem apresentar erros.

Por outro lado, a rotagao pode ser a causa da peculiaridade observada no es-
pectro destas estrelas, com conseqiientes dificuldades na sua classificagao, pois as
Be sao rotadores rapidos. Sao conhecidos trés efeitos da rotagao sobre as condigoes

superficiais das estrelas:
e mudanca na forma da estrela;

e formacao do envelope circunstelar como resultado da instabilidade rotacional

no equador;

e mudanca no brilho da superficie, como conseqiiéncia da mudanca na dis-

tribuicao da gravidade efetiva.

O efeito da rotagao na luminosidade superficial, mostra que a luminosidade da

estrela girando é diretamente proporcional a gravidade efetiva, ou seja, H o g,
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2.2. O FENOMENO BE

que é conhecida como "Lei de obscurecimento da gravidade". Desde que o brilho
superficial seja proporcional & quarta poténcia da temperatura efetiva T, tem-se
que T o ¢g'/*. Para uma estrela com rotacao rapida, a gravidade efetiva aumenta
muito do equador ao polo, por causa da variacao na forca centrifuga com a latitude

e variagao correspondente que ocorrera no brilho superficial [48,49|.

2.2.4 Estagios evolutivos

Na literatura ha duas questoes muito discutidas a respeito dos estagios evolutivos

de estrelas Be, sao elas:

e Estrelas Be nascem assim ou evoluem de B para Be?

e E a relacdo de estrelas Be para B uma conseqiiéncia da evolucao?

A fracao de estrelas Be passa po um maximo para aglomerados com o turn-
off (ponto de saida) da seqiiéncia principal na classe O9 a B3 e teve uma queda
para aglomerados velhos [50]. Isso foi visto como evidéncia para uma tendéncia
evolutiva da fracao de Be. Embora isso possa refletir o fato de que uma fracgao
relativa de estrelas Be para early-type ¢ maior do que para late-type, pode nao ser
uma tendéncia evolutiva para todas [51]. Estudos realizados em aglomerados da
Grande Nuvem de Magalhaes, nao mostram qualquer correlagao entre aglomerados
jovens e fragao de estrelas Be [52].

Em estudos sobre os estagios evolutivos de 141 estrelas de campo (sendo 114
do tipo Be) onde foram corrigidos os efeitos de rotagao elevada, concluiu-se que
o fenomeno Be pode ocorrer em todas as fases da evolugao estelar na seqiiéncia
principal [12,53|, sem qualquer tendéncia evolutiva para a ocorréncia do fenémeno.
Mas se os efeitos de rotacao elevada nao forem levados em conta, as estrelas B
parecem mostrar o fenémeno Be na segunda metade do estagio evolutivo da SP,
implicando, entao, na existéncia de alguma mudanca evolutiva que possibilite o
aparecimento do fenomeno Be durante a vida na SP [12,14]. Isso mostra que sao
necessarios mais estudos para vincular a regra de massa na ocorréncia do fendémeno
Be, bem como para confirmar os efeitos de obscurecimento da gravidade no seu
aparecimento entre estrelas B.

Portanto, um maior nimero de trabalho precisa ser realizado afim de esclarecer

os estagios evolutivos de estrelas Be .
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2.2. O FENOMENO BE

2.2.5 Caracteristicas das linhas espectrais

A forma de uma linha espectral é chamada de perfil de linha. O perfil de uma
linha representa a variagao da densidade de fluxo (intensidade) com o comprimento
de onda, representado na figura 2.8. KEsses perfis podem ser assimétricos, de pico

tnico ou duplo, sendo este tltimo o mais comum [54]. A forma verdadeira da linha

o Aqr HR 4823 pCen HR 5223
L DL L T T ¥ r T T T T T

of 3
E 1 A Hao 3
E o Fiy E
st Ml I||' " i) lf'rl‘l 1
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Velocidade (Jon's)

Figura 2.8: Exemplo dos perfis de linhas em emissao, percorrendo de uma estrela Be shell
(esquerda) a uma Be com pico tnico em emissao (direita). Ao longo desta seqiiéncia, as

velocidades rotacionais vseni decrescem de ~ 260 para ~ 70 km/s [24] (modificado).

reflete as propriedades da atmosfera da estrela: temperatura T, pressao P, gravidade
superficial g, densidade p e velocidade v das particulas, mas o perfil observado
também ¢é alargado pelo instrumento de observagao (incluindo a largura da fenda).

Em uma determinada Be, a intensidade da emissao pode ser altamente variavel,
podendo desaparecer completamente e retornar décadas depois. Os espectros de ab-
sorcao fotosférica de estrelas Be tém alto vseni em média, o que é comum em termos
de gravidade, temperatura e abundéancia [55]. Linhas em emissdao tém tipicamente
picos duplos, com a separac¢ao do pico proporcional ao wvseni observado [4,54]. As

linhas mais comuns em emissao sao as de HI, HeI, FeII e também SiII e MgII.
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2.2. O FENOMENO BE

2.2.6 Variabilidade

A definigao de estrelas Be ja inclui a sua variabilidade [1]. As variagoes obser-

vadas foram divididas de acordo com suas caracteristicas em tempos de escalas [56]:

e variagoes a longo prazo (anos a décadas)
e variagoes médias (varios dias a meses)

e variagoes rapidas (horas a varios dias)

e variagoes ultra-rapidas (minutos)

S6 a rotagao nao ¢é suficiente para eje¢cao de matéria, as variagdes a curto prazo
(rapidas) s@o os principais candidatos para identificar o mecanismo adicional fornecido
para uma estrela B com rapida rotacao eventualmente se tornar uma Be. A tendén-
cia é que essas variagoes de curto prazo ocorram em estrelas B early-type, mais do
que para as B late-type (B6, por exemplo).

Variagoes de curto prazo foram observadas em estrelas selecionadas da Pequena
Nuvem de Magalhaes, com a finalidade de mostrar assinaturas espectroscopicas mais
fortes, mas nenhum resultado foi obtido [57]. Porém, ha davidas se era possivel
detectar essas caracteristicas neste objeto, utilizando o telescopio VLT12.

Estrelas Be podem perder seu disco (e dai a emissao) completamente e ser clas-
sificadas como estrelas B normais, devido a sua variabilidade. Na maioria das Be,
ambos os picos de linhas em emissao sao de alturas iguais, mas existe uma fragao
significativa (cerca de 1/3) na qual a chamada razao violeta-vermelho (V/R) é cicli-
camente variavel, com ciclos de tempo de anos & décadas [54]. Estrelas Be podem
mudar de estaveis V=R e voltar para a variabilidade V/R (ou seja, V/R > 1 ou
V/R < 1) |24]. A figura 2.9 ilustra as variagoes das linhas em emissao de pico duplo
de diferentes intensidades dos picos violeta e vermelho.

A razao V/R representa as varia¢oes na intensidade relativa do pico duplo dos
perfis de linhas em emissao, essas variagoes ciclicas ocorrem por causa da presenca
do envelope circunstelar. Essas variagdes V/R s@o freqiientemente utilizadas para
perfis Ha, que aparecem em aproximadamente 4/3 das estrelas Be.

Os periodos da variabilidade V/R sdo, em média, em torno de sete anos e, por

isso, sdo conectados com variagoes a longo prazo [58].

12Very Large Telescope
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Violeta (Vi)

Vermelho (Ve)

Figura 2.9: Variagoes nas intensidades violeta e vermelha dos picos duplos em emisséao [59]

(modificado).

O préximo capitulo é inteiramente baseado em rotagao estelar, onde é mostrado

a aplicagao da analise de Fourier para

projetadas (vseni).

determinacao das velocidades rotacionais
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Capitulo 3

Rotacao estelar

A rotacao estelar é responsavel por diversos fenémenos que ocorrem na estrela,
incluindo correntes de circulagao, perda de massa, geracao de campos magnéticos e
seus ramos - manchas estelares, " flares", cromosferas e coroas, ciclos de atividade -
e dissipacao de momento angular. A rotagao é a caracteristica principal da estrela
Be, na qual pode estar uma importante contribuicao para a formacao do envelope
circunstelar dessas estrelas [4]. A questao principal a ser determinada é quao intima-
mente as estrelas Be giram as suas velocidades criticas. Slettebak e colaboradores,
estabeleceram que a rotagao de estrelas Be é sub-critica, com v./v. = w ~ 0,7 -
0,8 [3,60-62]. Onde v, corresponde a velocidade de rotagdo equatorial e v. é a
velocidade critica. Analisando as linhas espectrais de uma estrela pode-se deduzir
a intensidade de sua velocidade de rotacao, ou seja, estrelas com linhas espectrais
estreitas possuem baixa velocidade de rotacéo e estrelas com perfil de linha (sub-
segao 2.2.5) alargado tém alta velocidade rotacional. Algumas delas rotacionam a =
450 Km/s, que é muito proximo a sua velocidade tedrica de break-up [63]. A figura
3.1 mostra as relagoes das velocidades de acordo com [64]. Neste, foram estudadas
vinte estrelas entre os tipos 09,5 - FO0, sendo que destas, seis estrelas apresentam
fenomeno Be, com wseni médio em torno de 400 Km/s. Para cada tipo espectral
foram elaborados valores tedricos das velocidades de break-up, mostrando que, para
estrelas do tipo B0 - B3 existe um maximo na curva de velocidades calculadas, bem
proximas as taxas de break-up para tais tipos espectrais.

