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vResumo
Neste trabalho, analisamos a distribuição de abundânias de Hélio nodiso galátio e obtivemos, pela primeira vez, o gradiente radial para esteelemento-have nos modelos de evolução químia da Galáxia. Tambémanalisamos os gradientes radiais de metais, tais omo C, N, O, Mg, e Siom atenção espeial para uma região loalizada entre 9 e 11 Kp do entrogalátio, onde há indíios de haver uma desontinuidade na distribuiçãode abundânias. A omposição químia estelar foi determinada atravésde síntese espetral não-ETL, para uma amostra de 68 novas estrelas Bpertenentes a 7 aglomerados abertos da região da desontinuidade, alémda amostra de 68 estrelas previamente analisadas por Da�on & Cunha(2004), obrindo um intervalo de distânias galatoêntrias entre 4,7 e13,2 Kp. A onsistênia da ombinação das duas amostras, analisadasiniialmente om métodos diferentes, foi testada e avaliada. A �m de garantira onsistênia dos nossos resultados �nais de gradientes, optamos por re-determinar as abundânias de oxigênio para a amostra de Da�on & Cunha(2004), usando a mesma metodologia adotada para a amostra da região dadesontinuidade, a �m de obter um onjunto homogêneo de abundânias aolongo do raio Galátio. A distribuição de Hé no diso Galátio obtida pelanossa análise é bastante homogênea, orrespondendo a um gradiente radial de

−0,001 dex/kp. O gradiente de O obtido homogeneamente para as amostrasombinadas é de −0,020 dex/kp, onsistente, dentro das inertezas, omo gradiente de O previamente enontrado por Da�on & Cunha ( −0,03dex/kp). Os nossos resultados de abundânias tanto para o Hélio quantopara o Oxigênio são ompatíveis om gradientes ontínuos, sem evidêniasde desontinuidade na distribuição de abundânias.



vi AbstratIn this thesis we analyzed the distribution of Helium abundane alongthe Galati disk and obtained, for the �rst time, the radial gradient for thiskey element for models of Galati hemial evolution. We also analyzedradial gradients for metals suh as C, N, O, Mg, and Si, fousing on aregion loated between 9 and 11 Kp from the Galati enter, where adisontinuity in the abundane distribution is supposed to exist. The stellarhemial omposition was determined through spetral synthesis in non-LTE, for a sample of 68 B stars members of 7 open lusters in the regionbetween RG=9-11 Kp, ombined with 68 B stars previously analyzed byDa�on & Cunha (2004), overing the Galati disk within 4,7 - 13,2 Kp.The onsisteny of suh sample ombination has been tested and evaluated.In order to guarantee the onsisteny of the gradient results, we eletedto re-derive the O abundanes for Da�on & Cunha' s sample, using thethe same methodology as for the desontinuity region, in order to produea homogeneous set of hemial abundanes along the Galati disk.Theradial distribution obtained for He is quite homogeneous, orrespondingto a �at gradient of −0,001 dex/kp. The newest O gradient, obtainedhomogeneously for the whole sample, is −0,02 dex/kp, whih is onsistentwithin the unertainties with the O gradient obtained by Da�on & Cunha(−0,03 dex/kp). Our abundane results for Helium and Oxygen areompatible with ontinuos gradients, without evidenes for a desontinuityin the abundane distributions.
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Capítulo 1Introdução
1.1 Evolução químia da GaláxiaA evolução da Galáxia inlui, dentre outros aspetos, a evolução químia ea evolução dinâmia. Os modelos de evolução químia da Galáxia (EQG)estudam e permitem ompreender os proessos envolvidos na formação eevolução da Galáxia, formação e evolução estelar, a origem e distribuiçãodos elementos, reilagem do gás em diferentes gerações estelares e troade material om o meio extragalátio. Os modelos de EQG dependemde muitas variáveis omo a taxa de formação estelar (SFR, do inglês starformation rate), a função de massa iniial (IMF, do inglês initial massfuntion), os �uxos de gás (infall, out�ow, infalls radiais), yields estelares(termo usado para indiar as massas dos elementos produzidos e ejetadospelas estrelas), et, o que di�ulta sua elaboração.Os modelos de EQG devem ser vinulados pelas observações, ou seja,devem ser apazes de reproduzir as araterístias atuais da vizinhança solare dos diferentes omponentes da Galáxia: bojo, halo, diso espesso e diso�no. Entre os prinipais vínulos observaionais na vizinhança solar que1



devem ser reproduzidos, estão a densidade super�ial do gás, a densidadesuper�ial estelar, a taxa de formação estelar, taxa de infall, as abundâniassolares (isto é, as abundânias químias do meio interestelar na époa queo Sol se formou), as relações observadas [Xi/Fe℄ vs. [Fe/H℄, a distribuiçãode metaliidades das anãs tipo G, a relação idade-metaliidade, o gradienteradial de abundânias, et.Os modelos de EQG devem onsiderar as diferentes históriasnuleosintétias e origens estelares de ada elemento a �m de traçar a suaevolução químia na Galáxia. Assim por exemplo, a evolução Galátia doOxigênio é diferente da evolução do Carbono ou Nitrogênio e dos elementosleves omo, por exemplo, o Hélio. A evolução químia do He (elemento queserá analisado no Capítulo 4 desta tese) será apresentada resumidamente aseguir.1.2 Evolução Químia do HélioO Hélio (3He e 4He), assim omo elementos leves omo D e 7Li, foramproduzidos durante a nuleossíntese primordial. As altas temperaturase densidades permitiram a riação destes elementos, que também sãosintetizados nas estrelas (om exeção do deutério, que só é destruído).Quando o Universo se esfriou e atingiu uma temperatura de T∼ 1,2x109 K aum t∼180 s, os nêutrons livres se ombinaram om os prótons para formaro deutério. Em seguida, o deutério se une a um outro nêutron formando otritio, por outro lado, o núleo de 3He é formado da aptura de um prótonpelo deutério (ou pela olisão de dois núleos de D). O núleo de 4He éformado da reação de um tritio om um próton. A fração de massa do hélioprimordial Y pode ser determinada a partir de2



Y =
2(n/p)

1 + (n/p)
(1.1)onde (n/p) é a razão entre nêutrons e prótons, e representa umaabundânia de aproximadamente 25% por massa.Do ponto de vista observaional, é impossível medir diretamente aabundânia primordial do He, uma vez que as abundânias produzidas pelasestrelas alteraram as abundânias primordiais dos elementos leves, além deproduzir outros elementos mais pesados omo, C, N e O, e os demais metais.Por isto, para medir as abundânias dos elementos leves mais próximasdos valores primordiais, deve-se prourar zonas om baixa metaliidade.Normalmente, este tipo de análise se baseia em abundânias de regiões H ii apartir de linhas de emissão om extrapolação para metaliidade zero (Oliveet al, 1997). O 4He é observado em regiões H ii, sendo que as mais pobresem metais estão loalizadas em galáxias anãs. Diferentes trabalhos apontamdiferentes valores de Y, variando de 0,2565±0,0060 (Izotov & Thuan, 2010) a0,2482 ± 0,0007 (Aver, Olive & Skillman, 2010). Os resultados mais antigosvariavam entre 0,22 < Y < 0,25 (ver Olive et al. 1997, para referênias). Nonosso trabalho, usamos omo referênia a média dos trabalhos de Peimbert& Peimbert (2000) e Thuan & Izotov (2000), que é ∼0,2402 ± 0,0054 ouHe/H= 0,079 ± 0,002.O 4He, além de ser produzido durante a nuleossíntese primordial,também é produzido por estrelas de diferentes massas, que resultou emum aumento da quantidade de 4He (embora a maior quantidade de Héliono Universo tenha sido produzida no Bing Bang). O 4He é produzido emestrelas om massas entre 1-100 M⊙ e sua produção depende da quantidadede massa perdida pelas estrelas. As estrelas de alta massa, ontribuem para o3



enriqueimento de 4He (além de metais pesados) através dos ventos estelares.Contudo, as estrelas de massa intermediária são as que mais ontribuempara o enriqueimento de 4He. Estas estrelas têm um papel importantena queima de H e He, produzindo prinipalmente He, C, N e elementos-s. A evolução destas estrelas (dependendo da massa) tem omo resultado oaumento das abundânias de He, N e C, nos eventos de dragagem, durante osquais, zonas onvetivas penetram nas amadas inferiores da estrela e trazemalgumas espéies até as amadas mais externas, produzindo uma variação daomposição químia das atmosferas. Na primeira dragagem, no iniio doramo das gigantes vermelhas (RGB), os prinipais elementos transportadospara a fotosfera estelar são 13C e 14N. Na segunda dragagem (para estrelasom massa aproximadamente >2-3 M⊙), aumenta a abundânia de 4Heenquanto que o C e O são onvertidos em 14N (Maiel, 2007). A segundadragagem aontee quando a estrela está subindo pelo ramo assintótio dasgigantes (AGB) após terminar a queima de He no entro. A amada quequeima H em He está inativa e o envoltório onvetivo nesta dragagemaparentemente aumenta as abundânias de C e de elementos-s.O 3He, por outro lado, é produzido em estrelas om massa na faixa de 1-2M⊙. Porém, sua evolução é mais omplexa e os modelos de EQG prevêemuma abundânia de 3He muito menor do que a enontrada na Galáxia.Para expliar as abundânias observadas, seria neessário onsiderar algunsmeanismos de destruição de 3He em mais de 90% das estrelas de baixa massa(Dearborn et al., 1996, Galli et al., 1997, Chiappini et al., 2002, Romano etal., 2003).A história evolutiva dos elementos é re�etida em outros vínulosobservaionais, tais omo o gradiente radial de abundânias ao longo do diso,4



para o qual não existe onsenso nos resultados apresentados na literatura.Diferentes trabalhos enontraram que o gradiente de abundânias varia eminlinação dependendo do objeto e do elemento químio analisado. Taisdisrepânias serão omentadas na seção a seguir.1.3 Gradiente Radial de AbundâniasA distribuição radial das propriedades químias atuais da nossa Galáxia podeser estudada a partir da análise de abundânias de objetos jovens do diso,tais omo estrelas OB ou nebulosas fotoionizadas. Resultados de diversosestudos apontam para uma diminuição das abundânias químias do entropara o bordo do diso Galátio, em função da distânia Galatoêntria RG,de�nindo os gradientes radiais de abundânia.Os gradientes radiais podem ser de�nidos a partir das distribuiçõesde abundânias obtidas para diferentes objetos da Galáxia, medindo aabundânia de Fe em aglomerados abertos, através de análises do gás ionizado(por ex., regiões H ii e nebulosas planetárias) ou de fotosferas estelares (porex., estrelas OB e efeidas). Apresentamos a seguir uma revisão dos prinipaisresultados de gradientes radiais enontrados na literatura.1.3.1 Gradientes radiais de abundânia de metais naGaláxiaEstrelas OBAs estrelas OB são estrelas jovens om idades < 10 Manos1, om omposiçãoquímia que representa a abundânia da nuvem na qual se formaram.Seguidamente menionaremos alguns trabalhos da literatura de gradientes1Nesta tese, de�nimos Manos=106 anos e Ganos=109 anos5



radiais de abundânias de metais, que seram apresentados na Tabela 1.1.Os primeiros trabalhos sobre gradientes radiais inferidos por estrelas Bapontavam um gradiente nulo ou quase nulo. Por exemplo, Gehren etal. (1985) om uma amostra de 11 estrelas om RG=8,5 até 17 kp,analisaram os gradientes de abundânias do O e N em ETL, enontrandoum gradiente quase nulo, de − 0, 01 ± 0,02 dex/kp. Na parte externado diso, Fitzsimmons et al. (1990) numa análise em ETL de N, O, Mg,Al e Si de 20 estrelas OB pertenentes a 4 aglomerados om RG=5,5 até10,3 kp, onsiderando R⊙=10 kp, enontraram um gradiente quase nulode − 0, 015 ± 0,014 dex/kp para o oxigênio. Posteriormente, na parteexterna do diso para RG=6 - 17 kp, Kaufer et al. (1994) analisaram adistribuição de abundânias ETL de C, N, O, Mg, Al, Si e S para 16 estrelasOB, e enontraram para o N um gradiente de − 0, 026 ± 0,009 dex/kpe para o oxigênio um gradiente nulo. Kilian et al. (1994) analisaram adistribuição de abundânias de C, N, O, Mg, Si, Ne, S e Fe em não-ETL omos modelos de Gold (1984), para uma amostra de três aglomerados abertosom RG=6 até 15 kp, onsiderando R⊙=8,7 kp. Eles enontraram, paraestes elementos, gradientes om valores de + 0, 001 ± 0,015 dex/kp (C),
− 0, 017 ± 0,02 dex/kp (N), − 0, 021 ± 0,012 dex/kp (O), − 0, 020 ± 0,011dex/kp (Mg), 0,00 ± 0,018 dex/kp (Si), − 0, 043 ± 0,011 dex/kp (Ne),
− 0, 026 ± 0,025 dex/kp (S) e para o Fe enontraram − 0, 003 ± 0,020dex/kp. Smartt & Rolleston (1997) analisaram a região RG=6 até 15kp, interpolando na grade de larguras equivalentes teórias em não-ETLde Beker & Butler (1988) alulada em base aos modelos atmosférios deGold (1984) e enontraram, para o oxigênio, um gradiente om alta inlinação
− 0, 07 ± 0,01 dex/kp. Gummersbah et al. (1998), para uma amostra de 166



estrelas B pertenentes a 10 aglomerados om RG=5 até 14 kp, analisarama distribuição de abundânias de He, C, N, O, Mg e Si através do ajuste deperfís teórios em não-ETL. Para o oxigênio, enontraram um gradiente de
− 0, 067 ± 0,024 dex/kp; para os outros elementos, os gradientes estão nafaixa de − 0, 0035 dex/kp, para o C, − 0, 107 dex/kp, para o Si. Parao He, a grande inerteza na análise não permitiu hegar a um resultadoonlusivo. Rolleston et al. (2000), a partir de uma amostra de 80 estrelasOB pertenentes a 19 aglomerados, para RG= 6 - 18 kp, determinaram osgradientes de abundânias em ETL para o C (− 0, 07 ± 0,02 dex/kp), Mg(− 0, 09 ± 0,02 dex/kp), Al (− 0, 05 ± 0,01 dex/kp) e Si (− 0, 07 ± 0,01dex/kp), om parâmetros atmosférios e larguras equivalentes ompiladasda literatura. E, �nalmente Da�on & Cunha (2004) a partir de uma amostrade 69 estrelas B pertenentes a 25 aglomerados do diso om RG=4,7 até 13,2kp onsiderando R⊙=7,9 kp, analisaram a distribuição de abundânias emnão-ETL om determinação dos parâmetros atmosférios em ETL, para C,N, O, Mg, Si, Al e S, enontrando gradientes om valores entre − 0, 031dex/kp, para o oxigênio e − 0, 052 dex/kp, para o magnésio. Além disso,na sua distribuição de abundânias para estes elementos, enontraram indíiode uma possível desontinuidade no gradiente de abundânias na região deRG= 9 - 11 kp.Regiões H iiAs regiões H ii são regiões de formação estelar, om abundânias querepresentam o estado atual do meio interestelar. Um dos primeiros trabalhossobre gradientes radiais foi o de Shaver et al. (1983), a partir de observaçõesem rádio, para a determinação dos parâmetros físios, e no óptio, para a7



Tabela 1.1: Gradientes radiais de abundânias da literatura a partir deestrelas OB.Objeto Elemento grad (dex/kp) N R⊙ RG ReferêniaEstrelas B O - 0,01 ± 0,02 11 10 8,5 - 17 Gehren et al. 1985O - 0,015 ± 0,014 20 8,5 5,5 - 10,3 Fitzsimmons et al. (1990)O - 0,03 ± 0,02 46 8,5 6 - 13 Fitzsimmons et al. 1992O - 0,000 ± 0,009 16 8,5 6 - 17 Kaufer et al. 1994N - 0,026 ± 0,009 " " " "O - 0,021 ± 0,012 41 8,7 6 - 15 Kilian et al. 1994C + 0,001 ± 0,015 " " " "N - 0,017 ± 0,002 " " " "Mg - 0,020 ± 0,011 " " " "Si - 0,000 ± 0,018 " " " "Ne - 0,043 ± 0,011 " " " "S - 0,026 ± 0,025 " " " "Fe - 0,003 ± 0,020 " " " "O -0,07 ± 0,01 47 8,5 6 - 18 Smartt & Rolleston, 1997O -0,067 ± 0,024 16 8,5 5 - 14 Gummersbah et al. 1998C -0,035 ± 0,014 " " " "N -0,078 ±0,023 " " " "Mg -0,082 ± 0,026 " " " "Al -0,045 ± 0,023 " " " "Si -0,107 ± 0,028 " " " "O -0.031 ± 0,012 69 7,9 4,7 - 13,2 Da�on & Cunha 2004C -0,037 ± 0,010 " " " "N -0,046 ± 0,011 " " " "Mg -0,052 ± 0,014 " " " "Al -0,048 ± 0,010 " " " "Si -0.040 ± 0,017 " " " "S -0,040 ±0,011 " " " "
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Tabela 1.2: Gradientes radiais de abundânias da literatura a partir deRegiões H ii.Objeto Elemento grad (dex/kp) R⊙ RG ReferêniaRegiões H ii O - 0,07 ± 0,015 10 5 - 13 Shaver et al. 1983N - 0,09 ± 0,015 " " "O ∼ - 0,07 10 11,5 - 17,9 Fih & Silkey 1991N ∼ - 0,08 " " "O -0,036 ± 0,020 8,5 12 - 18 Vílhez & Esteban, 1996O - 0,064 ± 0,009 8,5 0 - 12 A�erbah et al. 1997O - 0,039 ± 0,005 8,5 5 - 15 Deharveng et al. 2000O -0,0446 ± 0,0049 8,5 5 - 15 Balser et al. 2011
determinação das abundânias através da intensidade relativa das linhas.Shaver et al. (1983) analisaram a distribuição de abundânias de N, O,e S, a partir de uma amostra de regiões H ii om RG =5 até 13 kp,onsiderando R⊙=10 kp. Para o oxigênio, eles enontraram um gradientede − 0, 07 ±0,015 dex/kp e para o nitrogênio − 0, 09 ±0,015 dex/kp.Fih & Silkey (1991) extenderam as observações para RG=11,5 - 17,9 kp,om R⊙=10 kp. Eles alularam as distribuições de He, N, O, S e Are enontraram para o O e N um gradiente de − 0, 07 a − 0, 08 dex/kp.Vílhez & Esteban (1996) determinaram abundânias de N, O e S. Para ooxigênio, enontraram um gradiente de − 0, 036 ± 0,020 dex/kp, analisandoregiões H ii da parte externa do diso om RG= 12 - 18 kp, e onsiderandoR⊙=8,5 kp. A�erbah et al. (1997), para RG= 0 - 12 kp e R⊙=8,5kp, enontraram para o oxigênio um gradiente de − 0, 064 ±0,009 dex/kp.Finalmente, Deharveng et al. (2000) analisaram as abundânias nebulares deHe e O. Seus resultados para o He não foram onlusivos, entretanto, para ooxigênio, enontraram um gradiente de − 0, 039 ± 0,005 dex/kp para RG=5 - 15 kp, onsiderando R⊙=8,5 kp. A Tabela 1.2 apresenta os resultadosdos trabalhos nomeados. 9