Algumas composicoes tedricas importantes do alargamento das linhas espectrais

devido a rotacao, onde é deduzida a forma geral de uma linha alargada rotacional-
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Figura 3.1: As taxas de rotagdo mais rapidas sdo representadas por x. As velocidades
teoricas de break-up (curva do topo) assemelham-se a relagao observada na classe de estrelas

B [64].

mente e se propoe utilizar a transformada de Fourier para melhor analise de dife-
rentes parametros de alargamento, sdo apresentadas na literatura em [65,66]. Os
efeitos de rotagao no espectro continuo sao pequenos, exceto quando a rotacao é
muito proxima da taxa de break-up, que é o caso das estrelas Be. As linhas espec-
trais, por outro lado, sao fortemente deslocadas pelo efeito Doppler na luz vinda de
diferentes partes do disco estelar. A aproximacao do limbo corresponde a porcao
de comprimentos de onda curtos de um perfil de linha alargado pela rotacao. O
limbo desaparece para comprimentos de onda maiores. O perfil da linha se torna
um mapa unidimensional do disco da estrela pela juncao uma a uma da posicao do

disco estelar e desvio Doppler dentro do perfil.

3.1 Alargamento rotacional

A distribuicao de desvio Doppler de uma estrela girando possui uma forma car-

acteristica que é demonstrada nesta secao. Quando um objeto esta girando, suas
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3.1. ALARGAMENTO ROTACIONAL

linhas espectrais visualizadas por um observador sao ligeiramente alargadas pelo
efeito Doppler: a luz emitida (ou absorvida) pela metade do objeto que esta se
movendo na diregao do observador sera deslocada para o azul, ou seja, o compri-
mento de onda serd um pouco menor. Igualmente, o comprimento de onda da luz
da outra metade sera deslocada para o vermelho e tera, entao, um comprimento de
onda ligeiramente maior.

Fatores como microturbuléncia, macroturbuléncia do plasma da estrela, alarga-
mento por pressao e efeitos instrumentais tém uma influéncia na forma especifica
da linha observada. Estes efeitos sao apresentados na secao 3.3. Os célculos deste
capitulo foram inspirados no trabalho do David Gray na ref. [63|. Para o calculo
da forma geral para a funcao de alargamento rotacional, a estrela é assumida com
simetria esférica e girando como um corpo rigido. O sistema de coordenadas escol-
hido é mostrado na figura 3.2. O eixo de rotagao permanece no plano y-z. O plano
x-y é perpendicular & linha de visada ao longo do eixo z. O angulo de inclinacao ¢
¢ medido do eixo z para o eixo de rotagao. Entao a velocidade linear de qualquer

ponto na superficie das estrelas é:
v =0Q xR, (3.1)

onde, 2 ¢é a velocidade angular de rotacao e R o raio vetor, como mostrado na
figura 3.2. O desvio Doppler surge da componente z do produto vetorial, y{2,- z€2,,.
Devido ao sistema de coordenadas utilizado nao existe componente z de €2, entao

2, = 0. Desde que a componente y seja {2, = ) sent,
AN = v = zQseni. (3.2)

Esta é uma relagao importante, porque mostra que todos os elementos na superficie
da estrela tém a mesma coordenada z e também o mesmo deslocamento de compri-
mento de onda devido a rotacao. Pode-se imaginar, entao, o disco estelar dividido
em faixas, como representado na figura 3.3. O desvio Doppler é constante ao longo
de cada faixa. O maior desvio ocorre no limbo, onde z = R, assim, a partir da
equagao (3.2) tem-se:

AN = RQseni = vseni, (3.3)

onde v ¢ a velocidade de rotacao equatorial.
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Figura 3.2: A figura mostra o sistema de coordenadas para uma estrela girando. O eixo
de rotacao esté inclinado a um angulo 7 & linha de visada ao longo do eixo z. O eixo y é
escolhido para €2 permanecer no plano y-z. Para algum ponto arbitrario na superficie a um
angulo 0 da linha de visada, a velocidade é 2 x R, onde R é o raio estelar. A componente

z desta velocidade fornece o desvio Doppler [63]| (modificado).

O fluxo para tal estrela, é dado por:
F, = 7{11, cos Odw, (3.4)

sendo I, a intensidade especifica, que agora é deslocada pelo efeito Doppler de acordo
com a equagao (3.2) [67]. Considerando a definigao de angulo soélido, pode-se escrever
dw = dS / R% onde dS é um incremento de 4rea da superficie da estrela de raio R.
Entao, o incremento de area no disco aparente da estrela, utilizando as coordenadas
da figura 3.2, é:

dxdy = dScosb,

I, dxdy
Fr/ = // R2 5 (35)

a integracao ¢ sobre o disco estelar aparente.

tal que

O procedimento mais geral e fundamental é calcular I, em muitos pontos do
disco (usando um modelo de atmosfera) e obter F,, numericamente. Este esquema
tem a vantagem que o obscurecimento de limbo é automaticamente considerado.

Entao pode-se incorporar as variagoes centro-limbo no perfil de linha I, e a rotagao

39



3.1. ALARGAMENTO ROTACIONAL

Figura 3.3: O disco aparente da estrela pode ser dividido por uma série de faixas, cada

uma tendo um desvio Doppler de acordo com a equagao (3.2) [63].

nao rigida pode ser introduzida. Essa aproximacao numérica é utilizada em alguns
trabalhos da literatura [68-71].

O desenvolvimento analitico menos geral assume que qualquer variagao na forma
do perfil I, através do disco estelar é negligenciével e procede como segue. O perfil

de linha (usual) em qualquer ponto no disco é:
H\N=1,/1, (3.6)

que ¢ a relagao da intensidade de qualquer ponto no espectro a intensidade do

continuo. O perfil do fluxo em uma estrela nao girando pode entao ser escrita por:

F, ¢ H(\)I,cosfdw
F. ¢ 1.cosfdw

e se H(\) for completamente independente da posi¢ao no disco, a equagao (3.7) se

(3.7)

reduziria a F,, / F. = H(\). Mas no caso de uma estrela girando, os desvios Doppler

de acordo com a equacdo (3.2), tém de ser incluidos, dando,
F, = %H(A — AN, cosfdw. (3.8)

Até mesmo se H(\) for independente da posi¢ao no disco, H(A-AN) nao sera, desde
que A seja proporcional a z de acordo com a equagao (3.2). Convertendo a equagao

(3.8) na forma da equagdo (3.5), encontra-se que:

F, = / / H(\ — AN I dxdy/R?,

considerando, & = K‘—/\’\L, obtém-se que a expressao acima pode ser escrita como:
R Y1
F, :/ H(\— A)\)/ I.(dy/R)d(AN/ANL). (3.9)
7R —y1
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As equagoes (3.2) e (3.3) foram utilizadas para transformar dz para dAX e os limites

L AN\ 2
AN

F, f H(A—AN) fyl (dy/R)d(AN/ L)

de integragao em y sao dados por:

1/2

= (R? -2 =R (3.10)

O perfil normalizado pode ser escrito como:

F. § 1. cos fdw

Rearranjando os termos, tem-se que:

F, [T H(O = AN)dAN - s [V L(dy/R) .
E $ 1. cos Odw ’ (3.11)

onde, A(A)), é uma fungao definida a partir de (3.11) como:

AAN) = — -y LW/ ) AN < A (3.12)
AN $1.cosfdw pata =00 '

= 0, para AN > AXL.

A fungdo A(AN) pode ser abreviada como A()\) quando nao resultar qualquer am-

bigiiidade. Entao, o perfil de linha normalizado pode ser escrito na forma:

F, &
= - / H(\— AN A(AN)dAN

= H(\) * A(N). (3.13)

Esta convolugdo é um resultado importante. Contanto que H(\) tenha a mesma
forma sobre o disco da estrela, pode-se considerar o perfil do fluxo para uma estrela
nao girando e convolui-lo com o perfil de rotacao, A()), para obter o perfil do fluxo
alargado pela rotagao.

Nao existe uma solugdo geral para a equagao (3.12). Em um caso mais especifico,
como um corpo rigido, a integral pode ser determinada exatamente. O valor de I
pode ser aproximado assumindo uma lei quadratica de obscurecimento de limbo na

forma:

fo =1—-¢e(1-78)—e(1-p5)% (3.14)

onde I. representa a intensidade da luz vinda da superficie da estrela, I é a in-

tensidade especifica no centro do disco, § = cos#, 6 é o angulo entre a normal da
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superficie e a linha de visada do observador [72]. O parametros €; e g2 sdo os coe-
ficientes de obscurecimento de limbo linear e quadratico, respectivamente. A partir

da figura 3.4, obtém-se que:
cos = [R* — (z* + y*)]"?/R. (3.15)
Considerando entao, as equagoes (3.10), (3.15) e que:
/(32 — ")y = %[@/(B2 —y*)"? + Bsen”(y/B)],

o célculo do numerador de A()\) é dado por:

Y1
/ ILdy/R =1 [—352 1= 420161 —ey) 1 =97 + %(zgl +e) [1 -7,
2t

_ A
onde, v = Ao

A integragao analitica do denominador da equagao(3.12), resulta em:

f I s — | P67 261+ ea) (=162 [1 77 + 3w [1 77" (261 +e2) — 24(1 F 61 —e))
C 12[-8e2 [1 — 2** + 3(e1 + €2) [1 — 72] + 12(1 — &1))] '

Assim, a forma geral encontrada para a funcao de alargamento rotacional, a partir

dos equagoes do numerador e denominador acima, é escrita na como:
A(A)\) = Cl[]_ — (A)\/A)\L)Q]l/z + CQ[]_ - (A)\/A)\L)Q] + 63[]_ - (A)\/A)\L)Q]2, (316)

onde as constantes cj, ¢y e c3 sao representadas por:

2 1—81

c = —

! T \1—¢e1/3+e,/6)"
1 €1+ &2

C = Z 5
2 1—81/3+€2/6

oo A=
5o 3T 1—81/3+52/6 .

e sao dependentes dos parametros de obscurecimento de limbo linear e quadratico.
Usualmente estes parametros sao escolhidos através de modelos de fotosferas, por
meio de uma grade onde dependem da temperatura da estrela e do comprimento de

onda [63].
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Figura 3.4: cos 6 pode ser escrito em termos das coordenadas z, y e R [63] (modificado).
3.2 Aplicacao da transformada de Fourier

A velocidade de rotagao projetada vseni, pode ser estabelecida, pela comparacao
dos perfis de linha da estrela, com o objetivo de calcular os perfis de rotagao como
discutido na ultima segao. As linhas escolhidas devem ser livres do forte alargamento
da pressao e ainda devem ser intensas o bastante, tal que, o perfil alargado pela
rotacdo possa ser detectado e medido. As linhas de HeI 4026, 4388 ¢ 4471 A, sdo
as mais utilizadas para as estrelas quentes, incluindo a do MgII 4481A.

Carroll foi o primeiro a aplicar técnicas de transformadas de Fourier (TF) para
determinagao das velocidades de rotagao das estrelas [65,66]. Ele mostrou que a
analise Fourier deveria ser utilizada em vista da convolu¢do na equagao (3.13). A

transformada de Fourier encontrada para A(A\) (equagao (3.16)) é dada na forma:

a(o) = / exp(—ioA)A(A)dA,
onde,
9\ 2
a(o) = C17TJ1(U) [1 + %} + ¢ (—) [sena —coso| — 3mes J0(20)7 (3.17)
o o2c o o o

na qual Jy e J; correspondem a funcao de Bessel de ordem zero e primeira ordem,
respectivamente. Ele notou ainda que a(o) tem amplitude zero em certas freqiiéncias

de Fourier representadas por:

A)\LO'l = 0, 660,
Alpoy = 1,162,
AXpos = 1,661.
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A posigao destes zeros no espago de freqiiéncias, depende do vseni da estrela [65,66].
A freqiiéncia do primeiro zero (07) esta relacionada com a velocidade rotacional
através de:

A
—vsenio; = 0, 660. (3.18)
c

Posteriormente, associou-se o primeiro zero da transformada para o calculo de vseni,

por:
COq

vseny =

3.19
)\027’(’&1 7 ( )

onde oy é o primeiro zero da transformada de Fourier da fungao de alargamento e
oy € o primeiro zero da transformada de Fourier do perfil observado [12].

A analise de Fourier mais desenvolvida utiliza nao somente as posi¢oes dos zeros,
mas a forma total de uma transformada da linha espectral. Para analisar os dados
no espaco de Fourier, trabalha-se com as transformadas dos perfis de linhas tedricos,
ajustando-os aos dados das transformadas. Em alguns casos a interpretacao envolve
os produtos simples das funcgoes, porque as convolucoes das funcoes compoem os
perfis no espaco do comprimento de onda. Desde que é mais facil visualizar os
produtos de duas fungoes do que a integracao sobre o produto delas, a transformada
de Fourier é uma maneira mais simples de se efetuar os calculos. Entao, de uma
forma mais precisa, o perfil de linha observado pode ser escrito como uma convolugao
dupla:

D(X\) = H(\) « A(X\) = I(\), (3.20)

mostrando que o espectro (ou o perfil) estd sendo modelado pela convolugao de
trés fungoes separadas ; sendo, D()) o perfil observado, H(A) o perfil térmico, A(\)
perfil de alargamento ( nesse caso, rotacao) e I(A) o perfil instrumental [73]. Assim,

a transformada da equagéo (3.20) é:

As varias outras formas de mecanismos existentes além da rotacao, capazes de
alargar os perfis de linha de uma estrela, podem adicionar zeros na transformada
de Fourier do perfil da estrela. Estes perfis de alargamento sao esquematizados na
figura 3.5 e sao discutidos na secao 3.3.

A anélise de Fourier apresenta algumas vantagens:
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Figura 3.5: (a) Exemplo de um perfil rotacional A(\) (com 1= 0,6 e £2 = 0) e de um
perfil instrumental gaussiano I(\). Neste caso, o alargamento rotacional é em torno de 6
vezes maior do que a FWHM do perfil instrumental. (b) Transformadas de Fourier de A()\)
e I(\): a(o) e i(o) respectivamente. A linha pontilhada é o zero do eixo y que intersecta
a(o) em o1, 02, 03 ... (¢) Mesmo grafico de (b) com uma escala logaritmica no eixo y,

considerando o logaritmo dos valores absolutos de a(o) e i(o) |73] (modificado).

e Muitas das freqiiéncias caracteristicas dos perfis de linha diferem umas das
outras somente a altas freqiiéncias de Fourier. Assim, é mais direto medir

estas diferencas nas transformadas do que de outra maneira.

e Elm muitos exemplos, as medidas no dominio de A\ podem ser expressas como
convolugoes de duas ou mais funcgoes. Estas convolugoes se tornam produtos
entre transformadas no dominio Fourier e sao, conseqiientemente, muito mais

faceis de se visualizar e trabalhar.
e O ruido é bem comportado no dominio de Fourier.
E as limitagoes que este método apresenta sao:
e Nao leva em conta os efeitos de rotagao rapida.

e Os coeficientes de obscurecimento do limbo £, e g5 utilizados, sao para o con-

tinuo e nao para linhas em emissao.

Quando uma estrela gira muito rapido, ela perde sua forma esférica, neste caso, se
torna muito importante o obscurecimento da gravidade, isso ocorre, porque, pelo

fato da estrela estar achatada, os raios do polo e equador sdo diferentes (Rpslo <
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3.3. OUTRAS FONTES DE ALARGAMENTO

Requador ), assim, é dito que no poélo a gravidade é "abrilhantada"e no equador é
q ) 1)

"obscurecida". Neste trabalho, os efeitos de rotagao elevada foram negligenciados.

3.3 Outras fontes de alargamento

Além da rotacao, que é o principal mecanismo de alargamento para as estrelas
Be, existem outras fontes responséveis pelo alargamento das linhas espectrais. Estes
mecanismos estao presentes nas linhas espectrais observadas pela equacao (3.20) e
possuem diferentes perfis. Em seguida, é discutida brevemente a origem de algumas

destas varias fontes de alargamento.
(a) Alargamento por pressao
Resulta das colisdes entre moléculas num géas. E descrito por um perfil Lorentziano:
A(AN) = ZHAN +a2), (3.21)
T

onde a; é o parametro que define a largura do perfil de Lorentz [73].

(b) Alargamento térmico

Devido aos movimentos dos dtomos absorvedores na fotosfera, as linhas de ab-
sor¢ao observadas sao um pouco deslocadas. Desde que este desvio seja propor-
cional & velocidade da particula e sua velocidade seja dada por uma distribuicao de

Maxwell, a curva de absorcao térmica é dada por uma Gaussiana:

1 AN?

[2KkT
A>\t: L
m

Aqui, k é a constante de Boltzmann, T é a temperatura e m é a massa do atomo.

o parametro A\, é dado por:

(c) Turbuléncia

Este alargamento é induzido por diferentes movimentos no gas fotosférico. De-
pendendo do tamanho das células de turbuléncia, estes efeitos sao chamados de:
- Microturbuléncia

Quando os movimentos na fotosfera sao em pequena escala. Pelo fato das velocidades
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3.3. OUTRAS FONTES DE ALARGAMENTO

de microturbuléncia serem muito pequenas comparadas aos outros mecanismos, elas

sao usualmente assumidas a terem uma forma Gaussiana isotropica:

1
Amzc(A)\) = m exp |:

onde, A\, é dispersao da distribuicao Gaussiana. Esse mecanismo é muito impor-

AN } | (3.23)

AN

mic
tante para determinacao de abundancia quimica.
- Macroturbuléncia

Este mecanismo é devido a movimentos em grande escala no gés fotostérico. O

espectro observado da macroturbuléncia é:

1 AN?
Apac(AN) = A P {— Az ] , (3.24)

mac

sendo, A\,,.c a dispersao da distribuicao Gaussiana.