Nebulosas planetáriasAs nebulosas planetárias, ejetadas de estrelas om massas intermediárias(0,8 M⊙ < M <8 M⊙), podem ser loalizadas no halo, diso e bojo daGaláxia. Suas idades estão na faixa de 1 até 8 Ganos, de modo que podemser usadas para determinar a relação idade-metaliidade (Maiel et al., 2003).No entanto, suas distânias são inertas. As nebulosas planetárias sãolassi�adas de aordo om ritérios dinâmios e evolutivos, assim as de tipoII (Peimbert, 1978) são as que melhor representam a omposição químiado meio interestelar na região e na époa em que foram formadas, uma vezque são objetos do diso om baixas massas e são as menos prováveis deestarem ontaminadas om produtos nuleossintétios da estrela progenitora,exeto para o He e N. Maiel & Köppen (1994), para uma amostra deobjetos om RG=4-13 kp e R⊙=8,5 kp, enontraram um gradiente deO de − 0, 069 ± 0,006. Maiel & Quireza (1999), para uma amostra deobjetos om RG=3-14 kp e R⊙=7,6 kp, enontraram um gradiente de O de
− 0, 058 ± 0,007 dex/kp. Perinotto & Morbidelli (2006) enontraram, parao oxigênio, um gradiente de − 0, 016 ± 0,008 dex/kp onsiderando todasua amostra, e para apenas as nebulosas planetárias tipo II, um gradiente de
− 0, 02 ± 0,01 dex/kp. Stanghellini et al. (2006) seleionaram 79 nebulosasplanetárias om morfologias de núleo elíptias e bipolares, distribuídasuniformemente no diso, e enontraram gradientes planos de − 0, 01 dex/kp.Posteriormente, Stanghellini & Haywood (2010), a partir de 206 nebulosasplanetárias e a lassi�ação de Peimbert para disriminar idade, enontrarampara o oxigênio gradientes om valores de − 0, 023 ± 0,006 dex/kp paratoda a amostra. Considerando Tipo I, II e III, enontraram gradientes omvalores de − 0, 035; − 0, 023; e − 0, 011 dex/kp, respetivamente. Além10



Tabela 1.3: Gradientes radiais de oxigênio da literatura a partir de nebulosasplanetárias.Objeto grad (dex/kp) N R⊙ RG ReferêniaNebulosas Planetarias - 0,069 ± 0,006 200 8,5 4 - 13 Maiel & Köppen 1994- 0,058 ± 0,007 130 7,6 3 - 14 Maiel & Quireza 1999- 0,016 ± 0,008 200 8 1 - 17 Perinotto & Morbidelli 2006- 0,020 ± 0,010 (Tipo II) " " "- 0,010 ± 79 8 3,5 -15,8 Stanghellini et al. 2006- 0,023 ± 206 8 7 - 22 Stanghellini & Haywood 2010- 0,023 ± (tipo II) " " "- 0,085 ± 26 8 3,5-9,8 Pottash & Bernard-Salas, 2006- 0,037 ± 0,008 85 8,5 3,9 -17,1 Henry et al. 2004- 0,058 ± 0,006 124 8,5 0,9-21 Henry et al. 2010
disso, sua análise sugere que os gradientes se tornam mais inlinados om otempo. Pottash & Bernard-Salas (2006), a partir de observações no óptioe no infravermelho de 26 nebulosas planetárias om RG entre 3,5 até 9,8kp, enontraram um gradiente de − 0, 085 dex/kp. Maiel et al. (2003)enontraram que o gradiente de O se tornou mais plano nos últimos 9 Ganos,desde − 0, 11 até − 0, 06 dex/kp. Maiel et al. (2006) dividiram a amostraem quatro grupos de aordo om a idade e enontraram que, em média, osgradientes radiais de abundânias para quatro elementos se tornaram maisplanos nos últimos 6 a 8 Ganos. Henry et al. (2004) enontraram para ooxigênio um gradiente de − 0, 037 ± 0,008 dex/ kp. Posteriormente, Henryet al. (2010) analisaram 124 nebulosas planetárias om RG entre 0,9 até 21kp, e enontraram um gradiente de oxigênio de − 0, 058 ± 0,006 dex/kp.As inertezas envolvidas na análise, no entanto, não permitiram de�nir umainlinação entre − 0, 04 a − 0, 06 dex/kp. A Tabela 1.2 apresenta osresultados dos trabalhos desritos. 11



CefeidasAs efeidas são estrelas brilhantes, detetadas a grandes distânias erelativamente jovens (<200 Manos); são fáeis de ser identi�adas e suasdistânias são bastante auradas. Os trabalhos de Caputo et al.(2001),Andrievsky et al. (2002), Luk et al (2003), Andrievsky et al. (2004),Pedielli et al. (2009) enontraram que poderia existir uma desontinuidadeno gradiente radial de abundânias. Por outro lado, existem evidênias deinhomogeneidades químias ao longo dos quadrantes Galátios (Luk et al.,2006, Lemasle et al., 2008). Pedielli et al (2009), para uma amostra de265 efeidas om RG=5 - 17 kp, enontraram que o melhor ajuste aos seusresultados é obtido om dois gradientes diferentes para as regiões RG <8 kpe RG >8 kp (− 0, 130±0,015 e − 0, 042±0,004 dex/kp, respetivamente).Na parte externa da Galáxia, na região de 12 - 17,2 kp, Yong et al. (2006),om uma amostra de 24 efeidas enontraram que a distânias maiores que14 kp, a distribuição radial torna-se mais plana.Aglomerados abertosOs aglomerados abertos forneem informação químia e inemátia dediferentes zonas e em diferentes époas, já que podem ser observados aolongo de todo o diso Galátio. Suas idades e distânias podem ser obtidasom uma preisão relativamente boa, e obrem toda a faixa de metaliidadese idades do diso. Assim, a distribuição radial da metaliidade ao longo dodiso e a relação idade-metaliidade podem ser estudadas om estes objetos.O gradiente de ferro pode ser obtido a partir da análise de metaliidadesde aglomerados abertos, omo Janes (1979) que obteve um gradiente de
− 0, 05± 0,01 dex/kp para RG=8 - 14 kp. Cameron (1985) enontrou12



Tabela 1.4: Gradientes radiais de Fe da literatura a partir de aglomeradosabertos.Objeto grad (dex/kp) N R⊙ RG ReferêniaAglomerados Abertos + GK - 0,05 ± 0,01 41 10 8-14 Janes 1979Aglomerados Abertos ∼ − 0,15 38 8,5 7 - 8,5 Cameron 1985
∼ − 0,06 " " 8,5 - 11 "- 0,11 ± 0,02 " " 7 - 11 "-0,091 ± 0,014 24 8,5 7,4 - 18,7 Friel (1995)- 0,059± 0,010 39 8,5 7 - 16 Friel et al. (2002)

que a distribuição de abundânias de 38 aglomerados om RG entre 7 e 11kp paree ser mais inlinada para RG >8,5 kp, do que para RG <8,5 omvalores de − 0, 15 e − 0, 06 dex/kp, respetivamente. Friel (1995), baseadoem espetrosopia de baixa resolução, enontrou um gradiente de Fe iguala − 0, 091 ±0,014 dex/kp para uma amostra de 24 aglomerados abertosom RG=7,4 - 18,7 kp. Posteriormente, Friel et al. (2002) aumentaramsua amostra e o número de estrelas por aglomerado além de revistar eatualizar sua alibração de abundânias. Friel et al. (2002) enontraramum gradiente de Fe igual a − 0, 059 ±0,010 dex/kp para uma amostra de39 aglomerados abertos om RG=7 - 16 kp. Eles enontraram evidênia deque o gradiente torna-se mais plano om o tempo: o gradiente obtido paraaglomerados mais velhos que 3 Ganos é − 0, 072 ± 0,016 dex/kp enquantoque, para aglomerados mais jovens que 3 Ganos, é − 0, 046 ± 0,012 dex/kp.Twarog et al. (1997) analisaram uma amostra de 79 aglomerados abertos eenontraram indíios de uma desontinuidade no gradiente de abundânias aRG ∼ 10 kp. Os gradientes radiais de Fe obtidos nos trabalhos refereniadossão apresentados na Tabela 1.4 resultados dos trabalhos nomeados.13



1.3.2 Gradientes radiais de abundânia de HeDiferente dos metais, a distribuição de abundânias de He ao longo do disoda Galáxia não tem sido muito estudada. As análises nebulares, por exemplo,geralmente foalizam em abundânias de O, S, Ar, Ne e, mais raramente, Hee N. A maioria dos estudos de estrelas B, por outro lado, se restringe a análisede abundânias de metais tais omo C, N, O, Mg, Al, Si e S (p. ex. Da�on& Cunha 2004), que são os metais om linhas de absorção mais omuns nosespetros destas estrelas. Em ambos os asos, a distribuição de abundâniasdo hélio, um elemento-have para os modelos de EQG não está ainda bemestabeleida.As abundânias de He nas nebulosas planetárias, assim omo nas efeidas,apresentam uma ontribuição por proessos nuleossintétios e de mixingdurante a evolução estelar. Para as nebulosas planetárias, existem trabalhosna literatura sobre o gradiente de abundânias de He, omo por exemplo,D'Odorio & Peimbert (1976), Maiel & Chiappini (1994), Pasquali &Perinotto (1993), Maiel (2001), entre outros, variando os resultados na faixade − 0, 001 até − 0, 02 dex/kp. Para as regiões H ii, o estudo de Shaver et al(1983) apresenta resultados de abundânias para o He para pouos objetos,sugerindo um gradiente de abundânias quase nulo (− 0, 001 dex/kp) mas,om alta dispersão. Posteriormente, Deharveng et al. (2000) analisaramdiferentes zonas de diferentes regiões H ii sem resultados onlusivos. Ambosestudos onluem que seus resultados de abundânias inluem tanto Heneutro omo ionizado e relatam a di�uldade de determinar só o He neutropresente nestes objetos.Os estudos de gradientes radiais baseados em análises de estrelas Bgeralmente foalizam em abundânias de metais, não dando a devida atenção14



ao He, apesar deste elemento apresentar linhas espetrais bastante intensasnos espetros das estrelas B. Alguns trabalhos se restrigem à região solar,omo Brown et al. (1986), Lyubimkov et al. (2004) e Huang & Gies (2006),e outros omo Klohkova & Panhuk (1990). Devido a restrição em RG,nenhuma tentativa de se obter um gradiente radial de He foi feita até então.1.3.3 Desontinuidade no gradienteEmbora a existênia do gradiente radial já tenha sido apontada por váriostrabalhos, questões omo a sua forma e evolução temporal ainda não estãobem de�nidas. Por exemplo, é possível que a distribuição radial dasabundânias ao longo do diso seja mais omplexa: diferentes análisesde abundânias em diferentes objetos apontam para um omportamentobimodal do gradiente radial de abundânias, om uma desontinuidade aRG ∼9-11 kp. Esta desontinuidade também é prevista por alguns modelosteórios, omo o de Mishurov et al. (2002), Colavitti et al. (2008), Fu etal. (2009), embora oorrendo a diferentes distânias galatoêntrias nosdiferentes modelos.Para aglomerados abertos, Twarog et al. (1997), a partir de umaamostra de 76 aglomerados abertos om RG=7-16 kp, enontraram grandedispersão de metaliidades na região posterior a RG=10 kp e uma aparentedesontinuidade nesta posição. A partir da análise de efeidas, Caputoet al. (2001) enontraram duas zonas distintas de metaliidade om umadesontinuidade a RG=10 kp. Numa série de artigos, o grupo de Andrievskyet al. (2002a, 2002b, 2004), e Luk et al. (2003), também analisando efeidas,enontraram abundânias diferentes nos disos interno (RG < R⊙) e externo(RG > R⊙), sugerindo uma ruptura na distribuição de abundânias a RG=1015



kp. Em Andrievsky et al. (2004), este fato foi interpretado omo resultadoda interação entre a rotação da estrutura do braço espiral om a rotaçãodos omponentes estelares e não estelares. Segundo eles na região na qual aveloidade angular de rotação do diso é igual a veloidade de rotação dosbraços espirais (raio de orotação), a taxa de formação estelar apresenta ummínimo e a metaliidade aumulada nesta posição deve ser menor.Posteriormente, Luk et al. (2006) omplementaram a amostra om 56efeidas, onluindo que a distribuição de abundânias no diso é linearom um gradiente de metaliidade de − 0, 06 dex/kp (Figura 1.1), eom uma inhomogeneidade na distribuição espaial a ∼3 kp do Sol nadireção l=120◦, om uma metaliidade média de ∼0,2 dex maior que o Sol.Esta inhomogeneidade na distribuição espaial também foi enontrada porLemasle et al. (2008) e Pedielli et al. (2009). Estes últimos, tambéma partir de uma ompilação de efeidas da literatura, enontraram umadiferença na inlinação dos gradientes para RG maiores e menores que ∼8 kp, sendo mais inlinados na parte interna do diso.Da�on & Cunha (2004), a partir de uma amostra de 69 estrelas OB omRG=4,7-13,6 kp, enontraram que na região de 9-11 kp, as abundâniaspara elementos omo C, N, O, Mg, Al, Si e S, são menores que as esperadaspara essa região do diso, porém a amostragem nessa região limitava-se aum aglomerado e uma região H ii para as quais, por exemplo, enontraramvalores de abundânias de O em media 0,55 dex menores que o valor solar(Figura 1.2).Trabalhos mais reentes na parte externa do diso enontram umgradiente negativo na região interna e plano para as regiões mais externas dodiso omo uma transição a∼ 9-14 kp, (Yong, Carney & Texeira de Almeida,16



Figura 1.1: [Fe/H℄ vs. distânia Galatoêntria da amostra de Cefeidas deLuk et al. (2006).2005, Carraro et al., 2007, Sestito et al., 2008). Outros trabalhos foalizandona parte externa do diso mostraram que a distribuição de metaliidades ébem aentuada até RG ∼ 12 kp e plano para RG maiores. Por exemplo,Magrini et al. (2009), a partir de uma amostra de 45 aglomerados abertosloalizados a RG= 7-23 kp; Panino et al. (2010), a partir de umaompilação de 57 aglomerados abertos om RG > 6 kp, enontraram umgradiente de metaliidade de -0,06± 0,02 dex/kp para RG < 12 kp eum gradiente plano a RG maiores; Jaobson et al. (2011) analisaram 20aglomerados abertos om RG = 9-13 kp, enontrando que a distribuição demetaliidade diminui om RG até RG ∼ 12 kp e é plana a distânias maiores.Esta desontinuidade no gradiente, ainda ontroversa, pode ser devidaao fato de que a amostragem desta região mais distante é geralmente menosompleta do que nas regiões média e interna do diso Galátio (Luk et al.,17



Figura 1.2: Abundânias de metais em função da Tef de estrelas do disointerno (írulos abertos) e externo (írulos fehados) de Da�on & Cunha(2004). As linhas traejadas longa e urta são as abundânias médias deCefeidas do diso externo e médio respetivamente de Luk et al. (2003).2006). Além disso, alguns trabalhos menionados �zeram a análise baseadaem ompilação de amostras. Os diferentes métodos de análise poderiamtambém in�ueniar nos resultados, produzindo ou não a desontinuidadeno gradiente radial de abundânias. Para se onstatar observaionalmente18



se esta desontinuidade é real, preisa-se de uma análise om uma amostramaior que a já existente, foalizando espeialmente em RG ∼ 10 kp.1.3.4 Previsões dos modelosNa literatura, existem diferentes modelos de evolução químia, desde omodelo mais simples que onsidera o sistema omo fehado, sem aresção nemperda de material, gás iniial primordial sem metais, função de massa iniialonstante om o tempo, reilagem instantânea, entre outras. Contudo, estemodelo não explia a distribuição das anãs tipo G. Modelos posterioresonsideram outros fatores omo aresção do gás, �uxos radiais, funçãode massa iniial variável, et. Outros modelos mais omplexos, além deonsiderar a evolução químia, também onsideram a evolução dinâmia, eque são hamados modelos quimiodinâmios, omo por exemplo Samland etal. (1997), Roskar et al. (2008) e, mais reentemente, Shönrih & Binney(2009). Este modelo preve a oevolução do diso �no e espesso sem areçãode material de fora da Galáxia, mas, por outro lado, envolve �uxos radiaise mixing radial de estrelas e preve que gradientes radiais de metaliidadetornam-se mais inlinados om o tempo.Chiappini et al. (1997, 2001)Modelo hamado "two-infall", onsidera dois episódios de aresção de gásdiferentes na formação da Galáxia. No primeiro episódio, oorre a formaçãorápida do halo (0,8 - 1 Ganos), do bojo (0,1 - 0,5 Ganos) e de parte do disoespesso. No segundo episódio, é formado o diso �no. O modelo onsideraa formação do diso desde a parte interna até a externa (inside-out), istoé, o tempo de formação do diso é função da distânia galatoêntria,19



assegurando a formação do gradiente de abundânias. As diferentes esalasde tempo de aresção in�ueniam na taxa de formação estelar, riando umgradiente na taxa de formação estelar e no onteúdo metálio resultante(Matteui, 2008). Neste modelo, o diso está dividido em anéis onêntriosde 2 kp de espessura que evoluem independentemente. O tempo de formaçãodo halo é um dos parâmetros que modi�a a magnitude e a forma dosgradientes previstos, que tendem a aumentar om o tempo, espeialmentena parte interna do diso.Hou et al. (2000)Hou et al. (2000) estudaram a evolução de elementos omo, He, C, N, O,Ne, Mg, Al, Si, S e Ar a partir do modelo de evolução químia do disode Boissier & Prantzos (1999). Neste modelo, o diso é formado por váriosanéis onêntrios, que evoluem de forma independente sem �uxo radial entreeles. Hou et al. (2000) assumiram uma formação do diso "inside-out",om uma taxa de formação estelar variável radialmente, e om proessos dearesção de material externo. Os yields produzidos por estrelas de massaintermediária foram exluídas do modelo om a �nalidade de testar até queponto elas são neessárias para expliar os gradientes observados na Galáxia.Os resultados obtidos sugerem que a maioria dos gradientes observadospodem ser expliados em termos da ontribuição de estrelas de alta massa,om exeção do C e N. Além disso, os gradientes previstos por seu modelotendem a diminuir om o tempo.Alibes et al. (2001)Neste modelo, onsidera-se que o diso se formou por aresção de gásextragalátio, om uma taxa de formação estelar que varia ao longo do20



raio Galatoêntrio. Dois tipos de omposição químia para o gás aretado,primordial e enriqueido, são onsiderados. Os gradientes produzidos pelomaterial enriqueido são menores do que aqueles produzidos pela queda dematerial om abundânias primordiais, devido basiamente às abundâniasda parte externa do diso, onde a formação estelar é menos e�iente. Parao material aretado enriqueido, eles obtiveram um gradiente de O igual a
− 0, 047 dex/kp no intervalo de RG= 4 a 16 kp. Dividindo o diso em duasregiões Galátias entre 4-10 e 10-16 kp, os gradientes obtidos são − 0,040 e
− 0,062 dex/kp. Neste modelo, os gradientes se tornam menos aentuadosom o tempo, om uma evolução rápida nos primeiros 5x109 anos, seguidade uma lenta evolução até os valores atuais.Maron-Uhida et al. (2010)Este modelo tenta reproduzir a evolução químia do diso da Galáxia e deoutras duas galáxias, M31 e M33, baseado em Chiappini et al. (2001),porém onsiderando apenas um proesso de aresção. Neste modelo, odiso é formado por anéis onêntrios que evoluem independentemente, daparte interna à externa, sem interâmbio de matéria. Eles testaram algunsparâmetros omo a in�uênia da densidade do gás e a taxa de formaçãoestelar, onsiderando uma SFR onstante e outra que varia ao longo doraio Galatoêntrio. O modelo om SFR onstante apresenta gradientesde oxigênio mas inlinados om o tempo, enquanto que o outro apresentagradientes que se tornam mais planos om o tempo. Eles onluiram que omodelo que melhor reproduz a atual distribuição do gás no diso da Galáxiaé aquele que onsidera a taxa de formação estelar que varia ao longo do raioGalatoêntrio om uma baixa taxa de formação estelar na parte interna do21



diso. Os autores também onluem que não é possível reproduzir om ummodelo simples a alta taxa de formação estelar na parte interna do diso e queesta é, provavelmente devido à existênia de uma barra no diso Galátio(Portinari & Chiosi, 2000).
Spitoni & Matteui (2011)Spitoni & Matteui (2011) testaram o efeito do �uxo radial do gás nosmodelos one-infall e two-infall para o diso da Galáxia om diferentespresrições da lei de aresção e taxa de formação estelar. O �uxo radial foiinluído nas equações de evolução químia, em onordânia om Portinari& Chiosi (2000), resultando que, para aresção radial de gás de veloidadeonstante, o gradiente de metaliidade tende a ser bem inlinado. Por outrolado, onsiderando uma esala de tempo onstante para a taxa de aresção aolongo do diso da Galáxia e a aresção radial do gás om veloidade onstante,obtiveram um gradiente plano. Para reproduzir o atual gradiente observado,espera-se que o �uxo de gás aumente om a distânia Galatoêntria nosmodelos de one-infall e two-infall. Contudo, o modelo de formação do disode Chiappini et al. (2001) também pode reproduzir os gradientes observadossem �uxo radial. Spitoni & Matteui onluem que os �uxos radiais podemser os proessos mais importantes para reproduzir os gradientes, onsiderandouma veloidade de gás variável, e que as inertezas nos dados observaionaisdos gradientes impedem uma onlusão onsistente. Os �uxos radiais de gássão onsiderados omo uma onseqüênia dinâmia da aresção, uma vez queo gás aretado tem um momentum angular mais baixo que os movimentosirulares no diso, e a mistura om o gás no diso induz uma aresção radial.22



Fu et al., (2009)Neste modelo, onsidera-se que a Galáxia estava iniialmente envolvida porum halo de matéria esura. O gás primordial dentro do halo se esfriou atéformar o diso, formado por anéis onêntrios de 500 p ada um, queevoluem independentemente, da parte interna a externa, por aresção dematerial primordial. Fu et al. testaram qual meanismo (taxa de formaçãoestelar, esala de tempo de aresção ou tempo de formação do diso) in�uimais na evolução do gradiente. Eles enontraram que, para todos os modelos,os gradientes radiais da parte externa do diso são mais inlinados que naparte interna, e que esala de tempo de aresção e o tempo de formação dodiso não são muito importantes na forma do gradiente. Para seu melhormodelo, a taxa de formação estelar é radialmente dependente.1.4 ObjetivosNeste trabalho pretendemos determinar a distribuição radial das abundâniasde He e metais (neste aso oxigênio) a partir de uma amostra de estrelas OBpertenentes a assoiações OB, regiões HII e aglomerados abertos do disoda Galáxia. A partir do estudo da distribuição de abundânias, pretendemosdeterminar se existe um omportamento bimodal para o He e O, omoenontrado na distribuição de abundânias de efeidas, aglomerados abertose estrelas OB, e previsto por alguns modelos teórios.Este trabalho foi dividido da seguinte forma:
• No segundo apítulo apresentaremos uma breve desrição do áluloem não-ETL, e desreveremos os programas usados, modelos e dados23



at�mios utilizados.
• No apítulo 3, apresentaremos as estrelas de nossa amostra e, faremosuma breve desrição dos dados observaionais, e do proesso demedida das larguras a meia altura das linhas espetrais de He i.Apresentaremos também exemplos de espetros das regiões analisadas.
• No apítulo 4, determinaremos os parâmetros atmosférios edereveremos os diferentes métodos usados neste trabalho paradeterminá-los. Apresentamos as abundânias de He para a amostratotal. Determinaremos o gradiente radial de abundânias do He, e oompararemos om alguns trabalhos da literatura e modelos teórios.
• No apítulo 5, determinaremos as abundânias de metais, C, N, O, Mg eSi para as estrelas da amostra de RG= 9-11 kp. Apresentaremos umaomparação e disutiremos as diferenças nos valores de abundâniasenontrados ao utilizar dois diferentes programas para determinarabundânias. E om a �nalidade de demostrar se a desontinuidadeé ou não real, apresentaremos o gradiente radial de abundânias de Oobtido homogeneamente para toda a amostra.
• O apítulo 6 está dediado às onlusões e perspetivas de trabalhosfuturos.
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Capítulo 2Análise de abundânias emNão-ETL
Entende-se por atmosfera estelar omo qualquer meio onetado �siamenteom a estrela, por onde os fótons esapam ao espaço e que orresponde àregião onde a radiação se origina (Hubeny, 2010). Fisiamente, a atmosferaestelar é um plasma omposto por partíulas omo: átomos, íons, elétronslivres, moléulas, fótons, e ainda grãos de poeira (para as estrelas frias) omtemperaturas entre 103 - 105 K. No aso da oroa estelar (para as estrelasfrias), a temperatura é maior, da ordem de 106 - 107 K. A densidade totalde partíulas na atmosfera estelar está na faixa de 106 - 1016 m−3.2.1 Modelos de AtmosferasOs modelos atmosférios são modelos matemátios que representam adesrição da estrutura físia da atmosfera estelar. Algumas aproximaçõesimportantes geralmente inluídas no álulo de modelos atmosférios são:atmosfera plano paralela, a espessura da atmosfera é pequena omparadaom o tamanho da estrela; equilíbrio radiativo, o �uxo da energia radiativa25



e onvetiva é onstante om a profundidade na atmosfera, não existeriação de energia dentro da atmosfera; equilíbrio hidrostátio, a pressão ea força gravitaional estão perfeitamente balaneadas e não há movimentorelativo das amadas na direção normal e nem aeleração da atmosfera; line-blanketing, todas as importantes fontes de opaidade (linhas metálias) estãoinluídas na estrutura atmosféria e no espetro emergente previsto. No asode onsiderar equilíbrio termodinâmio loal, em ada amada, o estado dogás depende só dos valores loais do ampo de radiação (temperatura (T)e densidade eletr�nia (Ne)) e não tem onexão om as outras amadas.Em não-ETL, as linhas ontribuem para a opaidade mas também para oequilíbrio estatístio (determinação das populações dos níveis at�mios). Aslinhas de algumas espéies in�ueniam nas taxas radiativas (prinipalmentenas transições ligado-livre) e assim nos níveis de populações de outrasespéies. E dado que as populações dos níveis não dependem de ondiçõesloais mais, através de transições radiativas, das ondições em amadas maisprofundas, o problema é não-loal e não-linear.Em seguida, faremos uma desrição das abordagens ETL e não-ETL naanálise das atmosferas estelares.2.2 ETL e não-ETLUma atmosfera está em equilíbrio termodinâmio (ET) quando seu ampode radiação é isotrópio e isolado. Portanto, o ampo de radiação é igualem ada direção e em qualquer ponto, sendo a intensidade média igualà função de Plank e o �uxo em qualquer direção é nulo, uma vez quenão existe transferênia líquida de energia. As temperaturas de�nidas paradesrever diferentes fen�menos físios são iguais: T=Tk=Ti=Te, sendo Tk,26



a temperatura inétia, Ti, a temperatura de ionização e Te, a temperaturade exitação das partíulas.As estrelas, porém, emitem radiação , portanto, o ampo de radiação nãoé isotrópio, de modo que o ET não pode ser apliado às atmosferas estelares.Entretanto, onsiderando que a atmosfera de uma estrela é formada por váriasamadas nas quais o ET é válido, e que o livre aminho médio das partíulas(de�nido omo a distânia média que uma partíula pode viajar num materialabsorvedor sem ser absorvida) é menor que a distânia para a qual se temuma variação de temperatura, pode-se dizer que existe um equilíbrio térmioloal ou ETL, e o ampo de radiação e de veloidades das partíulas podeser desrito por uma só temperatura, simpli�ando-se as propriedades damatéria.As araterístias do ETL são: a relação entre o número de átomos dosestados de ionização onseutivos (i, i+1) é dado pela lei de Saha e, noaso de equilíbrio de ionização, a freqüênia em que os íons num estado deionização i são ionizados e passam ao estado i+1 é igual à freqüênia om queos íons no estado de ionização i+1 reombinam-se om elétrons livres paraformar íons no estado i (freqüênia de ionização = freqüênia reombinação);a distribuição dos estados de exitação (relação entre o número de átomos porunidade de volume de um nível exitado r do estado de ionização i e o númerototal de átomos por unidade de volume de um nível exitado s do estado deionização i) é dada pela lei de Boltzmann; a distribuição das veloidades daspartíulas é dada pela lei de Maxwell-Boltzmann; ada proesso radiativo ébalaneado exatamente pelo seu proesso inverso (por exemplo, absorção -emissão de fótons, perda - aptura de elétrons, et).27



Nas amadas internas das atmosferas estelares, os proessos olisionais sãomais importantes que os proessos radiativos, favoreendo a distribuiçãode energia e se aproximando das ondições ETL. Nas amadas super�ias,predominam os proessos radiativos devido às ondições de pressão edensidade do meio, o ampo de radiação não é isotrópio de modo queas ondições da atmosfera se afastam do ETL. Neste aso, os númerosde oupação dos estados são espei�ados pelas equações de equilíbrioestatístio.Em ondições não-ETL, o ampo de radiação é intenso e diferente doampo desrito pela função de Plank, e interage fortemente om o gás viaexitação radiativa e fotoionização e seus proessos inversos. O estado domaterial depende do ampo de radiação e o ampo de radiação depende dosnúmeros de oupação via proessos de emissão e absorção e seus efeitos sobreo transporte da radiação através da atmosfera. Neste aso, a equação detransporte radiativo deve ser soluionada simultaneamente om a equaçãode equilíbrio estatístio.2.3 Os ódigos utilizadosPara a análise de abundânias através de síntese espetral em não-ETL,foram usados os programas tlusty (Hubeny, 1988; Hubeny & Lanz, 1995)e synspe (Hubeny & Lanz, 1997). Esta abordagem é diferente daquelaadotada por Da�on & Cunha (2004), que realizaram sua análise om osprogramas atlas9 (Kuruz, 1993), para alular os modelos atmosfériosem ETL e, detail (Giddings, 1981) e surfae (Butler & Giddings,1985) para a formação de linhas em não-ETL. Uma vez que os nossosresultados de abundânias serão ombinados aos de Da�on & Cunha (2004),28



faremos primeiramente uma desrição dos programas tlusty e synspe eposteriormente do detail e surfae.2.3.1 tlustyO ódigo tlusty alula modelos de atmosferas estelares em não-ETL,homogêneas, plano-paralelas, em equilíbrio radiativo e hidrostátio, inluindoo line-blanketing em não-ETL.O programa resolve as equações de transferênia radiativa, equilíbriohidrostátio, equilíbrio radiativo, equilíbrio estatístio e onservação dearga e partíula. Estas equações estão disretizadas em freqüênia eprofundidade óptia, o que produz um onjunto de equações algébrias não-lineares aopladas. Para resolvê-las, foi usado o método híbrido CL/ALI(Hubeny & Lanz, 1995), que ombina a alta taxa de onvergênia do métodode linearização ompleta (CL) e do método ALI (ar�nimo de AeleratedLambda Interation) introduzido por Cannon(1973).Duas redes de modelos atmosférios foram previamente aluladas pelotlusty: OSTAR2002 e BSTAR2006, apropriadas para estrelas O e B,respetivamente. A rede OSTAR2002 (Lanz & Hubeny, 2003) é formada por680 modelos atmosférios individuais, obrindo uma faixa de temperaturasefetivas de 27500 K a 55000 K om passo de 2500 K, oito gravidadessuper�iais, de 3,0 ≤ logg ≤ 4,75, om passo de 0,25 dex, e 10 metaliidades(Z/Z⊙=2, 1, 1/5, 1/10, 1/30, 1/50, 1/100, 1/1000 e 0), desde enriqueida atépobre em metais om relação ao Sol. As omposições químias seleionadasobrem um número de ambientes típios de estrelas de alta massa. Asespéies tratadas em não-ETL são H, He, C, N, O, Ne, Si, P, S, Fe eNi nos prinipais estágios de ionização. No total, existem ∼1000 níveis29



Figura 2.1: Pontos da rede BSTAR2006 (írulos heios) e OSTAR2002(írulos abertos) seleionados no plano logg vs. Tef . As duas redes sesobrepõem a Tef=30000 K. As trajetórias evolutivas de Shaller et al. (1992)são apresentadas para metaliidade solar e orrespondem a modelos ommassas iniiais de 120, 85, 60, 40, 25, 20, 15, 12, 9, 7, 5 e 4 M⊙, da direita aesquerda, respetivamente (Lanz & Hubeny, 2007).e superníveis1, aproximadamente 107 linhas e era de 250000 pontos defrequênia para desrever o espetro.A rede BSTAR2006 (Lanz & Hubeny, 2006) onta om 1540 modelosindividuais, alulados para 16 valores de temperaturas efetivas, entre 15000K ≤ Teff ≤ 30000 K om passo de 1000 K e gravidades super�ias na faixade 1,75 ≤ log g ≤ 4,75 om passo de 0,25 dex, seis metaliidades (Z/Z⊙=2,1, 1/2, 1/5, 1/10 e 0), desde enriqueida até pobre em metais om relação1Para o tratamento da grande quantidade de níveis at�mios de energia adotaramo oneito de superníveis, isto é, agruparam varios níveis de energia para formar umsupernível. 30



ao Sol. As espéies tratadas em não-ETL são H, He, C, N, O, Mg, Ne, Si,Al, P, S e Fe nos prinipais estágios de ionização. No total, existem ∼1450níveis e superníveis, aproximadamente 107 linhas e era de 400000 pontos defrequênia para desrever o espetro. Modelos atmosférios adiionais parasupergigantes de tipo espetral B são inluídos (logg≤3,0), alulados omuma veloidade de miroturbulênia (ξ) de 10 km/s e omposição super�ialenriqueida em hélio e nitrogênio e esgotado em arbono. A Figura 2.1apresenta as faixas de Tef e logg usadas nas redes de modelos atmosfériosOSTAR2002 e BSTAR2006, junto om as trajetórias evolutivas de Genevapara estrelas om massas entre 4 - 120 M⊙

2.3.2 synspeO programa synspe alula o espetro sintétio assumindo a estruturade um modelo atmosfério dado, que tanto pode ser um modelo aluladopelo tlusty omo um modelo atmosfério em ETL (por exemplo, aluladoom ATLAS, Kuruz, 1993). O programa synspe é omplementadopelo programa rotins, que realiza a onvolução rotaional e instrumental,assumindo uma lei de obsureimento de limbo linear, para onvoluçãorotaional e, um per�l instrumental gaussiano espei�ado pelo usuário.Além destes dois programas, existem algumas interfaes ou programasutilitários omo o synplot, que é uma interfae grá�a que permite realizartarefas om o synspe, tais omo alular e gra�ar espetros, realizaronvoluções e identi�ar e anotar linhas previstas.31



Modelos At�miosOs modelos at�mios requeridos pelo tlusty são araterizados pelo númerode níveis at�mios individuais e superníveis. Os modelos são onstruídospelo programa modion, esrito por F. Varosi (NASA/GSFC), que é umaferramenta grá�a que trabalha diretamente om os arquivos de dados daTOPbase 1, a base de dados de linhas at�mias do Opaity Projet (Cuntoet al., 1993). O Opaity Projet fornee dados das transições radiativas(valores da força osilador(gf) e seções transversais de fotoionização). Osníveis de energia, não entanto, foram extraídos da base de dados at�mios eespetrosópios do NIST2(Martin et al., 1999).HélioO modelo at�mio do He inlui os íons He i, He ii e o nível fundamental deHe iii. O modelo at�mio de He i é formado por 19 níveis individuais atén=4 e ino superníveis que agrupam níveis om iguais números quântiosprinipais (5≤n≤8). Para n=5, os singletos e tripletos são agrupados emdois superníveis separados. Todas as linhas a partir do nível n≤4 estãoinluídas, as linhas de infravermelho entre níveis de alta exitação (n≥5) sãoonsideradas em equilíbrio radiativo. Os per�s de Voigt são usados paraalular os per�s teórios das linhas de baixa exitação (n≤2), enquanto quepara as linhas de alta exitação são assumidos per�s de Doppler. Enquantoque para o He ii o modelo at�mio é formado por 19 níveis individuais e 190linhas. Para os dois íons, He i e He ii, os dados at�mios são de Martin et al.1999.1http://dsweb.u-strasbg.fr/topbase/xsetions.html2National Institue of Standards and Tehnology,http://www.nist.gov/pml/data/asd.fm 32