(d) Efeitos instrumentais

Os perfis sao, como o nome sugere, "dependentes do instrumento", sendo en-
tao impossivel deduzir uma fungao de alargamento geral. Sao assumidos com uma
forma Gaussiana [74]. Através da largura a meia altura (FWHM?') desta gaussiana,

pode-se determinar a resolugao do detector.

No préximo capitulo é realizada a amostragem dos dados, bem como suas con-

figuragoes instrumentais.

LFull Width at Half Mazimum
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Capitulo 4

Amostragem dos dados

4.1 Instrumentacao e dados observacionais

Os dados obtidos nesse trabalho foram coletados durante as campanhas observa-
cionais de novembro/2002, setembro/2003, margo,/2004, fevereiro/2006 e fevereiro/2007
no Observatorio Pico dos Dias (OPD), pertencente ao Laboratorio Nacional de As-
trofisica (MCT/LNA), localizado em Itajuba/ Minas Gerais. Os dados utilizados
para deteccao de estrelas Be e determinacao dos parametros fisicos sao de setem-
bro/2003 e margo/2004. As observagoes realizadas em 2007 nao possuem boa qua-
lidade, devido a alta umidade durante a coleta dos espectros. A tabela 4.1, mostra

as missoes observacionais realizadas no OPD.
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4.1. INSTRUMENTACAO E DADOS OBSERVACIONAIS

Observagoes espectroscopicas de média resolugao e S/R foram realizadas com o
espectrografo Cassegrain e Coudé associados, separadamente, ao telescopio de 1,60
m Perkin-Elmer, juntamente com os detectores CCD ' WI098, WI101 e WI105,
dependendo da missao observacional.

Os dados observacionais deste trabalho estao divididos em dois grupos, con-
siderando a faixa espectral utilizada. Foram observadas no total, trinta e duas
estrelas, doze de NGC 4755 e vinte de NGC 6530, todas com magnitude V até 12.
A primeira amostragem, consistindo de doze estrelas de NGC' 4755 e quatro de NGC
6530, possui cobertura espectral de 5325-7675 A, com comprimento de onda cen-
tral situado em 6563 A 2, que corresponde ao Hey, estes dados foram obtidos com a
camera CCD WI105 de 2048 x 2048 pixels e uma rede de difra¢ao de 600/500 1/mm,
eles possuem média resolugao (R ~ 12000), média relacao sinal-ruido (= 100) e es-
cala de dispersao de ~ 0,11 nm/pixel. A segunda amostra, de vinte e sete estrelas,
com comprimento de onda central em 4650 A3, sendo sete estrelas de NGC' 4755
e vinte de NGC 6530, tem cobertura espectral de 3450-5840 A, foram detectadas
com o CCD WI105 e possuem a mesma configuragao da primeira amostra. Dessa
segunda amostra, somente dezesseis (seis de NGC' 4755 e dez de NGC' 6530) estrelas
tiveram seus parametros fisicos calculados, das estrelas restantes foram determina-
dos os vseni através de um programa elaborado nesse trabalho.

As tabelas 4.2 e 4.3 indicam, respectivamente, os dados no azul e no vermelho,
das estrelas alvo dos aglomerados jovens abertos estudados aqui.

O espectrografo Cassegrain dispoe de duas fontes de linhas. Uma lampada de
He + Ar quente que apresenta linhas de HeI, ArI e ArII. A segunda fonte é uma
lampada de Neonio utilizada geralmente como fonte de calibracao em média dis-
persao. A lampada de Neonio é ttil apenas em algumas regioes do espectro (prox-
imidades do hidrogénio, por exemplo). Esta fonte apresenta linhas de Argonio e
Kriptoénio. O Coudé é um instrumento que fornece resolugao espectral bastante el-
evada e com grande estabilidade, esse espectrografo dispoe de fontes de linhas de

Torio e Argonio [75].

L Charge-Coupled Device
20s dados observados neste A central serdo denominados como obtidos no vermelho.

3Dados no azul.

51



INSTRUMENTACAO E DADOS OBSERVACIONAIS

4.1.

eurded ewixoid vU BNUIIUOD

0¥84-09¥€ €003/ LAS 996 ¢ LT 1T VG- ¢ VT ¥0 81 O\ Td 090 0€99 DON

0¥8G-04¥€ 7005/ IVIN 168 ¢ LT 98 ¥~ ¢ €¢ 70 8T dA ¢d 640 0€99 DON €€0s1€ dH

0¥8G-047€ €00%/LAS 9.6 ¢ 01T ¥e- ¢ €C 10 8T 9\ ¢d 860 0€99 DON

€16G-L86€  €00/IdS 606 ST IG¥g ¢ 12 V0 8T OUA GTd 950 059 DHN

0¥84G-04¥€ 7002/MVIN  ©9°L 4 GT 11 ¥4~ p LT 1 Bl 64 G¥0 0€99 DON

0¥85-047€ 700/ UVIN S€'0T ¢ SF 1676~ ¢ IT 70 8T 9\ €d ¢€0 0€99 DON

0784-09¥€ 700C/IVIN 0L ¢ GF 8T ¥G- ¢ 09 €0 8T A €4 600 0€99 DON 918791 dH

0¥84-09¥€ 7003/IVIN  TT1°L ;GG ST ¥&- 4 G€ 6G LT LO ¢00 0€99 DON 9€Sv91T dH
z 0€99 DON

0¥84-047€ 7003/ IVIN 896 ¢ LV €C 09- ¢ 9€ €5 ¢T A ¢cd 81V GGLY DON

0¥84-09¥€ 7003/ IVIN 866 ¢ L1 €¢ 09- ¢S €S ¢l OUAT ¢d 90€ SGLY DON

0¥84-04¥€ 7003/IVIN 886 ¢ 91 GC 09- ¢ &S €S ¢l A god 10C GGLY DON

0¥85-047€ 700/ IVIN 10T ¢ 00 2% 09- ¢ 9% €5 oI A Td €T SGLY DON

0¥84-09¥€ 700C/IVIN 998 ¢ €1 16 09- ¢ 6€ €C &I III 1d Q0T GSLV OON

0¥84-04¥€ 7003/ IVIN 106 ¢ 8C ¥Z 09- ¢ 8G €6 ¢1 [T ¢d 900 9GLY DON

0¥8G-04¥€ 700G/ IVIN  9L°C ¢ LV 6T 09- ¢ GG €S oI Bl 64 100 SG.V DON VO6TIT dH
¢ 99V DON 1 UH

A/NVSEEQOO eoody A (swso) 10 (swsy) 10 TeI00dSH odif, 032[qO

52



INSTRUMENTACAO E DADOS OBSERVACIONAIS

4.1.

'GGLY DON © 0829 DON Op SEPRUOWD[oS g SB[o1)s0 op

‘Inze op ovidar vu ‘seotdoosorydadse soodearssq() g § RPR],

‘[92] og6Td -7 ‘0002r -¢ ‘ogdeurpa :@f ‘ejor ogdusdsy ol

‘2sDqDIVP YAGHAM

i ‘2sDQDIDQ POLWOUONSY qVENIS ‘p

0¥84-047€
0¥84-09¥€
0¥8G-04¥€
0¥85-047€
0784-09¥€
0¥84-04¥€
0¥84-04¥€
0¥84-047€
0¥84-09¥€
0¥8G-04¥€
0¥85-047€
0¥84-04¥€

7002/ VN
€002/ LS
7002/ 9VIN
€002/ LS
7002/ 4VIN
€002/ LS
€002/ LS
€002/ 1LAS
7002/ 9VIN
€002/ LS
€008/ LS
£00¢/ LAS

189
8L°0T
098
086
GG'8
0501
076
L9°0T
1€'8
6701
L1°0T
6201

v OT ¥C ¥¢-
¢ GV ¢C Ve
¢ 69 61 ¥¢-
¢ 10 CC V¢~
v 69 6 V¢
¢ ¥V 81 V¢~
¢ Gl €C V¢~
¢ 9C 9C V¢
¢ €V 1C V¢
¢ 09 ¢C V¢
¢ GV 0C V¢~
¢ 09 0¢ ¥¢-

v 90 €0 8T
¢ 07 70 8T
¢ 9€ 70 8T
¢ V€ 70 8T

» 9263 T ST

¢ €€ 70 8T
¢ €€ 70 8T
¢ 6C 70 8T
¢ 8¢ 70 81
¢ LG V0 8T
¢ 9C 70 8T
¢ V¢ 70 8T

A §90
OUA 7d
UAT ¢d
OUA 7d
A g'od
oUA G'zd
oA T4
oA G'zd
UAT ¢d
oA ¢
odA ¢d
oA ¢d

1orregue euiSed ep oedenurjuod

81T 0€99 DON
660 0€99 DON
€60 0€99 DON
980 0€99 DON
G480 0€99 DON
€80 0€99 DON
080 0€99 DON
7.0 0€99 ODON
€L0 0€99 DON
0L0 0€99 DON
990 0€99 DON
190 0€99 DON

¢S099T dH

1c0STe dH

€e6v9T dH

1€0STE dH

53



INSTRUMENTACAO E DADOS OBSERVACIONAIS

4.1.

"GGLT DHN @ 0€G9 DHN 9P SePRUOIIAES ¢ SR[I)SO 9P ‘Off[ouLIoa op orIdal vu ‘seotdgosoryoadse saodeatasq() :¢'§ BOJR],

‘[92] og6Td -¥ ‘0002r -¢ ‘ogdeurpaq @i ‘ejor oedusdsy vl

‘2sDqDIVP YAGAM

i, 28DQDID POMUOUOMSY AV EINIS

GL9.-GTES  TO0T/IVIN  L8'9 0T VT ¥g- 4 LTSI A §'90 8TT 0€S9 DHN cS0S9T dH

GL9L-GcES 700G/ MVIN  ©9°L 4 GF 1 - y IT T Bl 64 Gv0 0€S9 DON G98V9T dH

GL9.-GCES P0G/ MVIN  L0°L ¢ GF QT 76~ ¢ LG €0 8T 9A €d 600 0€99 DON 9I8Y91T dH

GL9L-GCES 7003/ IVIN  TT°L ;ST ST ¥&- 4 G€ 6C LT LO ¢00 0€99 DON 9€SY91T dH
z 0€G9 DON

GL9.-GCES 700G/ MVIN 896 ¢ LV €C 09~ ¢ 9€ €S &1 A ¢d 8TV CGLY DON

GL91-Gees 7003/ IVIN 866 ¢ L1 €C 09- ¢ ¢C €S ¢T QUAT ¢d 90€ GGLY DON

GL9L-GCES 700G/ IVIN  0G°0T ¢ 1€ 16 09- ¢ €6 €5 aT UA ¢d 0T¢ SGLY DON

GL9L-GcES 700/ IVIN  GG'0T ¢ ¥ 1¢ 09- ¢ 8V €¢ oI A Td €0¢ GGLY DON

GL9.-Gces 700G/ MVIN  ¢0°0T ¢ 6S 13 09- ¢ 6C €S &1 A Td ¢0C 99LY DON

GL9L-GCES 7003/ IVIN  8€'6 ¢ 9T GC 09- ¢ ¢C €S oI A god 10C GSLY DON

GL9L-GcES 7003/ IVIN FT°0T ¢ 003G 09- ¢ 92 €5 &T A Td €T SGLY DON

GL92-GcES P00C/MVIN 069 92 16 09- ¢ 8¢ €S &1 qr ¢'1d 90T SGLY DON VeOLIT dH

GL91-Gees 7003/ IVIN 998 ¢ €1 13 09- ¢ 6€ €S ¢T IIT 1d GOT 99LY DON

GL9L-GCES 700G/ IVIN  T0'6 ¢ 8S 75 09- ¢ 8S €5 &T IIT ¢4 900 SGLY DON

GL9L-GCES 700G/ MVIN  G6'C ¢ L& T 09- ¢ 6F €S &1 el €d ¢00 SSLVOON €LOTIT dH

GL9.-GCES P0G/ MVIN  9L°C ¢ LV 61 09- ¢ GG €S &1 Bl 64 100 G4LY DON VO6TIT dH
¢ $9LYV DON 1H

QNV RIN}IOCO)) eoodyy A (o) 19 (ssy) 10 ¢ [81309dso odif, 032[qO

o4



Capitulo 5

Métodos e resultados

Como descrito no capitulo 4, as estrelas sao separadas em grupos, com relacao
a regiao espectral observada. Neste capitulo sao identificadas as estrelas que apre-
sentam linhas de Balmer em emissao (segdo 5.1) e sdo determinados os parametros
fisicos de estrelas B e Be com os dados obtidos no azul (segao 5.3). O estudo de
estrelas do tipo espectral B se torna importante, porque, como sao muito brilhan-
tes e quentes e suas atmosferas nao sao dificeis de serem estudadas, até mesmo as
mais distantes das estrelas deste tipo espectral podem ser observadas para deter-
minar sua composicao quimica. Elas podem ser utilizadas como investigacao para
estimar abundancias quimicas das regides que estao longe da vizinhanca solar. A
determinacao dos parametros fisicos completa uma parte da etapa para estudos de
evolugao e sismologia estelares. A velocidade rotacional projetada (vseni), é im-
portante para analises sismologicas, principalmente para distinguir periodicidades
associadas com a rotagao daquelas relacionadas as PNR e sao aplicadas também,
para estudos de atividade estelar e formacao dos envelopes circunstelares. Os pa-
rametros temperatura efetiva e gravidade, permitem um posicionamento seguro das
estrelas no diagrama HR e sao utilizados também para determinar a luminosidade
bolométrica (L), idades e massas das estrelas. Enfim, um bom conhecimento das
propriedades fisicas basicas das estrelas Be é crucial para o desenvolvimento da

teoria da estrutura e evolugao estelar [77].
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5.1. ESTUDO DE ESTRELAS BE EM NGC 4755 E NGC 6530

5.1 Estudo de estrelas Be em NGC 4755 e NGC
6530

Nesta se¢ao, sao analisados os resultados obtidos na faixa do vermelho e do
azul, afim de identificar quais estrelas apresentam ou nao o fenémeno Be. Para
isto é apresentado o método utilizado para reducao dos dados nas estrelas do tipo

espectral B, selecionadas dos aglomerados NGC 4755 e NGC' 6530.

NGC 4755

NGC 4755, também conhecido como Caixinha de Joias ! ¢ um aglomerado jovem,
rico em estrelas do tipo espectral B, possuindo uma tnica estrela supergigante do
tipo M, situadas proximas ao plano galactico.

Este aglomerado, também conhecido como Kappa Crucis, contém aproximada-
mente cem estrelas e tem em torno de dezesseis milhdes de anos. NGC 4755 (figura

5.1) esta a 7500 anos-luz da Terra.

Figura 5.1: NGC 4755 (Caixinha de Joias) |78].

1a(2000): 127 53m 40% e §(2000): - 60° 22™ 05° [76]
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5.1. ESTUDO DE ESTRELAS BE EM NGC 4755 E NGC 6530

NGC6530

NGC 6530 ou Collinder 362 2, 3, ¢ um aglomerado aberto extremamente jovem
que se formou do material da Nebulosa da Lagoa (M8 - figura 5.2) esté situado
no interior dela, que se encontra na constelacao de Sagitario, proxima ao centro
galactico. Tem aproximadamente sete milhoes de anos e esta a 4500 anos-luz da

Terra.

NGC6523
p : hidl NGCG6530

Figura 5.2: M8 (Nebulosa da Lagoa), obtida no Observatoério Astronémico da UEPG, com
o telescopio RCX400 de 16". No lado esquerdo encontra-se NGC' 6523 e a direita aparece
NGC 6530, que é estudado nesse trabalho.

2Nomenclatura deste aglomerado no catalogo Collinder
3a(2000): 18" 04™ 31° e §(2000): - 24° 21™ 30° [76]
40 prefixo M e seu respectivo algarismo romano designa a classificacdo de Nebulosas e Galaxias

pelo Catalogo Messier.
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5.2. PROCESSAMENTO DOS DADOS

5.2 Processamento dos dados

Os perfis espectrais foram processados com o pacote IRAF 5 distribuido pelo
NOAO °, o qual é operado pela Association of Universities for Research in Astro-
nomy - AURA, Inc., sob acordo cooperativo com a National Science Foundation. Os
dados sao processados utilizando as diversas formas de exposi¢cao para calibragoes
feitas todas as noites. Essas exposigoes consistem em divisoes de bias (figura 5.3),
que sdo imagens com tempos de exposicao nulos, e flatfields (flats- figura 5.4),
que precisam ser obtidos expondo o CCD a uma tela uniforme iluminada por uma
lampada incandescente dentro da ctpula. Os espectros provenintes do LNA tém o
formato fits. Na redugao dos dados o primeiro passo é converter os arquivos fits para
o formato do IRAF (*.pix e *.imh, que sdo as imagens e seus cabegalhos, respectiva-
mente) utilizando a task rfits. Apos a conversao dos formatos é muito importante
a analise de todas as imagens, para a qualidade dos espectros finais. Com as tasks
zerocombine e flatcombine combinam-se bias e flats, respectivamente, afim de
obter a média de cada um. Entao, o flat médio é normalizado através da task res-

ponse.

Figura 5.3: Exemplo de um bias.

5 Image Reduction and Analysis Facility
6 National Optical Astronomy Observatory
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5.2. PROCESSAMENTO DOS DADOS

Figura 5.4: Exemplo de um flatfield.