CarbonoO modelo at�mio do arbono inlui os íons C i, C ii, C iii e o nívelfundamental de C iv. Para o C i, o modelo at�mio onsta de 40 níveis (28níveis e 12 superníveis, obtidos da TOPbase om níveis de energia abaixodo limite de ionização e 3201 linhas (dados at�mios de Luo & Pradhan,1989). O íon C ii onsta de 22 níveis (17 níveis e 5 superníveis) e 238 linhas(dados at�mios de Fernley et al., 1999). O modelo do C iii é omposto de23 níveis (16 níveis e 7 superníveis) para OSTAR2002 e 46 níveis (34 níveise 12 superníveis) para BSTAR2006, om 738 linhas (om dados at�mios deTully et al., 1999).
NitrogênioO modelo at�mio do nitrogênio inlui os íons N i (dados at�mios de Burke& Lennon, 2007), N ii (dados at�mios de Luo & Pradhan, 1989), N iii (dadosat�mios de Fernley et al., 1999), N iv (dados at�mios de Tully et al., 1999),Nv (om dados at�mios de Peah et al., 1988) e o nível fundamental de Nvi.Para o N i, o modelo at�mio onsta de 27 níveis, 7 superníveis e 785 linhas.Para o N ii, para a rede OSTAR2002, onsta de 18 níveis e 8 superníveis, epara a rede BSTAR2006, onsta de 32 níveis, 10 superníveis e 3396 linhas.Para o N iii, onsta de 25 níveis, 7 superníveis e 549 linhas. Para o N iv,onsta de 15 níveis e 8 superníveis, para a rede OSTAR2002, e de 34 níveis,14 superníveis om 1093 linhas, para a rede BSTAR2006, e �nalmente, parao Nv, onsta de 10 níveis, 6 superníveis e 330 linhas.33



OxigênioO modelo at�mio do oxigênio inlui seis estágios de ionização do O alémdo neutro: O i (dados at�mios de Butler & Zeippen, 2007), O ii (dadosat�mios de Burke & Lennon, 2007), O iii(dados at�mios de Luo & Pradhan,1989), O iv (dados at�mios de Fernley et al., 1999), Ov(dados at�mios deTully et al., 1999), Ovi(dados at�mios de Peah et al., 1988; no aso deBSTAR2006, este íon está no nível fundamental) e o nível fundamental deOvii (para OSTAR2002). Para O i, o modelo at�mio é detalhado, onsta de33 níveis, inlui 23 níveis até 5p3P (E<104000 m −1) mais 46 níveis (abaixodo limite de ionização) agrupados em 10 superníveis. Para o O ii, onstade 21 níveis e 8 superníveis (rede OSTAR2002) e 36 níveis e 12 superníveis(rede BSTAR2006); para o O iii, onsta de 20 níveis e 9 superníveis (redeOSTAR2002) e 28 níveis e 13 superníveis (rede BSTAR2006); para o O iv,onsta de 31 níveis e 8 superníveis; para o Ov, onsta de 34 níveis, 6superníveis e 4 linhas, e �nalmente para o Ovi onsta de 15 níveis e 5superníveis.
MagnésioO modelo at�mio de Mg ii inlui 21 níveis até n=6 e quatro superníveis(7 ≤ n ≤ 10) e inlui 306 linhas (om dados at�mios de Taylor, 2007).Os dados do TOPbase foram extendidos até inluir todos os níveis até10l2L0. Também foram inluídos os níveis de estrutura �na de 3p2P0 para otratamento da linha de Mg ii λ2800 Å. O modelo at�mio inlui o Mg iii nonível fundamental. 34



SilíioO modelo at�mio de silíio é formado por três estados de ionização, Si ii,Si iii e Sivi e o nível fundamental de Siv. O modelo at�mio de Si ii (dadosat�mios de Mendoza et al., 1995) ompreende 36 níveis, 4 superníveis (7≤ n
≤ 10) e 392 linhas. O modelo at�mio de Si iii (dados at�mios de Butler etal., 1993) inlui os níveis de ionização abaixo de n=10. Os 24 primeiros níveissão tratados omo níveis individuais explíitos, enquanto os níveis mais altossão agrupados em seis superníveis (três superníveis em sistemas dubleto etripleto) e ontém 747 linhas. O modelo at�mio de Si iv inlui 19 níveis,quatro superníveis (7 ≤ n ≤ 10) e ontém 306 linhas, inluindo todos osníveis até 10m2M0 (om dados at�mios de Taylor, 2007).As Figuras 2.2 a 2.6 apresentam os diagramas de Grotrian para os modelosat�mios usados pelo tlusty.

Figura 2.2: Diagramas de Grotrian para os modelos at�mios de C ii e N iii.35



Figura 2.3: Diagramas de Grotrian para os modelos de N ii (OSTAR2002) eN ii (BSTAR2006).2.3.3 Detail-SurfaeCom o programa detail (Giddings, 1981), obtém-se a solução da equaçãode equilíbrio estatístio e da equação de transporte radiativo representadapelas populações dos níveis. Este programa é baseado no algorítmo deWerner & Husfeld (1985) para o álulo de formação de linhas em não-ETL, em atmosferas estelares plano-paralelas e estátias. O ódigo detailusa um operador Λ aproximado apresentado por Sharmer (1981) para adesrição do problema de transporte radiativo ombinado om uma téniade perturbação para iterar a solução exata da equação de transporte. Osdados de entrada são os modelos de atmosferas em ETL alulados om oatlas9, os modelos at�mios para os elementos, as seções de hoque e forçaosilador que representam os proessos olisionais radiativos que aonteem36



Figura 2.4: Diagramas de Grotrian para os modelos de O ii (OSTAR2002) eO ii (BSTAR2006).

Figura 2.5: Diagramas de Grotrian para os modelos de Si ii e Si iii.
37



Figura 2.6: Diagrama de Grotrian para o modelo de Mg ii.
entre os níveis de energia. Como resultados, são obtidos os números deoupação dos estados dos átomos e íons nas atmosferas estelares.O programa surfae (Butler & Giddings, 1985) alula per�s sintétiosonsiderando que o per�l de linha é o per�l de Voigt, e inluindo onstantes dealargamento do per�l omo um termo adiional do alargamento Doppler. Aspopulações dos termos são divididas de aordo om os pesos estatístios dossub-níveis g. Cada omponente do multipleto é alulado para o omprimentode onda observado.Os modelos at�mios usados pelo programa detail foram apresentadospor Da�on (2002), mais detalhes dos ódigos e dos modelos podem serenontrados nessa refêrenia. 38



2.4 Comparação entre os ódigosNieva & Przybilla (2007) ompararam as estruturas atmosférias edistribuições de energia espetrais (SEDs) alulados om atlas + detail etlusty, para modelos de estrelas om Tef=32500 e logg=3,75 e logg=4,25.Eles enontraram boa onordânia para as temperaturas, densidades epara as SEDs aluladas. Também ompararam os espetros sintétiosgerados por atlas + detail + surfae(ADS) om os gerados omtlusty+synspe(TS) para duas estrelas, om Tef=35000 e logg=4,5 eTef=32500 e logg=3,75. Em geral, eles enontraram boa onordânia, omdiferenças nos entros das linhas de Balmer e em algumas linhas de He i(singletos), que são mais fraos om TS em ontraste om as observações; noaso dos tripletos, as omparações são boas. Devido aos diferentes dados dealargamento, as asas das linhas de He i tem algumas diferenças. No aso daslinhas de He ii, a onordânia é boa om pequenas diferenças na linha de
λ4686 Å. Essas diferenças são devidas às diferentes abordagens na resoluçãodo equilibrio estatístio e de transferênia radiativa, espei�amente nasopaidades. Nieva & Przybilla omentam que, embora a ténia usada pelotlusty seja mais so�stiada, gera uma forte dependênia om o modeloassumido de Fe iv (espeialmente om a força do osilador da transição deFe iv), que tem linhas sobrepostas om uma transição resonante de He i(Najarro et al. 2006).A �m de avaliar possíveis diferenças sistemátias nos resultados deabundânias obtidos om as duas abordagens, nós reanalisamos o arbonousando TS para duas estrelas estudadas por Nieva & Przybilla (2008)om ADS. As estrelas seleionadas são HD 74575 e HD 63922, que foramobservadas om FEROS+MPI2,2m no ESO, La Silla, em janeiro de 2009.39



Os espetros obtidos apresentam S/N da ordem de 500.Para a estrela HD 63922, enontramos uma temperatura efetiva de30250 K pelo método de equilibrio de ionização das linhas de C, logg=3,77,
ξ=9,5 km/s e logε(C)=8,26±0,20 a partir de 11 linhas de C ii, C iii e C iv.Para o He enontramos logε(He)=10,99±0,11 a partir de nove linhas deHe i e He ii, para o oxigênio, enontramos logε(O)=8,72±0,12 a partir de15 linhas de O ii. Nieva & Przybilla (2008) enontraram Tef=31200 Ktambém por equilibrio de ionização das linhas de C, logg=3,95, ξ=8 km/se logε(C)=8,33±0,08 a partir de 19 linhas de C ii, C iii e C iv, para oHe enontraram logε(He)=10,94±0,05 a partir de 16 linhas de He i e He iie para o oxigênio, enontraram logε(O)=8,79±0,10 a partir de 41 linhasde O ii. Assim usando o mesmo método para determinar os parâmetrosatmosférios, nós enontramos Tef e logg um pouo menores e ξ un pouomaior. Comparando as abundânias obtidas, para um número menor delinhas analisadas, enontramos para o hélio valores onsistentes om os deNieva & Przybilla dentro das inertezas; para os metais (C e O) enontramosvalores de abundânias um pouo menores ∼0,04 - 0,07 dex, respetivamente.A Tabela 2.1 apresenta estes resultados.Para a estrela HD 74575, enontramos uma temperatura efetiva de 24450K a partir do método de alibração do parâmetro Q (Da�on et al., 1999),logg=3,58 a partir do ajuste dos per�s teórios e observados da linha deHγ e ξ=8 km/s. Para o He, enontramos uma abundânia de 11,04±0,11,determinada a partir de 10 linhas de He i, para o C, enontramos umaabundânia de 8,29 ± 0,21 dex a partir de 10 linhas de C ii. Nieva &Przybilla (2008) enontraram Tef=22900 K e logg=3,60 e ξ=5 km/s pelométodo de equilibrio de ionização das linhas de C. Para o He, enontraram40



Tabela 2.1: Tabela omparativa entre este trabalho om Przybilla et al.(2008).Elemento HD 63922 HD 74575TS ADS TS ADSTef (K) 30250 31200 24450 22900logg 3,77 3,95 3,58 3,60
ξ (km/s) 9,5 8 8 5logε(He) 10,99 ± 0,11 (9) 10,94 ± 0,05 (16) 11,04 ± 0,11(10) 10,99 ± 0,05 (14)logε(C) 8,26 ± 0,20 (11) 8,33 ± 0,08 (19) 8,29 ± 0,21 (10) 8,36 ± 0,10 (17)logε(O) 8,72 ± 0,12 (15) 8,79 ± 0,10 (41) - -

Tabela 2.2: Tabela omparativa entre este trabalho om Przybilla et al.(2008) para três linhas de C. TS TS+ADS ADSTef(K) 24450 22900 24450logg 3,58 3,60 3,58
ξ (km/s) 8 5 5logε(C)4267 8,53 8,44 8,33logε(C)6578 8,76 8,60 8,40logε(C)6582 8,76 8,60 8,40
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uma abundânia de 10,99±0,05 a partir de 14 linhas de He i e para o Cenontraram uma abundânia de 8,36 ± 0,10 dex a partir de 17 linhas deC ii. A Tabela 2.1 apresenta estes resultados. Para o Carbono, alulamosabundânias para três linhas de C ii(λλ 4267, 6578 e 6582 Å) iguais a 8,53,8,76 e 8,76 dex, respetivamente. Nieva & Przybilla (2008) determinaramabundânias de 8,33, 8,40 e 8,40 dex, respetivamente, para as mesmas linhas.Re-alulamos as abundânias de arbono para estas três linhas usando osparâmetros atmosférios de Nieva & Przybilla (2008) (que denomonamosomo TS+ADS) e, embora nossas abundânias tenham diminuído, aindaontinuam sendo um pouo maiores do que as que eles enontraram, omvalores de 8,44, 8,60 e 8,58 dex, respetivamente. Estes resultados sãoapresentados na Tabela 2.2.Em resumo, a omparação entre as duas abordagens sugerem queas abundânias de He são onsistentes, dentro das inertezas, enquantoque os outros elementos analisados, arbono e oxigênio, apresentam umadisrepânia onsideravel. Estes resultados serão reonsiderados no apítulo5 desta tese.
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Capítulo 3Dados Observaionais
A análise do gradiente radial de metaliidade foi realizada para uma amostrade 136 estrelas O e B da seqüênia prinipal (SP), pertenentes a 31aglomerados abertos e regiões H ii loalizados ao longo do diso �no daGaláxia, om distânias Galatoêntrias (RG) entre 4,7 e 13,2 kp. Onosso onjunto de dados é formada pela amostra usada por Da�on & Cunha(2004) e observações posteriores foalizadas na região de 9 - 11 kp do entroGalátio. Os dados usados nesta análise são espetros de alta resoluçãoobtidos om diferentes espetrógrafos em diferentes missões observaionais.Neste apítulo apresentamos uma breve desrição da amostra, osequipamentos usados para obtê-la, e a medida da largura à meia altura(fwhm, full-width half maximum) das linhas de He.3.1 Desrição dos Dados3.1.1 Da�on & Cunha (2004)Esta amostra é formada por espetros ehelle de 68 estrelas OB membrosde 25 aglomerados abertos, regiões H ii e assoiações OB do diso da43



Galáxia, loalizadas a uma distânia Galatoéntria de 4,7 até 13,2 kp.As estrelas foram observadas entre os anos 1993 - 2000 em diferentes sessõesobservaionais, omo parte do estudo da distribuição radial das abundâniasao longo do diso da Galáxia.Parte dos dados foram obtidos om o telesópio Otto M. Struve de 2,1m doM Donald Observatory da Universidade de Texas aoplado ao espetrógrafoehelle Cassegrain Sandiford e um detetor CCD (M Carthy et al., 1993),om os quais foram obtidos espetros de alta resolução (λ/∆λ=60000) eS/N≥ 150 abrangendo as regiões de 4225 - 5285 Å e 4855 - 5285 Å. Espetrosadiionais de resolução moderada (R=12000) entrados na região da linha deHγ (4340 Å) foram obtidos om o telesópio Harlan J. Smith de 2,7m do MDonald Observatory da Universidade de Texas aoplado ao espetrógrafoCoudé. Outra parte da amostra onsiste de espetros de alta resolução(R=48000) om uma obertura espetral de 3600 - 9200 Å, obtidos duranteo aordo ESO/ON om o espetrógrafo ehelle FEROS e um detetor CCDde 2048 x 4096 aoplados ao telesópio de 1,52m do ESO (La Silla).Mais detalhes sobre as observações e redução destes dados podem serobtidos nestas referênias.3.1.2 Amostra da região RG= 9 - 11 kpEsta amostra é formada por espetros ehelle de alta resolução(λ/∆λ=48000) om uma alta S/N (>100), obtidos om o espetrógrafoFEROS aoplado ao telesópio de 2,2m do Instituto Max Plank no ESO(European Southern Observatory) em La Silla (Chile). Os espetros FEROStem uma obertura espetral de 3900 - 9200 Å numa só exposição. Asobservações foram feitas em duas missões observaionais dentro do aordo44



ESO/ON. A primeira missão foi realizada em janeiro de 2008, na qual nosforam onedidas três noites de observação; a segunda missão foi realizadaem janeiro de 2009 e ompreenderam ino noites de observação. As estrelasobservadas desta região foram seleionados om base no tipo espetral daliteratura, usando a base de dados WEBDA1, e valores do parâmetro Q livrede avermelhamento da fotometria UBV (Johnson, 1958).Durante as duas missões foram observadas um total de 66 estrelas(listadas na Tabela 3.1), membros de sete aglomerados abertos e assoiaçõesOB na região de RG ∼ 9-11 kp do diso da Galáxia. Esta região está situadaentre o braço de Perseus e o braço loal de Orion. Os aglomerados observadossão: NGC 2244, NGC 2264, NGC 2362, NGC 2367, NGC 2384, NGC 2439 eNGC 2467.Espetros das estrelas NGC 2244 201 e NGC 2244 392, obtidos omo CASPEC montado no telesópio de 3.6 m do ESO, foram gentilmenteedidos pelo Dr. Herman Hensberge (Royal Observatory of Belgium). Estesespetros foram obtidos em duas missões observaionais (1993, 1994) e têmuma obertura espetral de 3717 a 5035 Å, divididos em 28 ordens ehelle. Osespetros foram obtidos om uma rede de 51,6 linhas/mm e podem alançaruma resolução de até 34000.Na Tabela 3.1 listamos as estrelas de nossa amostra da região de RG ∼ 9- 11 kp identi�ando a data de observação, o tempo de exposição e a razãoS/N. As estrelas da amostra identi�adas omo binárias (ou andidatas)estão maradas om * (mais detalhes na seção 3.2.1). Apresentamostambém alguns dados da literatura tais omo o tipo espetral e a magnitude1Operado pelo Instituto de Astronomia da Universidade de Viena,http://www.univie.a.at/webda/ 45



visual, que foram obtidos das bases de dados astron�mios SIMBAD 1 (doCentre de Données astronomiques de Strasburg) e WEBDA. As estrelasdos aglomerados estão identi�adas segundo Ogura & Ishida (1981) (NGC2244), que numeraram 399 estrelas em NGC 2244, a partir do número 400,seguimos a numeração de Vershueren(1991). Para o aglomerado NGC 2264seguimos a numeração de Walker (1956). As estrelas de NGC 2362 foramnumeradas segundo Johnson (1950). As de NGC 2367 e NGC 2384 segundoVogt & Mo�at (1972), as do aglomerado NGC 2439 segundo White (1975)e �nalmente as de NGC 2467 segundo Loden (1966). As estrelas que nãotêm a notação NGC (New General Catalogue) foram identi�adas segundo osatálogos Henry Drapper (HD), CD (sigla de Cordoba obs. Durhmusterung)ou CPD (sigla de Cape obs., Photographi Durhmusterung).Tabela 3.1: Dados observaionais das estrelas da amostrade RG=9-11 kp.Estrela Aglomerado T.E. Data V texp(s) S/NNGC 2244 376 NGC 2244 O9V 2009/12/25 9,70 1200 129HD 47469 NGC 2264 B3V 2008/12/30 7,8 300 174HD 47732 * NGC 2264 B3V 2008/12/30 8,2 160 153HD 47755 * NGC 2264 B3V 2008/12/30 8,5 480 171HD 47777 NGC 2264 B2-3V 2008/12/30 7,8 300 177HD 261878 * NGC 2264 B3-5 2008/12/30 7,8 720 143NGC 2264 67 * NGC 2264 B2V 2008/12/31 10,8 2400 104NGC 2264 137 NGC 2264 B5 2009/01/01 9,9 1200 129NGC 2264 178 NGC 2264 B1,5V 2008/12/30 7,1 240 223NGC 2264 202 NGC 2264 B2V 2008/12/30 9,0 600 136NGC 2264 212 * NGC 2264 B3 2008/12/30 7,5 300 187NGC 2264 390 NGC 2264 A3 2008/12/31 10,3 1800 113NGC 2362 5 NGC 2362 B5V 2008/01/04 10,8 2400 107Continua ...1URL http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/46



Tabela 3.1 � ontinuaçãoEstrela Aglomerado T.E. Data V texp(s) S/NNGC 2362 12 NGC 2362 B5V 2008/12/30 10,0 1200 141NGC 2362 14 NGC 2362 B2V 2008/01/02 9,6 1200 250NGC 2362 21 NGC 2362 B5,B6V 2008/01/03 10,4 1800 120NGC 2362 24 NGC 2362 B7 2008/12/30 11,0 2400 132NGC 2362 25 NGC 2362 B5,B6V 2008/01/04 10,8 1034 65NGC 2362 26 NGC 2362 B5 2008/12/30 10,4 1800 158NGC 2362 27 NGC 2362 B3V 2008/01/02 10,2 1200 150NGC 2362 34 * NGC 2362 B5V 2008/01/03 10,5 1800 130NGC 2362 36 NGC 2362 B3 2008/12/30 10,8 2400 138NGC 2362 39 NGC 2362 B2V 2008/01/03 9,8 1200 150NGC 2362 48 NGC 2362 B3 2008/12/30 9,5 1200 212NGC 2362 50 NGC 2362 B5 2008/12/30 10,2 1800 174NGC 2362 69 NGC 2362 - 2008/12/30 10,0 1200 160HD 57192 * NGC 2362 B2V 2008/01/02 6,8 240 190CD+24◦5165 NGC 2362 B2IV/V 2008/01/02 8,9 600 120CD+24◦5170 NGC 2362 B3V 2008/01/02 9,8 1200 140CD+24◦5171 NGC 2362 B9V 2008/01/03 10,0 900 30CD+24◦5176 * NGC 2362 O9Ib 2008/01/02 8,2 300 420CD+24◦5180 NGC 2362 B1V 2008/01/02 8,2 300 175CD+24◦5182 NGC 2362 B2V 2008/01/02 9,3 900 140CPD+24◦2213 * NGC 2362 B2V 2008/01/02 8,8 600 130NGC 2367 2 NGC 2367 B1V 2008/01/04 9,7 1200 140BD+21◦1882 NGC 2367 B2IV 2008/01/02 10,3 1800 110BD+21◦1881 NGC 2367 B1V 2008/01/02 9,8 1200 140CPD+21◦2039 NGC 2367 B5:V 2008/01/04 10,9 2400 130NGC 2384 1 NGC 2384 B7Ib/II 2008/01/03 9,6 1200 170NGC 2384 2 NGC 2384 B2III 2008/01/03 9,59 1200 240BD+20◦1918 NGC 2384 B2V 2008/01/02 10,2 1200 140BD+20◦1920 * NGC 2384 B2III/IV 2008/01/02 8,6 480 180CPD+20◦2376 NGC 2384 B3IV 2008/01/02 10,1 1200 140CPD+20◦2379 NGC 2384 B1,5V 2008/01/03 10,8 2400 150NGC 2439 4 NGC 2439 B2V 2008/01/04 10,7 2400 130NGC 2439 5 NGC 2439 B1III/IV 2008/01/04 10,8 2400 125NGC 2439 20 NGC 2439 B2V 2008/01/04 10,5 1800 115NGC 2439 23 NGC 2439 B2IV 2008/01/04 11,2 2400 70Continua ...47



Tabela 3.1 � ontinuaçãoEstrela Aglomerado T.E. Data V texp(s) S/NHD 60196 * NGC 2439 B0,5III 2008/01/02 9,0 600 137HD 60369 NGC 2439 O9III 2008/01/02 8,1 300 130HD 61851 NGC 2439 B1II 2008/01/02 9,0 600 130CD+31◦4890 * NGC 2439 B 2008/01/03 10,7 1800 160CD+31◦4902 NGC 2439 B2V 2008/01/03 10,5 1800 170OCD+31◦4909 NGC 2439 - 2008/12/31 - 2400 96ECD+31◦4909 NGC 2439 - 2008/12/31 - 2400 68CPD+27◦2143 NGC 2439 B2 2008/01/02 9,4 900 135CPD+31◦1781 NGC 2439 B3 2008/01/02 9,4 900 120CPD+32◦1689 NGC 2439 - 2008/01/02 10,1 1200 120CPD+32◦4257 NGC 2439 B0:Vn 2008/01/03 10,6 1800 170CPD+33◦1682 NGC 2439 O8 2008/01/02 9,8 1200 115NGC 2467 28 * NGC 2467 B1V 2009/01/03 11,3 3600 30NGC 2467 47 NGC 2467 - 2008/01/02 10,3 1800 115NGC 2467 49 NGC 2467 O7 2009/01/03 10,6 2400 168NGC 2467 96 NGC 2467 B2V 2009/01/03 8,3 300 160NGC 2467 97 NGC 2467 B2III 2009/01/03 10,4 1800 130NGC 2467 98 NGC 2467 O9,5V 2009/01/01 10,7 2400 149- , não enontrado na literatura.3.2 Redução dos espetrosA redução dos dados seguiu uma metodologia padrão: subtração do bias,de�nição das ordens, obtenção das imagens uni-dimensionais, alibração emomprimento de onda e ombinação das ordens.Os espetros do CASPEC foram reduzidos e normalizados pelo Dr.Herman Hensberge utilizando rotinas do paote de tratamento de imagens eredução de dados MIDAS (Munih Image Data Analisys Sistem), seguindouma metodologia padrão. Os espetros FEROS foram reduzidos utilizando-se a pipeline do espetrógrafo que utiliza rotinas MIDAS. Mais detalhes sobre48



o proesso de redução e sobre o espetrógrafo podem ser obtidos em Kauferet al. (1999).A normalização do ontínuo loal dos espetros do FEROS foi realizadaom o paote de redução e análise de dados astron�mios IRAF (ImageRedution and Analysis Faility) om a rotina ontinuum. O ontínuofoi de�nido loalmente para pequenas porções do espetro (∼ 20 Å) emtorno das linhas metálias de interesse. Em breves palavras, o proessode normalização onsiste em seleionar regiões sem linhas espetrais paraa de�nição do ontínuo e ajustar uma função a esses pontos. Posteriormente,todo o espetro é dividido pelo valor de �uxo alulado por essa função. Oespetro obtido apresenta-se reti�ado e om �uxo unitário.Nas Figuras 3.1, 3.2, 3.3, 3.4, 3.5, 3.6 , 3.7 e 3.8 apresentamos exemplosdos espetros FEROS e CASPEC, das estrela BD+21◦1882 e NGC 2244 201,respetivamente, om linhas de H i, He i, C ii, C iii, N ii, O ii, Mg ii, Si ii eSi iii identi�adas.



Figura 3.1: Exemplos de espetros FEROS observados na região λ4000 - λ4300 Å. 50



Figura 3.2: Exemplos de espetros FEROS observados na região λ4300 - λ4660 Å. 51



Figura 3.3: Exemplos de espetros FEROS observados na região λ4660 - λ5020 Å. 52



Figura 3.4: Exemplos de espetros FEROS observados na região λ5020 - λ5980 Å. 53



Figura 3.5: Exemplos de espetros FEROS observados na região λ6500 - λ6700 Å. 54



Figura 3.6: Exemplos de espetros CASPEC observados na região λ4000 - λ4300 Å. 55



Figura 3.7: Exemplos de espetros CASPEC observados nas regiões λ4300 -
λ 4660 Å. 56



Figura 3.8: Exemplos de espetros CASPEC observados nas regiões λ4820 -
λ 4900 Å; λ4900 - λ 4960 Å e λ4990 - λ 5030 Å.57



3.2.1 Seleção da amostraAlgumas estrelas observadas foram desartadas da análise devido a:
• binaridade: binárias espetrosópias (SB) não reportadas naliteratura, omo por exemplo NGC 2264 212, ou prováveis
• lassi�ação espetral inadequada: veri�amos através de inspeçãovisual das linhas de He i(λ4471 Å) e Mg ii (λ4481 Å), que algumasestrelas lassi�adas na literatura omo tipo B, orrespondem, naverdade a tipos espetrais mais frios.
• baixa qualidade do espetro: alguns espetros observados apresentambaixa razão S/N (∼30), o que di�ulta a identi�ação das linhas maisfraas e a subseqüente análise de abundânias.Após a seleção das estrelas mais adequadas para a determinação de vsenie análise químia nossa amostra �nal �ou assim de�nida: em NGC 2244,três estrelas; seis estrelas em NGC 2264; dezesseis estrelas em NGC 2362;quatro estrelas em NGC 2367; ino estrelas em NGC 2384; doze estrelas emNGC 2439 e quatro estrelas em NGC 2467, sendo um total de 50 estrelas.Per�s das linhas de He i (λλ 4026, 4388 e 4471 Å) foram usados para adeterminação da veloidade rotaional projetada (vseni, Capítulo 4) e sãoapresentados na Figura 3.9. A determinação do vseni foi feita om basena medida das larguras à meia altura das linhas de He, que foram obtidasdos espetros previamente normalizados, utilizando a sub-rotina splot dopaote de reduções IRAF. A medida é feita assumindo que o per�l observadoé gaussiano om a opção h e marando o ontínuo no entro da linha eajustando o per�l ompleto. Na Tabela 3.2 apresentamos as larguras das58



Figura 3.9: Linhas de He i, λ4026 Å λ4388 Å e λ4471 Å da estrelaBD+21◦1881.linhas de He i λλ4026, 4388 e 4471 Å das estrelas da região de 9 a 11 kpdo entro Galátio, exluindo as estrelas binárias e as estrelas fora da faixade validade da alibração usada para determinar os vseni (mais detalhes noCapítulo 4).
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Tabela 3.2: Larguras à meia altura das linhas de He i
λ4026, λ4388 e λ4471.Aglomerado Estrela fwhm4026(Å) fwhm4388(Å) fwhm4471(Å)NGC 2244 NGC 2244 201 1,87 1,47 1,37NGC 2244 376 1,65 1,44 1,52NGC 2244 392 3,29 - 3,75NGC 2264 HD 47469 3,17 3,02 3,25HD 47777 2,16 1,99 2,26NGC 2264 178 2,17 1,72 1,93NGC 2264 202 3,81 3,72 4,48NGC 2362 NGC 2362 14 3,23 2,82 3,82NGC 2362 24 5,88 6,21 6,88NGC 2362 27 2,98 2,39 3,29NGC 2362 39 2,92 2,34 3,22NGC 2362 48 4,92 5,16 5,68NGC 2362 69 5,64 5,30 6,01CD+24◦5180 2,37 1,93 2,61CD+24◦5182 4,12 4,07 4,71CD+24◦5170 4,88 5,65 5,88CD+24◦5165 2,88 2,33 3,16NGC 2367 BD+21◦1882 1,83 1,27 1,30BD+21◦1881 2,10 1,59 1,66NGC 2367 2 5,85 6,25 6,82CPD+21◦2039 8,36 9,43 9,70NGC 2384 NGC 2384 2 1,50 1,11 1,19BD+20 1918 2,11 1,56 1,73CPD+20◦2376 2,59 2,29 2,97CPD+20◦2379 2,98 2,64 3,42NGC 2439 NGC 2439 4 3,26 3,07 3,59NGC 2439 5 3,34 3,33 3,87CD+31◦4902 4,65 5,30 5,89NGC 2439 23 2,05 1,53 1,46HD 61851 2,78 2,67 3,36CPD+32◦1689 6,00 6,99 5,95CPD+32◦4257 3,89 3,57 4,29Continua ...60



Tabela 3.2 � ontinuaçãoAglomerado Estrela fwhm4026(Å) fwhm4388(Å) fwhm4471(Å)NGC 2467 NGC 2467 96 3,06 3,11 3,27NGC 2467 97 1,48 1,30 1,41NGC 2467 98 2,86 2,84 3,33
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Capítulo 4O gradiente radial de Hélio
O Hélio é o elemento mais abundante no Universo depois do Hidrogênio,foi riado durante a nuleossíntese primordial e também é sintetizado nasestrelas. Contudo, diferente dos metais, a distribuição radial das abundâniasdeste elemento, a partir de diferentes objetos da nossa Galáxia, ainda não foibem de�nida. Neste apítulo, temos omo objetivo determinar a distribuiçãode abundânias de He ao longo do RG. Previamente apresentaremos ametodologia adotada neste trabalho: os diferentes métodos usados paradeterminar os parâmetros atmosférios, a veloidade rotaional projetadadas estrelas e �nalmente a análise de abundânias em não-ETL a partir delinhas espetrais de He i.4.1 AnáliseMetodologiaA metodologia adotada no presente trabalho onsiste na determinação dosparâmetros atmosférios: a temperatura efetiva (Tef) e gravidade super�ialem unidades logaritmias (logg); determinação da veloidade rotaionalprojetada (vseni) e, �nalmente a análise da abundânia do elemento He63



juntamente om a veloidade de miroturbulênia (ξ). A análise foi feitaatravés de síntese espetral, sendo que, para um valor dado de Tef e logg, osvalores das abundânias e vseni, que se omportam omo parâmetros livres,foram variados até obter o ajuste dos per�s teórios e observados.Nossa amostra total é resultado da ombinação de duas amostras(denominadas RG = 9 - 11 kp e Da�on & Cunha (2004)), que foramanalisadas om algumas diferenças. A desrição da análise realizada seráfeita individualmente para ada uma delas. Primeiramente, desreveremos aanálise da amostra da região de RG = 9 - 11 kp e posteriormente, a análiseda amostra de Da�on & Cunha (2004).4.1.1 RG = 9-11 kpI. Temperatura Efetiva e loggNeste trabalho, a temperatura efetiva das estrelas foi determinada usandodois métodos fotométrios, a alibração para o parâmetro Q de Da�on etal. (1999) e o método iterativo de Gies & Lambert (1992). A alibração deDa�on et al. (1999) foi adotada para a maioria das estrelas da amostra, a �mde garantir a onsistênia da nossa análise. Porém, para as estrelas om oparâmetro Q fora da validade da alibração, o método iterativo foi adotado.i) Método Iterativo: Fotometria Strömgren e Linhas de H ia) Desrição do Sistema Fotométrio Strömgren. O sistemafotométrio Strömgren, de�nido por Strömgren (1963, 1966) e Crawford &Mander (1966), é um sistema de banda intermediária formado por quatro�ltros om larguras entre 180 Å e 500 Å: u, entrado em 3500 Å e próximoà desontinuidade de Balmer (DB); v, entrado na linha de Hδ em 411064



Å; b, entrado em 4670 Å e inluindo a linha Hβ; e y, entrado em 5470 Å,posiionado perto da banda V da fotometria UBV numa região livre de linhasfortes. Este sistema também inlui o índie β, que é uma medida da largurada linha de hidrogênio Hβ obtida da diferença entre os �uxos da linha de Hβmedidos em dois diferentes �ltros de banda estreita: m(15) e m(150) (β=m(15)-(150)). Os �ltros uvby foram de�nidos de maneira que fosse possívelmedir a DB, a linha de Hβ e a metaliidade. São de�nidos três índies de or:(b-y), 1 =(u-b)-(v-b), que mede a desontinuidade de Balmer, e m1 =(v-b)-(b-y), que é um indiador de metaliidade e mede a intensidade das linhasmetálias que são mais intensas no azul e UV do que no visível e vermelho.Estes índies são afetados pelo avermelhamento interestelar. Neste sistemafotométrio, o índie intrínseo (b-y)0 pode ser obtido da relação (b-y)0=(b-y)- E(b-y), sendo E(b-y) o exesso de or. O índie intrínseo 0 é obtidoatravés da relação 0=1- 0.24 E(b-y).Nas estrelas quentes om Tef ≥ 11000K, o índie desavermelhado 0 é umbom indiador de Tef enquanto que o β é um bom indiador da gravidadesuper�ial, mas também é sensível a Tef . Para estrelas frias om Tef ≤11000K, o 0 é um bom indiador de gravidade super�ial enquanto que o βé indiador prinipalmente de Tef .Na Figura 4.1 são observados espetros sintétios em ETL (ATLAS9;Kuruz, 1993) para estrelas de diferentes tipos espetrais desde A0 (10000K) até B0 (30000 K) e a loalização dos �ltros uvby do sistema fotométrioStrömgren nos espetros.b) Desrição do Método Iterativo. Neste método, os valores deTiter e logg são determinados iterativamente a partir da alibração dosíndies fotométrios de Strömgren 1 e β, aoplado ao ajuste dos per�s65



Figura 4.1: Sistema fotométrio Strömgren (uvby) (Crowther, 1998)teórios e observados da linha de Hγ . O aráter iterativo do método éneessário, uma vez que para as estrelas de tipo B, o índie de or e aslarguras da linha de Balmer são dependentes tanto de Tef omo de logg.O método iterativo foi apresentado por Gies & Lambert (1992) e baseia-se nas alibrações fotométrias de Balona (1984)1 e Lester, Gray e Kuruz(1986, LGK)2 orrigidas de + 4% e + 5%, respetivamente, a �m de quetemperaturas e gravidades obtidas �assem onsistentes om as temperaturasfundamentais de Code et al. (1976).1Na alibração de Balona (1984), a Tef é obtida a partir dos índies teórios 0,alulados a partir do modelo de atmosferas em ETL de Kuruz (1979) para estrelasom Tef < 9500 K, e β, determinados a partir da largura equivalente da linha de Hγ(Balona & Feast, 1975).2A alibração de LGK foi desenvolvida a partir dos modelos atmosférios de Kuruz(1979) em ETL, alulando-se os ores sintétias b-y, 1, m1 e β. As ores sintétiasforam transformadas para as ores observaionais utilizando ino estrelas padrão para asquais foram determinadas temperatura efetiva e gravidade super�ial através do ajuste dadistribuição de �uxo. 66