Todas as imagens devem ser recortadas com tamanho apropriado, para isso é apli-
cada a task ccdproc em cada uma delas. As imagens de flats irdo remover os ganhos
multiplicativos (diferencas de ganho pixel a pixel) e variages de iluminagdo através
do CCD. As imagens precisam ser subtraidas dos bias, para reduzir a radiagao
de fundo da CCD e entao divididas pelo flat médio normalizado (ccdproc). Em
seguida, deve-se fazer o tratamento dos espectros das lampadas de He-Ar (utilizada
para espectros na regiao do azul) e Ne-Ar (para espectros na faixa do vermelho)
(ccdproc), depois extrair os espectros das estrelas e lampadas de calibra¢ao com a
task apall, afim de transformar os espectros bidimensionais do C'CD em espectros
unidimensionais (contagens x pizels) através de uma média ponderada das contagens

na direcao espacial. Podendo-se nesta etapa definir alguns parametros como:
e 0 ajuste das contagens de fundo do CCD;

e 0 limite minimo das contagens que podem ser consideradas na soma que re-

sultara no espectro unidimensional;

e a funcdo usada na busca dos maximos de contagens ao longo da dispersao (pois

em geral o espectro da estrela nao esté totalmente alinhado com o CCD) [§].

Em seguida, deve-se fazer a calibracao do comprimento de onda dos espectros es-

telares (task identify) utilizando coeficientes de ajuste polinomial de alta ordem
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para comparagao espectral. Para as lampadas de He-Ar e Ne-Ar, o IRAF ja possui
uma lista com as linhas mais importantes, de modo que é necessario apenas apontar
algumas linhas com o cursor, e as demais serao indicadas automaticamente. Du-
rante as observagoes no Cassegrain, podem ocorrer variagoes nas posicoes das linhas
espectrais sobre o C'CD, entao é costume realizar-se um conjunto de medidas da
lampada de calibracao durante a noite. Assim, é necessario fazer uma interpolacgao
dos diversos espectros de referéncia com a task refspectra.

Apos calcular a data juliana (JD) e a data heliocéntrica (HJD) com a task setjd,
pode-se converter os eixos horizontais dos espectros de pixel para comprimento de
onda (A) através da task dispcor. Em seguida, deve-se mudar o referencial do
observador para o Local Standard of Rest (LSR) por meio da task rvcor, corrigindo
os espectros do movimento do centro da Terra em relacao ao baricentro Terra-Lua,
do movimento do baricentro Terra- Lua em relacao ao centro do Sol e do movimento
do Sol em relagao ao LSR. A task rvcor atualiza os headers das imagens com a
velocidade do LSR (VLSR) e com a velocidade heliocéntrica (VHELIO). A corregao
efetiva dos espectros para o LSR é realizada em seguida com a task dopcor [§]. A
visualizacao e a normalizacao dos espectros é realizada através da task splot e, por
fim, a determinacao do continuo é feita com a task continuum.

Como resultado final do processo de redugao dos dados, obtém-se um grafico
de comprimento de onda (A) pela intensidade. A figura 5.5 representa o espectro
final normalizado de NGC 4755 001 e a figura 5.6 mostra o espectro normalizado
encontrado para NGC 4755 306, esta estrela mostra uma forte emissao no Ha, sendo
entao catalogada como uma Be.

Das trinta e duas estrelas estudadas nesse trabalho estao catalogadas na base
Mermilliod como Be: NGC 4755 306, NGC 6530 009, NGC 6530 032, NGC 6530
056, NGC 6530 058, NGC 6530 060, NGC 6530 061, NGC 6530 066, NGC 6530
070, NGC 6530 074, NGC 6530 086, NGC 6530 099 [76]. Das dezesseis estrelas
observadas no vermelho, foi encontrada somente uma com emissao no Ha: NGC
4755-306 (figura 5.6). Para os dados no azul, foram encontradas onze estrelas com
emissao no HB (que corresponde a 4860 A): NGC 6530 009, NGC 6530 032, NGC
6530 056 (figura 5.7), NGC 6530 058, NGC 6530 060, NGC 6530 061, NGC 6530
066, NGC 6530 070, NGC 6530 074, NGC 6530 086, NGC 6530 099. E todas essas

estrelas emitindo no azul sao de NGC 6530, que é a freqiiéncia esperada de estrelas
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NGC 4755 001
I I

Intensidade
|

5500 6000 6500 7000 7500

Comprimento de onda (&)

Figura 5.5: Espectro final normalizado de NGC 4755 001. Ele é resultado do processa-
mento realizado com o pacote IRAF, onde foi utilizada a seqiiéncia de redugao citada ao

longo do texto. Esta estrela nao mostra emissao no Ha. E uma estrela B "normal".

Be para esse aglomerado.
As outras estrelas que nao mostram qualquer emissao nas linhas de Balmer, no
presente trabalho, nao necessariamente deixam de ser Be, pois pode ser que venham

a apresentar o fenémeno no futuro, devido a sua variabilidade.
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NGC 4755306
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Figura 5.6: Espectro final normalizado de NGC 4755 306. A forte emissao no He, indica

que esta estrela apresenta o fenémeno Be.
5.3 Determinacao dos parametros fisicos de estrelas

B e Be

Neste trabalho, foram obtidos os parametros fisicos das estrelas B e Be, como:
vseni, Ty e log g, através de um modelo de atmosferas NLTE, elaborado pelo Prof.
Dr. Ronaldo Savarino Levenhagen, o qual realizou os calculos [12,77,79]. Para
determinacao destes parametros, sao utilizados os dados obtidos na regiao do azul
(tabela 4.2). Apos a redugao dos dados utilizando o pacote IRAF (segao 5.2), os
parametros fisicos sao determinados basicamente através de trés passos, como segue

abaixo.

vseni

Para o calculo da velocidade rotacional projetada, é utilizado o método da trans-
formada de Fourier [65,66]. Primeiramente ¢ feita uma suposi¢do inicial de vseni

através do primeiro zero da TF dos perfis de linha de HeI 4471 A [65,66]. Isto é
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NGC 6530 56
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Figura 5.7: Espectro de NGC 6530 56 em emissdao no H, indica que esta estrela apresenta

o fendmeno Be.

baseado na relagao entre vseni e as freqiiéncias onde a TF atinge um minimo (figura
5.8). A linha de HeI 4471 A ¢ a mais usada para esta analise porque, além de ser
a mais intensa entre as linhas de HeI na faixa de comprimento de onda estudada
no espectro optico de estrelas O e B, é a menos afetada pelo forte alargamento da
pressao.

Para a determinacao da fungao de alargamento rotacional na forma da expressao
(3.16), foi adotada uma lei quadréatica de obscurecimento de limbo dada pela equagao
(3.14), onde sdo utilizadas correges de segunda ordem de forma a obter resultados
mais precisos [72| . Entéo, a TF desta funcao de alargamento é dada pela equacao
(3.17). Os valores de vseni sao estimados da razao do primeiro zero da TF do perfil
de alargamento (o) e o primeiro zero da TF do perfil observado («;), pela equagao

(3.19).

63



5.3. DETERMINACAO DOS PARAMETROS FISICOS DE ESTRELAS B E BE

]I:H:IIII: ———
o
5 I:I.iCIIIIE— \‘ -
)
E | '/ II| [\II
- ]
- 00100f IRy =
I VA
E n
2 0.0010F ' -
B |
0.0001 e R
0,01 0.10 1.00
Fregiénsia (c/ A)

Figura 5.8: Exemplo da transformada de Fourier de Hel 4471 do perfil de linha de HD
10144. O primeiro zero corresponde ao primeiro minimo relativo da transformada [77]

(modificado).

Temperatura efetiva e gravidade

Depois da determinacao de vseni, é feita uma estimativa inicial da Ty e g por
ajuste de linhas de Balmer e razoes de larguras equivalentes das linhas de HeII/Hel,
SIIII/SiII, OIII/OII, NIII/NII. Para isto, foram utilizados modelos de atmos-
feras LTE 7 [80]. Este processo origina uma série de curvas no plano (7T, log
g), conhecido como diagrama de Kiel (figura 5.9), essas curvas interceptam uma a
outra, delimitando regioes de possiveis solucoes, onde a melhor é representada pelo
seu baricentro. O ajuste dos perfis das linhas de Balmer produz uma série de lin-
has quase paralelas entre si, enquanto que as de He e Si produzem curvas que as

interceptam.

"Local Thermodynamic Equilibrium
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Figura 5.9: Exemplo do Diagrama de Kiel com as solugoes de temperatura e gravidade

da estrela HD 127972 [12].