Figura 4.2: Ajuste dos per�s teórios e observados da linha de Hγ da estrelaCPD+24◦2213, a linha �na é o espetro sintétio e a grossa, o espetroobservado.Após o álulo de um valor iniial (fotométrio) para Tef , a gravidadesuper�ial é obtida através do ajuste do per�l observado de uma linha dehidrogênio. Em seguida, um valor de β (teório) assoiado a este logg éobtido e retorna-se ao passo um. O proedimento é repetido até que seobtenha onvergênia para Tef=Titer.No nosso estudo, os dados da fotometria Strömgren foram obtidos dasbases de dados SIMBAD e WEBDA. A rede de per�s teórios da linha Hγusada no ajuste, foi alulada em não-ETL om o programa synspe paratemperaturas entre 15000 K a 40000 K, 3,75< logg <4,75 e abundâniassolares. O álulo dos per�s onsidera meanismos de alargamento de linhastais omo miroturbulênia, alargamento natural e olisional (efeito Stark67



linear, prinipal meanismo de alargamento das linhas de H i e o alargamentodevido às forças de Van der Waals, que atuam sobre átomos neutros). Osper�s teórios de Hγ foram onvoluídos para inluir os efeitos de rotação,alargamento instrumental e miroturbulênia. Na Figura 4.2 apresentamos oajuste do per�l teório e observado da linha de Hγ da estrela CPD+24◦2213.Os valores de Titer e logg obtidos através deste proesso iterativo, assimomo os dados fotométrios adotados, se apresentam na Tabela 4.1.ii) Parâmetro Q.a) Desrição do sistema fotométrio Johnson (UBV). O sistemafotométrio UBV foi estabeleido por Johnson & Morgan (1953) e éonstituído por três �ltros de transmissão de banda larga: U entrado em
λ3650 Å que ontém a DB, B entrado em λ4440 Å, e V entrado em λ5550Å; estes dois últimos �ltros ontêm o ontínuo de Pashen. A partir destestrês �ltros, pode-se de�nir os índies de or U-B e B-V, de forma que U-B= B-V = 0 para uma estrela A0V. Para estrelas quentes, B-V < 0, e paraestrelas frias, B-V >0. A relação or-temperatura (ou tipo espetral) dependetambém da lasse de luminosidade, que orresponde a diferentes gravidadessuper�ias.A Figura 4.3 apresenta per�s espetrais em ETL (Kuruz, 1993)para estrelas de diferentes tipos espetrais desde A0 (Tef=10000 K) atéB0 (Tef=30000 K), logg=4 e a loalização dos �ltros UBV do sistemafotométrio Jonhson nos espetros.O parâmetro Q foi de�nido por Johnson (1953) no sistema UBV, a partirde estrelas avermelhadas e desavermelhadas do mesmo tipo espetral,omo :68



Figura 4.3: Sistema fotométrio Johnson (UBV)
Q = (U − B) − X(B − V ) (4.1)sendo X a relação média entre os exessos de or para (U-B) e (B-V).
X = E(U − B)/E(B − V ) (4.2)Para estrelas B da seqüênia prinipal, Johnson (1958) demostrouempiriamente a partir de estrelas avermelhadas e desavermelhadas queX=0,72 ± 0,03. Outros trabalhos omo Cardelli et al. (1989), a partirde uma análise de urvas de extinção interestelar, derivaram valores de X nafaixa de X=0,69 - 0,71 dependendo do valor de Rv. Nós usaremos o valorobtido por Johnson (1958), omo sugerido por Da�on et al. (1999).b) Desrição da alibração fotométria. A Tef , neste métodoé alulada através de uma alibração para o parâmetro Q livre de69



avermelhamento apresentada por Da�on et al (1999). Esta alibração estáanorada no método iterativo desrito em 4.1.1(i), apliado para uma amostrade estrelas de Orion (Cunha & Lambert, 1992) e de Cep OB2 (Da�on et al.,1999) e é dada pela seguinte relação:
T (Q) = 43280, 162 + 98718, 195Q + 98236, 823Q2 (4.3)válida para valores de -0,93 < Q < -0,53, que são os valores extremos deQ para as estrelas que foram utilizadas na obtenção da relação. A Figura4.4 apresenta a alibração do parâmetro Q om temperatura efetiva para asestrelas da amostra de Orion e Cep OB2.Esta alibração foi apliada a 39 estrelas da nossa amostra, exetuandoas estrelas ujos valores de Q estão fora do intervalo de validade destaalibração, assim omo as estrelas peuliares e binárias. No aso das estrelasom temperaturas nos limites da alibração, isto é, aproximadamente Tef

<19000 K ou Tef >32000 K, as temperaturas efetivas foram realuladasom o método iterativo Titer. Estas estrelas são: HD 47469, CD+24◦5170,NGC 2362 12, NGC 2362 24 e NGC 2362 27. Para a nossa amostra, osíndies de or B-V e U-B e o exesso de or E(B-V) foram obtidos das basesde dados SIMBAD e WEBDA. Em alguns asos em que havia mais de umvalor de fotometria disponível, a média desses valores foi adotada.) Cálulo de Logg. A gravidade super�ial foi alulada a partirda omparação entre as asas dos per�s teórios e observados da linha de Hγatravés de uma minimização de χ2, onsiderando-se a TQ omo a temperaturaefetiva �xa da estrela. Os per�s teórios usados para o ajuste são per�ssintétios alulados em não-ETL, omo foi desrito em 4.1.1(i). A diferençaentre este proedimento de ajuste e o anterior é que este não é iterativo, já70



Figura 4.4: Calibração do parâmetro Q om temperatura efetiva para asestrelas da amostra de Orion e Cep OB2. (Da�on et al., 1999)que o aráter iterativo é dado pelo álulo de um valor teório β efetuandoo inverso da alibração proposta por Balona (1984).Para a estrela NGC 2244 392, exepionalmente, a gravidade super�ialfoi determinada a partir da linha de Hδ, devido a problemas na normalizaçãoda linha de Hγ.A Tabela 4.1 apresenta os dados da fotometria UBV e ubvy usados nestetrabalho, o parâmetro Q obtido, Titer (sinalizado om um asteriso), TQ elogg.
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Tabela 4.1: Dados da fotometria Strömgren e Johnson eparâmetros atmosférios.Asso Estrela U-B B-V Q 1 b-y β E(b-y) Tef(K) loggNGC 2244 NGC 2244 201* -0,707 0,180 -0,840 0,036 0,204 2,635 0,34 27110 4,28NGC 2244 376 0,554 -0,445 -0,844 - - 29940 4,08NGC 2244 392 -0,330 0,430 -0,640 - - 20340 4,35NGC 2264 HD 47469 * -0,110 -0,650 -0,571 0,373 -0,037 2,680 0,044 16560 4,15HD 47777 -0,160 -0,810 -0,696 - - - - 22160 4,14NGC 2264 178 -0,210 -0,960 -0,814 - - - - 28010 4,30NGC 2264 202 0,070 -0,600 -0,656 - - - - 20800 4,12NGC 2362 NGC 2362 12 * -0,070 -0,570 -0,520 0,306 -0,016 2,705 0,07 17670 4,39NGC 2362 14 -0,120 -0,730 -0,644 - - - - 20450 4,10NGC 2362 24 * -0,423 -0,023 -0,407 0,477 0,018 2,714 0,06 15150 4,24NGC 2362 27 * -0,078 -0,638 -0,582 0,228 -0,045 2,692 0,09 19300 4,34NGC 2362 39 -0,095 -0,705 -0,637 - - - 20260 4,22NGC 2362 48 -0,100 -0,700 -0,628 - - - - 20030 4,20NGC 2362 69 -0,080 -0,660 -0,602 - - - - 19450 4,30CD+24◦5165 -0,130 -0,840 -0,746 - - - - 24310 4,00CD+24◦5170 * -0,080 -0,610 -0,552 0,262 -0,030 2,676 0,09 18630 4,25CD+24◦5180 -0,180 -0,915 -0,785 - - - - 26320 3,96CD+24◦5182 -0,125 -0,765 -0,675 - - - - 21400 4,04NGC 2367 NGC 2367 2 0,080 -0,680 -0,738 - - - - 23930 4,00BD+21◦1881 0,050 -0,747 -0,785 - - - - 26320 4,15BD+21◦1882 0,050 -0,750 -0,786 - - - - 26380 3,87CPD+21◦2039 0,130 -0,650 -0,735 - - - - 23790 3,83Continua ...
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Tabela 4.1 � ontinuaçãoAsso Estrela U-B B-V Q 1 b-y β E(b-y) Tef(K) loggNGC 2384 NGC 2384 1 0,020 -0,870 -0,884 - - - - 32780 4,00NGC 2384 2 0 -0,790 -0,790 - - - - 26600 3,65BD+20◦1918 0,060 -0,720 -0,763 - - - - 25150 4,12CPD+20◦2376 0,025 -0,795 -0,813 - - - - 27950 4,05CPD+20◦2379 0,040 -0,675 -0,704 - - - - 22470 3,97NGC 2439 NGC 2439 4 0,180 -0,620 -0,750 - - - - 24500 3,85NGC 2439 5 0,240 -0,610 -0,783 - - - - 26210 3,85NGC 2439 20 0,160 -0,570 -0,685 - - - - 21750 3,45NGC 2439 23 0,200 -0,590 -0,734 - - - - 23750 3,85HD 60369 0,010 -0,880 -0,882 - - - - 32630 3,80HD 61851 0,090 -0,750 -0,818 - - - - 28260 3,74CPD+27◦2143 0,280 -0,660 -0,854 - - - - 30620 3,55CPD+31◦1781 0,189 -0,599 -0,735 - - - - 23790 3,30CD+31◦4902 0,210 -0,610 -0,761 - - - - 25050 4,05CPD+32◦1689 0,350 -0,595 -0,846 - - - - 30070 3,78CPD+32◦4257 0,240 -0,660 -0,833 - - - - 29210 4,10CPD+33◦1682 0,431 -0,588 -0,898 - - - - 33850 3,80NGC 2467 NGC 2467 49 0,260 -0,720 -0,902 - - - - 34160 4,23NGC 2467 96 0,020 -0,700 -0,714 - - - - 22880 3,25NGC 2467 97 0,460 -0,440 -0,771 - - - - 25560 3,50NGC 2467 98 0,330 -0,610 -0,846 - - - - 30070 3,95*: Tef obtida pelo método iterativo (Titer).
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Figura 4.5: Per�s observados das linhas de hidrogênio, Hβ e Hδ da estrelaNGC 2264 178.d) Logg a partir de outras linhas de H i. O método iterativofoi proposto iniialmente utilizando-se a linha de Hγ omo indiador degravidade super�ial. No nosso trabalho, testamos as diferenças quepoderiam existir ao determinar logg om outras linhas de hidrogênio, omoHβ e Hδ. Calulamos o logg também om estas duas linhas, que foramdenominados loggHβ
e loggHδ

respetivamente, e omparamos os valoresobtidos om aqueles obtidos a partir da linha de Hγ. A Figura 4.5 apresentaos per�s observados das linhas Hβ e Hδ da estrela NGC 2264 178. A linha Hβnão é omumente usada omo indiador de logg uma vez que, em estrelas,O e B, esta linha poderia estar mais afetada por efeitos de perda de massa efen�menos de vento, pelo qual se apresentaria em emissão ou om um per�lP-Cygni, di�ultando o ajuste das asas. Além disso, esta linha pode sofrer74



Figura 4.6: Comparação entre os logg obtidos om os perfís das linhas Hγ ,Hβ e Hδ.in�uênia da banda interestelar difusa entrada em λ4882 Å (Allen, 1990),di�ultando a determinação do ontínuo (Kilian, 1991). No aso do per�lda linha de Hδ as asas, espeialmente a vermelha, podem estar fortementeafetadas pela presença de linhas de O ii.A Figura 4.6 apresenta a omparação entre logg e loggHβ
(estrelasvermelhas) e logg e loggHδ

(írulos pretos) para as 42 estrelas da região de75



RG ∼ 9 - 11 kp. Nesta �gura, a linha ontínua representa a igualdade. Naparte inferior da �gura apresentamos, om os mesmos símbolos, as diferençasentre os valores de logg medidos. Observa-se que as gravidades super�iaisobtidas om Hβ são sistematiamente menores que aquelas obtidas omHγ, om uma diferença média de 0,18 dex. Por outro lado, as gravidadessuper�iais obtidas om Hδ e Hγ estão em onordânia om uma diferençamédia de 0,04 dex. As distribuições de loggHβ
(histograma barra azul),loggHδ

(histograma barra vermelha) e logg a partir de Hγ (histograma barrainza) são mostradas na Figura 4.7. Neste grá�o também pode-se observara tendênia da gravidade super�ial a partir da linha Hβ a valores menoresque os valores de logg obtidos dos perfís das linhas de Hδ e Hγ.iii) Comparação om a literatura Algumas estrelas da nossa amostrajá foram analisadas em outros trabalhos onde também foram determinadosos seus parâmetros atmosférios. A Figura 4.8 apresenta um grá�oomparativo entre as Tef determinadas neste trabalho om as temperaturasjá publiadas na literatura; neste grá�o, a linha ontínua representa aigualdade. Brown et al. (1986, írulos pretos) analisaram seis aglomeradosabertos e assoiações na vizinhança solar em torno de RG=6,7 - 8,8 kp,três deles foram analisados neste trabalho: NGC 2362, NGC 4755 e IC 2944.Em NGC 2362, temos oito estrelas em omum e, nos dois últimos, apenasuma estrela em ada aglomerado. Eles determinaram a Tef e a gravidade apartir de um método iterativo envolvendo os índies [1℄ e β1 da fotometriaStrömgren e per�s teórios da linha Hδ em ETL. Para o aglomerado NGC2362, eles obtiveram em média temperaturas maiores que as obtidas nestetrabalho da ordem de 2-10%. A respeito do logg, as diferenças estão na faixade 0,05 - 0,24 dex. 76



Figura 4.7: Distribuições de loggHβ
, loggHδ

e loggHγ para as estrelas da nossaamostra.Huang & Gies (2006a) analisaram a rotação estelar em aglomerados jovensa partir de uma amostra de 461 estrelas OB membros de 19 aglomeradosabertos na vizinhança solar, na faixa de RG= 7,1 - 9,8 kp. Os parâmetrosatmosférios foram determinados ajustando per�s da linha de Hγ, envolvendomodelos atmosférios em ETL e per�s teórios em não-ETL (tlusty esynplot). Com esta amostra, temos em omum 16 estrelas em trêsaglomerados. Huang & Gies obtiveram Tef e logg sistematiamente menoresque as nossas (pontos azul laro). Para ino estrelas, as mais frias, osvalores de parâmetros Q estão fora da faixa de validade ou no extremo daurva de alibração onde as inertezas são maiores. Wol� et al. (2006,77



Figura 4.8: Grá�o omparativo das Tef obtidas neste trabalho om as daliteratura.triângulo verde) analisaram uma estrela em omum do aglomerado NGC2244, e obtiveram a Tef a partir da alibração de Massey et al. (2005). Aomparação entre os dois resultados é boa, om uma diferença de 1680 K.Neste mesmo aglomerado, a estrela NGC 2244 201 foi analisada por Vrankenet al. (1997, triângulo azul invertido) a partir do ajuste de per�s teórios daslinhas de H e Si, segundo o método de Beker & Butler (1990). Eles obtiveramTef=27300 K em onordânia om nosso resultado om uma diferença menorque 1%. Fitzpatrik & Massa (2007, quadrado fehado vermelho) para umaestrela em omum om nossa amostra, determinaram Tef a partir de umaesala de temperaturas baseada em tipos espetrais, e os seus resultados78



estão em onordânia om os nossos. Em Zevallos Herenia (2007, írulosabertos), num estudo do efeito da Tef (obtida a partir de diferentes métodos)na determinação das abundânias de O, foram analisadas as estrelas NGC2244 201 e NGC 2244 376 a partir de seis alibrações diferentes: além de TQ eTiter, a alibração de Napiwotzki et al. (1993, TN ), Lyubimkov et al. (2002,TL), e por equilibrio de ionização em ETL (TI−ETL) e não-ETL (TI−NETL)usando as linhas de Si. As diferentes Teffs obtidas onordam dentro dasinertezas.II. Veloidade Rotaional ProjetadaA veloidade de rotação de uma estrela é geralmente representada pelaveloidade rotaional projetada na linha de visada ou vseni, sendo i o ânguloformado pela linha de visada e o eixo de rotação da estrela. As estrelas detipo espetral O e B geralmente apresentam altos valores de veloidade derotação, pois, por serem jovens ainda, podem onservar o momento angularda nuvem moleular onde são formadas, e apresentar as altas veloidades derotação da nuvem.A alta rotação tem in�uênia na evolução e na omposição químianas atmosferas das estrelas de alta massa (Meynet & Maeder, 2000), umavez que pode modi�ar as propriedades físias da superfíie estelar. Asuperfíie estelar pode ser deformada pela alta rotação, um fato que foioloado em evidênia pela interferometria (Domiiano de Souza et al.,2003), tendo um efeito no brilho super�ial (sendo as regiões polares maisbrilhantes que as equatoriais) e na temperatura super�ial da estrela. Istoé, para altas veloidades de rotação, além das forças que atuam sobre aatmosfera da estrela, a força entrífuga também tem papel importante,79



produzindo um aumento da gravidade super�ial na região equatorial. Oespetro nesta região, então, é semelhante ao espetro de uma estrela maisluminosa, afetando a intensidade das linhas espetrais que resultam ser menosprofundas que o normal para o seu tipo espetral.Além disso, a rotação também pode afetar a estrutura interna da estrela,aumentando a taxa de perda de massa (que posteriormente reduz a rotação daestrela durante a evolução) e omixing interno, que produzem um interâmbiode gás entre o núleo e o envoltório. Assim, o hidrogênio pode migrar até onúleo e os produtos de fusão podem ser dragados até a superfíie e podemproduzir efeitos omo o enriqueimento de He e N nas estrelas.Huang & Gies (2006b) analisaram uma amostra de estrelas OB daGaláxia, e enontraram evidênias de um inremento de abundânia de Heentre os objetos om veloidades de rotação maiores. Trabalhos omo Wol�et al. (2007) enontraram que as veloidades de rotação de estrelas OBem aglomerados são maiores do que as de estrelas de ampo. A respeitoda metaliidade, Martayan et al. (2007), om uma amostra de estrelas daSMC, LMC e da Galáxia, enontraram indíios que a veloidade de rotaçãoaumenta a menores metaliidadesOs métodos mais simples para alular o vseni estão baseados na medidada largura à meia-altura (fwhm) diretamente relaionada om o vseni, omo,por exemplo Slettebak et al. (1975); Slettebak(1982) e Howarth et al. (1997).Uma determinação mais exata pode ser obtida onsiderando o ajuste de per�steórios e sintétios omo o feito por Mathys et al. (2002), que enontraramvseni pelo ajuste dos per�s teórios da linha de He i 4437. Outros, omo otrabalho de Huang & Gies (2006a), determinaram o vseni a partir do ajustede per�s sintétios e observados das linhas de He i e Mg ii (para estrelas mais80



frias).Neste trabalho, a veloidade rotaional projetada das estrelas foialulada a partir da alibração de largura à meia-altura de per�s teóriosde três linhas de He i (λλ4026, 4388, 4471 Å) vs. vseni de Da�on et al.(2007). A rede de per�s sintétios de He i em não-ETL foi alulada usandoo modelo at�mio de He de Pryzbilla (2005); os modelos atmosférios foramalulados em ETL (Kuruz, 1993) om omposição solar. As equaçõesde equilíbrio estatístio e transferênia radiativa foram resolvidas om osprogramas detail (Giddings, 1981) e os perfís sintétios das linhas foramalulados om o programa surfae (Butler & Giddings, 1985). Para aobtenção desta alibração, foram adotados valores �xos de logg=4.0 e ξ=5km/s. Esta alibração permite obter valores de vseni de até 400 km/s paraestrelas de tipo espetral B5-O9 (15000 K< Tef <30000 K) e logg entre3.70 e 4.30 dex (reomendada por Da�on et al. (2007), para espetros omresolução R=10000 e 50000. A Figura 4.9 obtida de Da�on et al. (2007)apresenta a variação dos fwhm teórios em função do vseni para as três linhasde He i usadas para uma resolução de R=50000. Nesta �gura, as linhas dediferentes ores (preta, verde, vermelha e azul) representam as alibraçõesobtidas para diferentes temperaturas (Tef= 15000 K, 20000 K, 25000 K e30000 K, respetivamente).O proesso de determinação do vseni no nosso trabalho foi o seguinte:nos espetros observados, seleionamos regiões em torno das linhas de He i,que foram normalizadas ao ontínuo loal. As larguras à meia-altura das trêslinhas de He i foram medidas utilizando a rotina splot do paote IRAF (seção3.2.1). Posteriormente, para a temperatura dada, os valores de fwhmmedidosforam interpolados na rede de alibração para fwhm vs. vseni obtendo-se os81



Figura 4.9: Calibração para vseni de Da�on et al. (2007) para as três linhasde He i, para diferentes Tef (preta: Tef= 15000 K, verde: Tef= 20000 K,vermelha: Tef= 25000 K e azul: Tef= 30000 K).orrespondentes valores de vseni. A média destes valores om o respetivodesvio padrão foi adotada omo o vseni da estrela. Foi possível determinara veloidade rotaional projetada para 34 estrelas da amostra de RG ∼ 9-11 kp onsiderando os intervalos de validade da alibração. Na Tabela4.2 apresentamos as estrelas para as quais foi possível determinar o vseni, a82



temperatura efetiva, os resultados de vseni obtidos para ada uma das linhasusadas na alibração, o valor médio om o desvio padrão e alguns valores devseni da literatura, para omparação.III. Análise do HélioA análise de abundânias das estrelas foi realizada através da síntese deper�s alulados em ondições não-ETL, ajustando os per�s teórios eobservados de linhas de He i. A determinação das abundânias químiasé baseada na análise auto-onsistente em não-ETL, ou seja, tanto os modelosatmosférios quanto a formação das linhas serão alulados em não-ETL.Esta abordagem é diferente da abordagem híbrida omumente usada, que ébaseada em modelos atmosférios em ETL e formação de linhas em não-ETL.Os programas utilizados para esta análise são tlusty e synspe que foramdesritos no Capítulo 2.i. Seleção das linhas de Hélio. Os espetros de estrelas de tipo OBapresentam um ontínuo estelar bem de�nido, om uma grande quantidadede regiões livres ou om pouas linhas espetrais presentes. Neste tipo deestrelas, as linhas de He (He i e/ou He ii) são bem intensas e de�nidas.No aso das estrelas de tipo espetral O, devido a suas altas temperaturassuper�iais (∼30000 K a 50000 K), é predominante o He na forma de He ii.Para menores temperaturas, ainda pode-se observar linhas de He i. No asodas estrelas tipo B (15000 K < Tef < 30000 K) linhas fraas de He ii sãovisíveis nos espetros das estrelas mais quentes (B0-B2). Para menorestemperaturas (orrespondentes a B2-B9), as linhas espetrais de He i sãomais intensas. Resumindo, as linhas de He i enfraqueem na direção dasestrelas O e são mais intensas nas estrelas B onde alançam um máximo em83



Tabela 4.2: Veloidades Rotaionais Projetadas obtidas (km/s).Aglomerado Estrela Tef (K) vseni4026 vseni4388 vseni4471 < vseni > vsenilitNGC 2244 NGC 2244 201 27110 27 37 24 25 ± 2 25 (1)NGC 2244 376 29940 21 39 38 33 ± 10 -NGC 2244 392 20340 93 - 114 104 ± 15 115 (1)NGC 2264 NGC 2264 178 28010 51 53 59 54 ± 5 43 (2)NGC 2264 202 28010 125 145 149 140 ± 13 132 (2)HD 47469 18940 90 110 97 99 ± 10 58 (2)HD 47777 22160 38 58 65 54 ±14 48(2), 70(3)NGC 2362 NGC 2362 14 20450 90 100 117 102 ± 13 101 (1)NGC 2362 24 15150 241 258 266 255 ± 13 -NGC 2362 27 19100 78 73 98 83 ± 13 87 ± 9 (1)NGC 2362 39 20260 72 75 94 80 ± 12 73 ± 12 (1)NGC 2362 48 20030 191 211 210 204 ± 11 193 ± 7 (1)NGC 2362 69 19450 216 227 226 223 ± 6 224 ± 8 (1)CD+24◦5165 24310 82 81 96 86 ± 8 68 ± 14CD+24◦5170 18720 188 222 219 210 ± 19 -CD+24◦5180 26320 52 63 74 63 ± 11 -CD+24◦5182 21400 146 162 162 157 ± 9 157 ± 8 (1)NGC 2367 NGC 2367 2 23930 251 262 272 262 ± 11 -BD+21◦1881 26320 41 42 43 42 ± 1 -BD+21◦1882 26380 23 24 19 22 ± 3 -NGC 2384 NGC 2384 2 26600 4 14 10 12 ± 3 -BD+20◦1918 25150 38 40 45 41 ± 4 11 (1)CPD+20◦2376 27950 76 83 94 84 ± 9 -CPD+20◦2379 22470 82 94 104 93 ± 11 -NGC 2439 NGC 2439 4 24500 104 118 114 112 ± 7 -NGC 2439 5 26210 114 132 130 125 ± 10 -NGC 2439 23 23750 31 36 27 31 ± 4 -HD 61851 28260 88 102 110 100 ± 11 -CD+31◦4902 25050 187 222 229 213 ± 22 220(4)CPD+32◦1689 30070 268 300 239 269 ± 31 -CPD+32◦4257 29210 153 146 158 153 ± 6 -NGC 2467 NGC 2467 96 22880 88 118 98 101 ± 15 -NGC 2467 97 25560 2 23 26 26 ± 1 -NGC 2467 98 30070 97 112 111 107 ± 8 -(1) Huang & Gies (2006b), (2) Pyatkes S.A. (1991), (3) Vogel S. N. & Kuhi L. V. (1981), (4) Slettebak A. (1985)
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Tabela 4.3: Lista de linhas de He usadas.Linha (Å) Transição Ei(eV) Ej(eV) loggf4026 1s2p-1s5d (t) 20,96 24,04 -0,374388 1s2p-1s5d (s) 21,22 24,04 -0,894472 1s2p-1s4d (t) 20,96 23,74 0,054922 1s2p-1s4d (s) 21,22 23,74 -0,445016 1s2p-1s3p (s) 20,62 23,09 -0,825048 1s2p-1s4s (s) 21,22 23,67 -1,595876 1s2p-1s3d (t) 20,96 23,07 0,746678 1s2p-1s3d (s) 21,22 23,07 0,33singletos (s), tripletos (t)torno de B2 e voltam a enfraqueer para temperaturas menores.Por outro lado, omo já foi menionado em 4.1.1, a maior parte destetipo de estrelas tem uma alta veloidade de rotação, produzindo-se assim,a sobreposição de linhas espetrais vizinhas (blend), o que altera o per�l dalinha e pode in�ueniar na análise subsequente. Para evitar esse tipo deproblema, esolhemos linhas intensas e relativamente isoladas para proedera nossa anaálise de abundânias.A identi�ação e seleção das linhas de He para a análise foi feita baseadaem Kilian et al. (1997), Lyubimkov et al. (2004) e na inspeção visualdo espetro sintétio gerado pelo synspe. Seleionamos oito linhas deHe i: λ4026 Å; λ4388 Å; λ4472 Å; λ4922 Å; λ5016 Å; λ5048 Å; λ5876 Åe λ6678 Å. As linhas seleionadas om seus respetivos dados at�mios, astransições, energias dos níveis iniiais e �nais (obtidos da base de dados deespetros at�mios do NIST) e a força do osilador (obtidos da TOPbase),são apresentados na Tabela 4.3.O omportamento não-ETL das linhas de He i em estrelas O e B foiapresentado em trabalhos omo Underhill (1968), Peterson & Sholz (1971)85



e posteriormente por Auer & Mihalas (1972, 1973), que enontraram que osálulos teórios em ETL das linhas de He i produziam linhas mais fraas queas observadas, interpretando isto omo um indiativo da presença de efeitosnão-ETL nas linhas.Os per�s das linhas de He não são simples, pois além do efeito Starkobservado, as linhas da série difusa 2p1P1-nd1D, apresentam omponentesproibidas sobrepostas para n≥4, produzindo marantes assimetrias nos per�sdas linhas. As linhas de He i seleionadas que apresentam este fen�menosão: λ4026 Å, λ4388 Å, λ4472 Å e λ4922 Å. Para a análise destas linhas,preisa-se de uma teoria espeial de alargamento que onsidere este efeito,omo as apresentadas por Griem et al. (1962), Griem (1968), Barnard,Cooper & Shamey (1969). Posteriormente Barnard, Cooper & Smith (1974,1975) modi�aram a teoria para as linhas λ4472 Å e λ4922 Å. Estasnovas modi�ções foram orroboradas por Mihalas et al. (1974, 1975) queenontraram um melhor ajuste para os per�s teórios e observados destasduas linhas em estrelas B. O synspe onsidera dados de alargamento paraessas quatro linhas de He i baseados em Barnard, Cooper & Smith (1974),para λ4472 Å, e em Shamey (1969), para λ4026 Å, λ4388 Å e λ4922 Å.Lyubimkov et al. (2004) �zeram uma análise do He em estrelas B davizinhança solar e determinaram as abundânias de He em não-ETL a partirde modelos atmosférios em ETL om o programa atlas9 (Kuruz, 1993),e a formação de linha em não-ETL (detail-surfae). Eles enontraram, apartir da medida das larguras equivalentes das linhas de He seleionadas, queexiste uma relação entre a miroturbulênia e a abundânia de He, sendo queas linhas λ4026 Å, λ4388 Å, λ4472 Å e λ4922 Å independem da variação de
ξ, e portanto são mais indiadas para determinar as abundânias, enquanto86



que as outras linhas variam om ξ e são, portanto, boas indiadoras demiroturbulênia. Além disso, Lyubimkov et al. enontraram que, emboraas linhas λ4026Å, λ4388Å, λ4472 Å e λ4922 Å independam de ξ, existemdiferenças entre as abundânias obtidas om ada linha, sendo as abundâniasobtidas om λ4026 e λ4388 Å menores que as obtidas om λ4472 Å e λ4922Å. Eles mostraram que a razão das larguras equivalentes das linhas λ4026Å/λ4472 Å diminui om o aumento da Tef , enquanto que os modelos teórios(de Mihalas) predizem uma razão onstante ou que aumenta om a Tef .Um omportamento similar aontee om as linhas λ4388 Å e λ4922 Å,tendo omo onsequênia a diferença nas abundânias de He obtidas, sendoas abundânias om λ4472 Å e λ4922 Å maiores que as obtidas om λ4026 Åe λ4388 Å. Finalmente, Lyubimkov et al. reomendam usar as linhas λ4472Å e λ4922 Å para determinar as abundânias de He, não apenas pela suamelhor teoria de alargamento e seus resultados onsistentes para as estrelaspeuliares pobres em hélio, mas também porque as abundânias obtidasa partir de λ4026 Å e λ4388 Å podem ser menores do que a abundâniaprimordial de He.Huang & Gies (2006b), seguindo as sugestões de Lyubimkov et al.,omentam que a mesma diferença entre estas quatro linhas aparee na suaanálise. Eles determinaram as abundânias de He om os per�s teóriosdas linhas alulados om o ódigo synspe e modelos atmosférios emETL de Kuruz para um valor de miroturbulênia �xo (ξ =2 km/s). Umavez que usaram modelos atmosférios em ETL, apliaram uma orreção àsabundânias para dar onta dos efeitos não-ETL. Para isto, usaram modelosde espetros para estrelas B de Lanz & Hubeny (2005), alularam as largurasequivalentes das linhas em ETL (baseadas em modelos de Kuruz) e não-ETL87



(Lanz & Hubeny) para sete diferentes valores de Tef e derivaram as orreções.Segundo eles, as diferenças, na maioria dos asos, é da ordem de um dex eapenas são signi�ativas para as estrelas mais quentes e evoluídas. Elesenontraram uma diferença nas razões de abundânias log[ε(4472)/ε(4026)℄e log[ε(4388 Å)/ε(4026 Å)℄ em função de Tef : o valor médio de log[ε(4472Å)/ε(4026 Å)℄ varia de zero dex para temperaturas mais frias até +0,2 dexpara uma Tef de 26000 K, enquanto que as diferenças entre as abundâniasobtidas de λ4026 Å e λ4388 Å são pequenas, exeto para as estrelas maisfrias.ii. Abundânias de He e miroturbulênia A veloidade demiroturbulênia ξ e as abundânias de He foram determinadas a partirdas oito linhas de He i apresentadas na Tabela 4.3. Para a determinaçãode ξ, deve-se ter em onsideração a premissa que a miroturbulêniadeve ser independente da intensidade da linha. Para isto alulamos aabundânia de He, para ada linha, para três valores de miroturbulênia0, 5 e 10 km/s (para algumas estrelas mais evoluídas, om ξ tipiamentemaiores, foi também preiso onsiderar ξ=15 km/s), sendo o valor de ξesolhido omo aquele no qual as abundânias de He das linhas apresentama menor dispersão. As veloidades de miroturbulênia também podem serdeterminadas a partir das linhas de O ii (linhas mais abundantes neste tipode estrelas), no entanto, este método é restrito às estrelas om vseni menorque ∼ 100-150 km/s, para as quais é possível analisar as linhas de O ii.Para valores de vseni mais altos, as linhas de O ii, que são sempre maisfraas do que as linhas de He i, tornam-se tão alargadas que a análise deabundânias é impratiável. Por esta razão, para estas estrelas om rotaçãomuito alta, apenas a análise do He é possível. Na Figura 4.10 apresentamos88



a determinação de ξ para a estrela BD+20◦1918 pertenente ao aglomeradoNGC 2384. Para esta estrela em partiular, o valor de ξ para o qual asabundânias apresentam a menor dispersão é 2 km/s.