Ajustes com perfis tedricos

Estimados os valores iniciais dos parametros fisicos, é realizado um ajuste mais
detalhado nas linhas, com perfis tedricos sintetizados com o programa SYNSPEC
FORTRAN na faixa espectral de 4000-5000 A de uma grade de modelos de atmos-
feras NLTE gerados com o codigo TLUSTY [81,82]. O procedimento de ajuste
é fornecido com modelos calculados para um espaco de pardmetros em torno de
um conjunto inicial (wseni, Te.f, log g¢), utilizando o algoritmo downhill simplex
(AMOEBA) [83]. Para estrelas Be com rotacao lenta (vseni < 100 Km/s), a emis-
sao no perfil de linha H~ esté freqiientemente presente. Esta emissao causa algumas
incertezas no procedimento de ajuste das linhas com modelos. Nestes casos, ¢ uti-
lizado o método encontrado em [62|. Neste, escolhendo dois pontos z; e 2 no

espectro, um terceiro ponto é dado por:

T3 = \/ (1‘1.232), (51)
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com x;=\; - A, onde \. representa o comprimento de onda do perfil observado. Por

definicao, os valores ordinérios relacionados a 1, 2, e a3 sao dados através de:

yi = —[n ™ (X)), (5.2)

onde ¢°* é o perfil observado. O perfil final ajustado ¢(\) é da forma:
p(A) = exp(=[p(A = X)? + 8] ), (5.3)

que é o perfil de linha empirico, as constantes p, ¢ e b estao relacionadas por:

(y1y2 - yz’%)
(1 + y2 — 2y3)’

b:

In(y; — b) = qglnx; + p.

No processo de Chauville, a componente em emissao é separada do perfil obser-
vado através da determinacao do perfil fotosférico de fundo usando o perfil de linha

empirico dado pela equagao (5.3) (figura 5.10) [62].

Intensidade

HD 58343

920119
0.6 | | 1 | 1 | 1

4320 4330 4340 4350

Comprimento de onda (E&)

Figura 5.10: Perfil da linha Hv, onde a componente fotosférica foi ajustada usando o

perfil de linha empirico da eq. (5.3) [62].
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5.4. CALCULO DE VSENI POR TF E FWHM

Na literatura, estao determinados os parametros fisicos de somente quatro estre-
las da amostra desse trabalho: NGC 4755 001 / HD 111904 [90], NGC 4755 006 90|,
NGC 6530 009 / HD 164816 [12] e NGC 6530 118 / HD 165052 [12]. Assim, aqui, os
parametros fisicos das doze estrelas restantes, sao determinados pela primeira vez.

Como esperado, os valores para T,y e vseni sao grandes para muitas estrelas B e
Be estudadas, ja que sao objetos muito quentes e rapidos. Também as estrelas early-
type(06.5-B2) catalogadas, mostram uma 7. maior do que as late-type (B3-B9).

Os resultados mais significativos para temperatura e velocidade sao de:

e NGC 6530 002 / HD 164536, com:
T.r = 40000 K, vseni = 360 Km/s e log g = 4,05 dex e

e NGC 4755 105, com:
Ter = 32100 K, vseni = 251 Km/s e log g = 4,05 dex,

ambas catalogadas como estrelas B.

5.4 Calculo de vseni por TF e FWHM

Nesse trabalho foi elaborado um programa no ambiente IDL 8, com a finalidade
de comparar os valores obtidos para vseni a partir do método utilizado em [12].
O programa calcula a velocidade rotacional dos espectros por TF sendo, entao,
identificado o primeiro minimo (o) da transformada de Fourier (figura 5.11) e esse

valor inserido na equagao (3.18):
—wvsenio; = 0, 660.
c

Ainda nesse programa é calculado o vseni pelo método de FWHM- Largura a
meia altura, no qual é ajustada uma gaussiana na linha espectral escolhida a ter a
sua largura a meia altura determinada. Para isso, é fornecido ao programa a seguinte
equacao:

cFWHM

vseni = (I 2)17 (5.4)

onde ¢ é a velocidade da luz, FWHM ¢ a largura a meia altura da linha espectral

escolhida e A, é o comprimento de onda central [91]. A figura 5.12 mostra ajustes

8 Interactive Data Language
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Transformada de Fourier (u.a)
|
s

bIIIIIIIII|IIIIIIIII|IIIIIIIII|IIIIIIIII
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Freqiiéncia (C—EL )

Figura 5.11: Transformada de Fourier da linha de HeI 4471 de NGC 6530 009, onde o
primeiro zero (o1), corresponde ao 7° minimo da transformada. O valor encontrado para

vseni dessa estrela, pelo método da TF ¢é de ~ 313 Km/s.

encontrados, utilizando gaussianas nos perfis de linhas de HeI 4471 e Hy 4340 A, afim
de se determinar os valores de FWHM. Entao, para analise dos valores encontrados
de vseni para as estrelas da amostra no azul, os resultados obtidos por TF sao
designados como vseni [TF| e os calculados por FWHM sao denominados como
vseni [FWHM]. A tabela 5.2 mostra os valores encontrados para vseni através dos
métodos utilizados no programa elaborado no IDL e ainda compara esses valores
com os obtidos pelo algoritmo AMOEBA. Em ambos os métodos desenvolvidos no
IDL, foram utilizadas linhas de HeI, MgII e Hj3, para o calculo de vseni.

Os valores de vseni obtidos a partir dos métodos FWHM e TF, para NGC 4755
sao representados na figura 5.13 e nota-se que para altas velocidades (> 250 Km/s)
os valores de vseni| FWHM]| sao maiores que os vseni|TF|. Para NGC 6530 (figura
5.14) observa-se que para a velocidades menores que 300 Km/s, o método FWHM
mostra valores menores de vseni que o da TF.

As figuras 5.15 e 5.16 comparam os dados desse programa, com os valores de

vseni determinados na segao 5.3 que s@o representados como vseni [AMOEBA|. Nas
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NGC vseni (Km/s) wvseni (Km/s) vseni (Km/s)
|[FWHM]| ITF [AMOEBA|
NGC 4755 001 188 £ 9 204 180 £ 20
NGC 4755 006 238 £ 10 170 255 £ 20
NGO 4755 105 304 £+ 10 263 251 £ 25
NGC 4755 113 323 £ 8 308 300 £ 35
NGC 4755 201 374 £ 9 320 300 £ 35
NGC 4755 306 309 = 10 298
NGO 4755 418 291 £ 12 264 295 £ 20
NGC 6530 002 407 £ 9 318 360 £ 35
NGC 6530 009 256 £ 9 199 95 £ 15
NGC 6530 032 359 £ 9 293 300 £ 30
NGC 6530 045 232 £ 7 169 200 £ 25
NGC 6530 056 247 £ 8 210 250 £ 30
NGC 6530 058 2564 £ 8 352
NGC 6530 059 412 £ 11 289 280 £+ 30
NGC 6530 060 394 £ 11 354
NGC 6530 061 143 £ 6 121
NGC 6530 066 318 £ 11 267
NGC 6530 070 398 £ 12 301
NGC 6530 073 333 £ 10 238 333 £ 10
NGC 6530 074 369 = 6 354
NGC 6530 080 359 £ 7 380
NGC 6530 083 415 + 10 265
NGC 6530 085 295 £ 11 322 280 £ 30
NGC 6530 086 021 £ 11 347
NGC 6530 093 414 £ 8 214 350 £ 33
NGC 6530 099 295 £ 10 312
NGC 6530 118 343 £ 7 297 125 £ 22

Tabela 5.2: Tabela com os valores encontrados para vseni. As colunas 2, 3 representam
os vseni obtidos com o método FWHM, método da transformada de Fourier e a tltima

coluna traz os dados calculados com o algoritmo AMOEBA.
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Figura 5.12: Ajustes utilizados no método FWHM para o calculo de vseni. As linhas
amarelas representam os ajustes de gaussianas e as linhas solidas sao os perfis de HeI 4471

e Hy 4340 A.

figuras de 5.15 nota-se uma correlacao entre as velocidades obtidas pelos métodos
apresentados, com exce¢ao de duas estrelas em cada figura.

Na parte superior da figura 5.16, os valores encontrados para vseni, a partir do
método FWHM sao maiores que os do AMOEBA, para velocidades em torno de
250 Km/s. E na figura inferior, h4 uma dispersao das velocidades obtidas a partir
do AMOEBA e da TF. Mesmo com o pequeno numero de pontos em cada figura
apresentada para a comparacao das velocidades de rotacao, pode-se tirar conclusoes
a respeito dos métodos apresentados nesse trabalho. Como resultado geral, dos dois
métodos utilizados no ambiente IDL para o calculo de vseni das estrelas, o que
mostrou resultados mais consistentes com os do algoritmo AMOEBA, foi o método
FWHM. O método onde é utilizado o algoritmo AMOEBA para determinacgao dos
parametros fisicos é o mais preciso, porque considera o obscurecimento de limbo e
o alargamento rotacional. No método da TF, erros podem ter ocorrido na determi-
nacao do primeiro zero da transformada de Fourier.

Todas as estrelas de NGC 4755 da amostra no azul (tabela 4.2) possuem a ve-
locidade rotacional determinada na literatura [76]. Das dez estrelas no azul de NGC
6530 (que nao tiveram seus parametros fisicos calculados pelo algoritmo AMOEBA),
somente duas tém o wseni determinado na literatura: NGC 6530 009, NGC 6530

118 [12,76]. Desta forma, as oito estrelas restantes tém suas velocidades rotacionais
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Figura 5.13: Velocidades rotacionais projetadas calculadas no programa IDL, através dos

métodos TF e FWHM para as estrelas da amostra de NGC 4755.

projetadas calculadas pela primeira vez, nesse trabalho. Existe muita discrepancia
para os valores de vseni na literatura, isso se deve aos diferentes métodos utilizados
para determinacao das velocidades de rotacao das estrelas. Por este motivo, nao
cabe nesse trabalho, realizar uma comparacao entre as velocidades apresentadas na
literatura com as obtidas aqui.

Os valores de temperatura efetiva e gravidade determinados da anélise das linhas
espectrais, permitem nao somente um modelo razoavel das linhas observadas, mas
também um posicionamento seguro das estrelas estudadas no diagrama HR. As
figuras 5.17 e 5.18 mostram os diagramas HR das estrelas da amostra no azul (tabela
5.1) de NGC 4755 e NGC 6530. Esses diagramas foram obtidos através de dois
métodos:

1 - Interpolacao usando o modelo de Schaller
Sao construidas trajetorias evolutivas, assumindo a metalicidade como a solar (Z =

0,02) e os valores de log g sao obtidos a partir da equagao:
M L
log g = log — — log — +4logT.; — 10,6113, (5.5)
Mg Lo

que surge diretamente da lei de Stefan-Boltzmann.
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Figura 5.14: Velocidades rotacionais projetadas calculadas no programa IDL, através dos

métodos TF e FWHM para as estrelas da amostra de NGC 6530.

Sendo, MMQ ¢ a razao entre a massa de uma estrela e a massa solar, % é a razao
entre a luminosidade de uma estrela e a luminosidade solar, o modelo de Schaller

fornece tabelas com valores para esses parametros [92].

2- Método das corregoes bolométricas (CB)
Primeiramente, os valores das magnitudes visuais (V) (tabela 5.1) das estrelas, s@o

transformados para magnitudes absolutas (M,), a partir de:
V= M, = blog — + (5.6)
— M, =5log— + «, .
& 10pc

sendo d, as distancias das estrelas em parsecs ?, que aqui foram assumidas como
sendo as mesmas de seus aglomerados, desta forma, d (NGC 4755) = 1976 pc e d
(NGC 6530) = 1330 pc [6,76]. A extingao interestelar é representada por «, e foi
considerada zero para determinagao das magnitudes absolutas.

Depois, sao calculadas as magnitudes bolométricas, através de:

Moy = M, + CB7 (57)

Yunidade astronomica, representada por pe, onde, 1pc=3,0857 x10m.
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onde, CB sao as corregoes bolométricas encontradas na ref. [93].
Realizadas estas conversoes, os valores de log L/ L, sao calculados pela equagao:

O]
My, — Mo
Y

10gL/L@: 55

(5.8)

onde M?Dl e My, sao, respectivamente, a magnitude bolométrica solar e a de uma
estrela arbitraria [67].
O método 2, apresenta algumas limitagoes, por exemplo:

(i) Deve-se conhecer com precisao a distancia das estrelas (muitas vezes mal deter-
minadas),

(ii) Deve-se conhecer com precisao a extingdo interestelar (pois a extin¢do nao é
uniforme, varia ponto a ponto ao longo dos bragos da galaxia e depende também da
disténcia),

(iii) Estrelas Be emitem excesso de luminosidade devido ao envelope circunstelar.
Em outras palavras, as magnitudes (V) da literatura para essas estrelas possuem

uma componente devida ao envelope.

Nas figuras 5.17 e 5.18, observa-se que as estrelas das amostras encontram-se dis-
tribuidas ao longo da SP. No primeiro diagrama, para NGC 4755, as estrelas possuem
massas intermediarias (2,8 My < M < 18 M) e para o diagrama HR de NGC 6530,
nota-se que as estrelas possuem massas na faixa de 2,5 My < M < 30 M. A figura
5.19 mostra a correlagao entre o método 1 de calcular o log ¢g e a correcao para o
método 2 onde é feita a correcao bolométrica das magnitudes V publicadas para os
aglomerados. Esta figura, sugere que ha uma relacao entre os dois métodos. Estre-
las com log L/ L em torno de quatro apresentam diferengas pequenas, para valores
maiores ou menores que quatro, a correcao é linear. O fato dos pontos cairem perto
de uma reta, indica que a relacao nao é aleatéria. O ajuste linear encontrado para
ambos aglomerados, foi:

L
log— —log— =(3,1£0,6) —(0,84+0,2)log — , 5.9
o, I, ( )= ( ) I, (5.9)

que é representado pela linha cheia da figura 5.19. O erro do ajuste esta dentro de
lo dos ajustes individuais de cada aglomerado. A expressao mostrada acima pode

ser geral para o calculo de log % para as estrelas desses dois aglomerados.
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5.4. CALCULO DE VSENI POR TF E FWHM
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Figura 5.15: As figuras mostram a relagdo encontrada para wvseni pelo método da TF
e FWHM (IDL) contra os valores obtidos pelo algoritmo AMOEBA, para a amostra de
estrelas de NGC' 4755.

I6)



5.4. CALCULO DE VSENI POR TF E FWHM
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Figura 5.17: Localizagao das estrelas da amostra no azul, de NGC' 4755, no diagrama HR

(Tef, Log L/Lg) com estagios evolutivos (linhas tracejadas), calculados a partir de [92].
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Figura 5.18: Localizagao das estrelas da amostra no azul, de NGC 6530, no diagrama HR
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Correlagdo Log(L/Lsol)
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Capitulo 6

Conclusoes finais e perspectivas

A rotagao é um dos parametros estelares fundamentais. Existem muitos mecanis-
mos capazes de alargar os perfis espectrais, sao alguns deles: alargamento rotacional,
alargamento por pressao, alargamento térmico e perfis instrumentais. Para estrelas
Be, se torna muito importante o alargamento rotacional, pelo fato de girarem rapi-
damente. A analise de Fourier é aplicada para determinagao de vseni, onde somente
com o primeiro zero da transformada é possivel determinar esse parametro.

Nesse trabalho, foram estudadas trinta e duas estrelas do tipo espectral B, se-
lecionadas dos aglomerados NGC 4755 e NGC' 6530. Em uma primeira etapa, foi
realizada uma anélise das estrelas que apresentam o fenomeno Be. Depois, foram
determinados os parametros fisicos de estrelas B e Be utilizando as linhas de Hel
4471 e MgIT 4481 A. Foi realizada, ainda, uma comparacao entre os valores de vseni
calculados com o algoritmo AMOEBA e os valores obtidos com os programas elabo-
rados no IDL. Para altas velocidades (~ 300 Km/s), ha superestimativas do método
FWHM, para ambos os aglomerados, mas para velocidades inferiores a 300 Km/s ha
consisténcia entre os valores de vseni obtidos com o método FWHM e AMOEBA.
As estrelas que nao apresentam emissao nesse trabalho, nao necessariamente deixam
de ser Be, pois, como sao variaveis, podem vir a apresentar o fendémeno no futuro.

Para NGC 4755, restam ainda algumas estrelas do tipo espectral B para serem
observadas. Contudo, a maioria das estrelas do tipo espectral B de NGC 6530 ja
foram observadas e reduzidas, mas encontram-se em processo de analise quanto aos
parametros fisicos que caracterizam suas fotosferas. Obviamente mais observagoes

precisam ser realizadas, em ambos os aglomerados NGC 4755 e NGC 6530, para a
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possivel deteccao de um maior niimero de estrelas Be e também para uma conclusao
sobre os estagios evolutivos dessas estrelas.

Mesmo com o grande niimero de trabalhos publicados sobre estrelas Be, tanto
tedricos como observacionais, permanecem ainda muitos problemas em aberto para
serem solucionados, afim de fornecer um entendimento mais completo das diferen-
tes peculiaridades destas estrelas. Até mesmo questoes fundamentais ainda nao sao
respondidas satisfatoriamente, tais como:

- qual o mecanismo fisico responséavel para a formagao do envelope?
- o fenémeno Be ¢é um estagio evolutivo especial na vida de qualquer estrela B, ou

depende das condi¢oes de formagao da estrela?

A deteccao de pulsagoes nao radiais em estrelas early-type, permite obter infor-
magcoes do interior dessas estrelas, porque a propagacao das PNR depende da fisica
da estrela no interior de sua cavidade. Mas somente observagoes a longo prazo, livres
da turbuléncia atmosférica e interrupgoes diarias e com uma precisao nunca antes
atingida, tornara possivel detectar pulsagoes esperadas em estrelas Be late-type. O
satélite CoRoT esta atualmente realizando medidas com essas caracteristicas.

Desta forma, mais estudos precisam ser realizados, tanto observacionais quanto
tedricos, para desvendar os mistérios e variabilidade das estrelas Be.

Para um trabalho futuro, podem ser estudadas tanto a composicao quimica das
estrelas B e Be, como a estimativa de idades estelares, para isso sera analisado um

ntimero maior de estrelas B dos dois aglomerados jovens estudados aqui .
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