Figura 4.10: Determinação da miroturbulênia para a estrela BD+20◦1918.Neste proesso observamos, assim omo Lyubimkov et al. (2004) eHuang & Gies (2006a), que as linhas de He i λ4026 Å, λ4388 Å, λ4472Å e λ4922Å são pouo sensíveis à variação de ξ, enquanto que as outraslinhas (λ5016 Å, λ5048 Å, λ5876Å e λ6678 Å) são as que apresentamuma maior variação om respeito a ξ e que podem apresentar abundâniasmenores que as abundânias do He primordial (He/H=0,079±0,002 oulogε(He)=10,89±0,01). No entanto, embora as abundânias obtidas om
λ4026 Å e λ4388 Å sejam na maioria das estrelas menores que as obtidas89



Figura 4.11: Diferenças de abundânias de He om respeito a Tef entre asquatro linhas de He i λ4026 Å, λ4388 Å, λ4472 Å e λ4922 Å.
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om λ4472 Å e λ4922 Å, esta diferença não hega a ser signi�ativa. Comopode ser observado na Figura 4.11, onde são apresentadas as diferenças deabundânias de He om respeito a Tef entre as quatro linhas de He i λ4026Å, λ4388 Å, λ4472 Å e λ4922 Å, esta diferença não depende da temperatura.Existem algumas exeções, para altas temperaturas, omo logε(He)4922 -logε(He)4026 e logε(He)4922 - logε(He)4388. Além disso, apenas em algumaspouas estrelas os valores de abundânias obtidos para estas duas linhas(λ4026 Å e/ou λ4388 Å) são menores que o valor de He primordial. Por isso,optamos por determinar as abundânias de He om as quatro linhas λ4026Å, λ4388 Å, λ4472 Å e λ4922 Å.Na Figura 4.12 são apresentadas as linhas seleionadas ajustando osvalores sintétios (linha vermelha) ao per�s observados para a estrelaBD+21◦1882.Uma vez determinada a miroturbulênia, as abundânias de He(logε(He)) para ada linha foram determinadas por interpolação e aabundânia para ada estrela foi obtida da média das linhas individuais.Esta análise foi onluída para 43 estrelas da amostra, pertenentes a seteaglomerados da região RG= 9 - 11 kp. Destas estrelas, sete apresentamvalores de abundânias menores que o valor da abundânia primordial de Heque onsideramos, podendo sugerir binaridade ou peuliaridade (He-fraa) epreisam de outro tipo de análise. Os resultados das abundânias om o errorepresentados pelo desvío padrão (quando mais de uma linha foi analisada),junto om os parâmetros atmosférios respetivos, são apresentados naTabela 4.4.
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Figura 4.12: Exemplos de ajustes de per�s das linhas espetrais de Heseleionadas para a estrela BD+21◦1882.
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Tabela 4.4: Parâmetros Estelares e abundânias de He.Aglo/Asso Estrela Tef(K) logg ξ (km/s) logε(He)NGC 2244 NGC 2244 201 27110 4.28 3 10.94 ± 0.04NGC 2244 376 29940 4.08 1 10.91 ± 0.04NGC 2244 392 20340 3,75 7 10.90 ± 0.02NGC 2264 HD 47469 16560 4.15 2 10.94 ± 0.04NGC 2264 178 28010 4.30 4 11.05 ± 0.03NGC 2264 202 20800 4,12 4 11.00 ± 0.03NGC 2362 NGC 2362 14 20450 4.10 3 11.00 ± 0.07NGC 2362 39 20260 4.22 3.5 10.94 ± 0.05NGC 2362 48 20030 4.20 2 10.94 ± 0.05CD+24◦5165 24310 4.00 5 11.02 ± 0.03CD+24◦5180 26320 3.96 3 11.03 ± 0.07CD+24◦5182 21400 4.04 3 10.97 ± 0.04NGC 2362 12 17670 4.39 3 10.88NGC 2362 27 19300 4.34 4 10.89 ± 0.01NGC 2367 BD+21◦1881 26320 4.15 1 11.02 ± 0.09BD+21◦1882 26380 3.87 2 11.04 ± 0.02NGC 2367 2 23930 4.00 5 10.91 ± 0.03NGC 2384 BD+20◦1918 25150 4.12 2 10.99 ± 0.05CPD+20◦2376 27950 4.05 2 11.03 ± 0.09CPD+20◦2379 22470 3.97 2 10.96 ± 0.05NGC 2384 1 32780 4.00 9 11.00 ± 0.12NGC 2384 2 26600 3.65 4 11.06 ± 0.06NGC 2439 HD 63690 32630 3.80 13 10.94 ± 0.06CPD+31◦1781 23790 3.30 14 10.96 ± 0.05NGC 2439 23 23750 3.85 5 10.98 ± 0.04HD 61851 28260 3.74 10 10.92 ± 0.02CPD+32◦4257 29210 4.10 8 11.03 ± 0.04NGC 2439 4 24500 3.85 2 10.97 ± 0.05NGC 2439 5 26210 3.85 3 11.06 ± 0.03NGC 2439 20 21750 3.45 3 11.06 ± 0.03CD+32◦1689 30070 3.78 5 11.07 ± 0.03CPD+27◦2143 30620 3.55 10 11.16 ± 0.07CPD+33◦1682 33850 3.80 7 10.90NGC 2467 NGC 2467 96 22880 3.25 6 11.07 ± 0.04NGC 2467 97 25560 3.50 12 11.01 ± 0.04NGC 2467 98 30070 3.95 8 11.00 ± 0.0793



Na �gura 4.13 são apresentadas as abundânias de He obtidas emunidades logaritmias vs. os valores da temperatura efetiva de 36 estrelasda amostra da região RG 9-11 kp, as barras de erro representam o desviopadrão, quando mais de uma linha foi medida. A �gura mostra que asabundânias de He independem dos valores de Tef . Este resultado sugereque as abundânias obtidas são provavelmente livres de erros sistemátios.O valor médio para estas estrelas é de 10,99 ± 0,06 dex, ompatível dentrodas inertezas om o valor de He solar 10,93 ± 0,01 de Asplund et al.,(2009) representado pela linha traejada. A estrela CPD+27◦2143 apresentaa maior abundânia de He, sendo que todas as suas linhas de He analisadasapresentam um alto valor de abundânias, inluindo as linhas usadas paradeterminar miroturbulênia, que geralmente apresentam valores um pouomenores.Para ompletar a amostragem ao longo do diso da Galáxia, na seguintesubseção analisaremos a amostra de Da�on & Cunha (2004)4.1.2 Da�on & Cunha (2004)I. Temperatura Efetiva e loggA análise de abundânias de He desta amostra foi realizada usando osparâmetros atmosférios obtidos dos trabalhos de Da�on & Cunha (2004)e referênias ali itadas (Da�on et al. 2001a, 2001b, 2004a e 2004b). Elesobtiveram as Tef a partir das duas alibrações de temperatura já desritasanteriormente: método iterativo (Titer) e a alibração a partir do parâmetro-Q (TQ). O logg foi obtido a partir do ajuste dos per�s teórios e observadosda linha de Hγ. Contudo, diferente de nossa análise, a rede de per�s94



Figura 4.13: Abundânias de He em função da Tef . A linha traejadarepresenta a abundânia Solar, A(He)=10,93 ± 0,01 (Asplund et al., 2009).teórios da linha de Hγ foi obtida em formalismo ETL, usando os modelosatmosférios alulados om o programa ATLAS9 (Kuruz, 1993). NasTabelas A.1, A.2, A.3, A.4 e A.5 no anexo, são apresentados os valores dosparâmetros atmosférios desta amostra que foram ompilados de Da�on etal. (2001a, 2001b, 2004a e 2004b).II. Abundânias de He, miroturbulênia e vseniAs veloidades de miroturbulênia, onforme desrito em Da�on et al.(2001a, 2001b, 2004a e 2004b), foram determinadas a partir de 16 linhas deO ii, também sob a premissa que a veloidade de miroturbulênia independeda largura equivalente da linha. Para isto, alularam as abundânias de95



oxigênio em não-ETL para diferentes valores de miroturbulênia (na faixade 0 a 15 km/s) e seleionaram o valor de ξ para o qual as linhas apresentama menor dispersão. No entanto, o álulo das abundânias de O em não-ETL foi feito a partir de modelos atmosférios em ETL om o programaatlas9 (Kuruz, 1993), e a formação de linha em não-ETL om os programasdetail-surfae. A determinação de vseni também foi realizada de maneiradiferente, a partir da média dos vseni individuais obtidos para ada linha deada elemento analisado (C, N, O, Mg, Si, Al e S), durante a síntese espetral.Assim, om a Tef , logg, ξ e vseni previamente alulados, a determinaçãodas abundânias de He foi realizada da mesma forma omo foi desrita naseção anterior; por síntese espetral das linhas de He i usando os programastlusty e synspe. As linhas de He são as mesmas linhas usadas na análiseda região de RG=9-11 kp. Entretanto, omo menionado no apítulo 2,parte da amostra de Da�on & Cunha (2004) foi obtida no ObservatórioMDonald e alguns dos espetros obtidos não ontêm algumas das linhasde He i seleionadas, omo 4922 Å, 5876 Å e 6678 Å. Além disso, em algunsdesses espetros, um problema no detetor na região de λ4470 Å impediu aanálise da linha λ4472 Å. Portanto, das oito linhas de hélio, apenas quatrolinhas puderam ser analisadas.Com o objetivo de avaliar se poderia existir alguma inonsistênia naanálise de abundânias de He obtidas om os parâmetros atmosférios daanálise de Da�on & Cunha (2004), foram seleionadas 13 estrelas destaamostra. A seleção foi feita de modo a representar da melhor maneira possíveltodo o intervalo de Tef , vseni e ξ desta amostra. Em seguida, as abundâniasde He foram determinadas de duas formas:
• Utilizando os parâmetros atmosférios originais de Da�on & Cunha96



(2004), denominado omo método A (MA) e,
• re-determinando a Titer e logg utilizando a rede de per�s teórios emnão -ETL e a ξ a partir das linhas de He i, denominado omo métodoB (MB).Na Tabela 4.5 apresentamos as 13 estrelas usadas na avaliação, osaglomerados a que pertenem, os valores de vseni, Tef , logg, ξ e logε(He)obtidas a partir dos dois métodos A e B e a diferença nos logg.

Figura 4.14: Avaliação das Tef (painel esquerdo) e logg (painel direito)obtidas segundo Da�on & Cunha (2004)As omparações entre os parâmetros atmosférios e as abundânias de Heobtidos a partir dos dois métodos são apresentadas nas Figuras 4.14 e 4.15.Nestas �guras, a igualdade é representada pela linha ontínua. No painelesquerdo da Figura 4.14 são omparadas as temperaturas efetivas (Titer)97



Figura 4.15: Avaliação das ξ (painel esquerdo) e logε(He) (painel direito)obtidas segundo Da�on & Cunha (2004)(devido que a TQ não mudou) de ino estrelas obtidas pelo método A (eixo-x) e método B (eixo-y) e, na parte inferior da �gura, a diferença mA - mB.Observamos que as Tef são onsistentes entre si, apenas para duas estrelasa diferença é maior de 1% (1,74% para CPD+59◦4560 e 1,14% para HD326332). No aso do logg (Figura 4.14, painel direito), os resultados dosdois métodos, para valores maiores que 4.0 dex, estão em onordânia; paravalores menores que 4.0 dex (exeto HD 217811 e HD 172488) os resultadossão disrepantes om diferenças entre 0,28 até 0,46 dex (omo pode ser vistona parte inferior do grá�o). Note que os valores obtidos a partir dos per�sde H alulados em ETL são maiores que os determinados inteiramente emnão-ETL. Além disso, os logg de Titer (írulos pretos) apresentam maiordispersão que as determinadas a partir de TQ (estrelas vermelhas).98



Tabela 4.5: Parâmetros atmosférios e abundânias obtidas omo os dois diferentes métodos (a) e (b), paraas 13 estrelas avaliadas.Estrela Aglo/Asso vseni Tef (a) Tef (b) logg(a) logg(b) δlogg ξ(km/s)(a) ξ(km/s)(b) logε(He)(a) logε(He)(b)BD+12◦5074 NGC 6611 19 26210 ∗ 4.29 4.29 = 2 1 10.91±0.01 10.91±0.00BD+13◦4930 NGC 6611 20 30830 ∗ 4.35 4.25 - 0.10 7 8.5 10.90±0.01 10.91±0.01BD+13◦4934 NGC 6611 80 30970 ∗ 4.32 4.44 + 0.12 6 8 11.00±0.10 10.98±0.08CPD+41◦7723 NGC 6231 26 24920 24790 4.07 3.96 - 0.11 4 3 10.92±0.02 10.93±0.04HD 326332 NGC 6231 23 27030 26720 4.23 3.96 - 0.27 7 5 10.94±0.03 11.02±0.08HD 326364 NGC 6231 19 29610 ∗ 4.15 4.10 - 0.05 10 8 10.95±0.04 10.98±0.03CPD+59◦4535 NGC 4755 68 22930 22950 4.18 4.30 + 0.12 4 3 10.89±0.00 10.80±0.04CPD+59◦4544 NGC 4755 69 24330 24360 4.12 4.35 + 0.23 4 4 10.96±0.01 10.93±0.01CPD+59◦4560 NGC 4755 192 22390 22000 3.91 3.63 - 0.28 9 7.5 10.72±0.05 10.83±0.02HD 172427 StOB1 53 26360 ∗ 3.94 3.48 - 0.46 8 13.5 11.00±0.03 10.97±0.01HD 172488 StOB1 100 26530 ∗ 3.65 3.50 - 0.15 11 13.5 10.99±0.07 11.01±0.07HD 217227 LaOB1 15 19000 ∗ 4.20 4.03 - 0.17 7 5 10.88 10.89±0.01HD 217811 LaOB1 7 19070 ∗ 3.92 3.87 - 0.05 5 5 10.89±0.01 10.89±0.01(a) Usando os parâmetros estelares de Da�on & Cunha (2004) e anteriores, (b) Realulando os parâmetrosom a rede em não -ETL e a miroturbulênia determinada a partir das linhas de He i.

∗: Tef obtida pela alibração para parâmetro Q (TQ).
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Com respeito à miroturbulênia, (Figura 4.15, painel esquerdo), apenaspara altos valores de ξ, a diferença entre elas é apreiável, om uma diferençamédia de ∼2 km/s hegando até 5 km/s (omo é mostrado na parte inferiordo grá�o sendo mA-mB); enquanto que a baixos valores de ξ, os doisresultados são onsistentes. Finalmente, om respeito às abundânias deHe obtidas pelos dois métodos (Figura 4.15, painel direito), observa-se queos resultados são onsistentes dentro das inertezas: as maiores diferenças,obtidas para as estrelas CPD+59◦4560 e CPD+59◦4535, são de 0,11 e 0,09dex, respetivamente. Estas estrelas, além disso, apresentam os menoresvalores de abundânias.Depois desta análise omparativa, podemos onluir que os dois métodosnão são disrepantes e, para a análise de abundânias do Hélio, é viável usaros parâmetros de Da�on & Cunha (2004) sem preisar refazer toda a análise.Da amostra original de Da�on & Cunha (2004), om 68 estrelas, onzedelas apresentam abundânias de He om valores menores que o valor de Heprimordial (e para uma estrela não foi possível fazer o ajuste para o valor delogg determinado). Como foi omentado na subseção anterior, esses baixosvalores de abundânia podem sugerir binaridade ou peularidade (estrelasHe-fraas) e preisam de uma ánalise adequada para este tipo de estrelas.No entanto, na análise das abundânias de metais destas estrelas, Da�on& Cunha (2004) não enontraram valores que pudessem sugerir binaridadenessas estrelas, ou seja, os valores das abundânias em metais enontrados,são ompatíveis om os valores de abundânias de outras estrelas desta regiãoda Galáxia. Na Tabela 4.6 são apresentados os aglomerados, estrelas, Tef ,logg, ξ e as abundânias de He obtidas em unidades logaritmias (logε(He))para 56 estrelas da amostra de Da�on & Cunha (2004) que serão onsideradas100



na análise do gradiente radial de abundânias de He.Tabela 4.6: Parâmetros estelares e logε(He) da amostrade Da�on & Cunha (2004) ((a) a partir de uma linha).Aglo/Asso Estrela Tef(K) logg ξ (km/s) logε(He)Sh2-285 BD+00◦1491 29480 4.15 6 10.92 ± 0.04Sh2-284 HD 48691 27870 4.10 9 10.94 ± 0.01Sh2-247 S247-1 31560 4.08 11 10.96 ± 0.03NGC2414 LS404 23260 3.97 8 10.96 ± 0.08NGC1893 S2R3N09 24020 3.80 7 10.91 ± 0.02Tr27 LS4271 32190 3.85 8 10.98 ± 0.07LS4257 29460 4.10 10 10.96 (a)Stok16 CPD+61◦3579 27840 4.26 6 11.01 ± 0.06Sh2-47 S47-3 29870 4.10 6.5 10.97 ± 0.06Sh2-32 HD 314031 27650 4.28 5 11.05HD 166033 27290 4.14 4 10.92StOB1 HD 172488 26530 3.65 11 10.99 ± 0.07HD 172427 26360 3.94 8 11.00 ± 0.03NGC6611 BD+12◦5074 26210 4.29 2 10.91 ± 0.01BD+13◦4921 29540 4.25 7 11.00 ± 0.03BD+13◦4930 30830 4.35 7 10.90 ± 0.01BD+13◦4934 30970 4.32 6 11.00 ± 0.10NGC6204 LS-3719 24120 3.60 11 10.94 ± 0.06NGC6231 CPD+41◦7723 24920 4.07 4 10.92 ± 0.03CPD+41◦7730 24670 4.18 4 10.99 ± 0.03HD 326332 27030 4.23 7 10.94 ± 0.03HD 326364 29610 4.15 10 10.94 ± 0.03NGC4755 CPD+59◦4535 22930 4.18 4 10.89CPD+59◦4544 24330 4.12 4 10.96 ± 0.01LaOB1 HD 214680 33690 4.27 11 10.90HD 216916 23520 4.00 6 10.89HD 217227 19000 4.20 7 10.88 (a)HD 217811 19070 3.92 5 10.89 ± 0.01AraOB1 HD 149065 21540 4.08 4 11.01 ± 0.03IC2944 HD 308810 26400 4.21 6 10.93 ± 0.03HD 308817 22940 4.25 5 10.91 ± 0.03Continua ...101



Tabela 4.6 � ontinuaçãoAglo/Asso Estrela Tef(K) logg ξ (km/s) logε(He)Cyg OB3 HD 227460 27060 4.34 8 10.88 (a)HD 228199 29870 4.47 5 10.90 ± 0.01HD 227757 32480 4.22 8 11.00 ± 0.12Cep OB3 HD 218342 30020 4.20 9 10.95 ± 0.09NGC6604 BD+12◦4978 27750 4.25 3 10.88VulOB1 BD+24◦3880 30410 4.57 8 10.98 ± 0.04HD 344783 31010 4.26 9 10.88CygOB7 HD 197512 23570 4.02 6 10.97 ± 0.05HD 202253 22750 3.95 6 10.88 (a)HD 202347 23280 4.13 6 10.91 ± 0.01CepOB2 HD 205794 26890 4.21 8 10.89 (a)HD 206183 33310 4.52 5 10.99 (a)HD 206267d 26100 4.21 5 10.89 ± 0.01HD 206327 21900 3.99 8 10.97 ± 0.01HD 207538 32190 4.32 10 10.93 ± 0.03HD 239724 24790 3.83 12 10.92 (a)HD 239742 22470 4.07 5 11.00 (a)HD 205948 24350 4.25 5 10.95 ± 0.06HD 207951 20650 3.88 5 10.91 ± 0.01HD 209339 31250 4.28 3.5 10.90 ± 0.01HD 235618 27180 3.75 9 11.05 ± 0.21HD 239681 26830 3.70 9 10.99 ±0.10HD 239729 28450 4.22 5 10.96 (a)HD 239745 27340 4.45 6 10.96 ± 0.01HD 239748 27840 4.42 5 10.90 ± 0.03
Na Figura 4.16 apresentamos as abundânias de Hélio em unidadeslogaritmias vs. os valores de Tef para as estrelas da amostra de Da�on& Cunha (2004)(painel esquerdo) e para todas as estrelas da amostra (paineldireito), as barras de erro representam o desvio padrão, quando mais de umalinha foi analisada. As Figuras mostram que as abundânias obtidas para as102



Figura 4.16: Abundânias de He em função da Tef das estrelas de Da�on &Cunha (2004) (painel esquerdo) e da amostra total (painel direito). A linhatraejada representa a abundânia Solar 10,93 ± 0,01 (Asplund et al., 2009)duas amostras independem do valor de Tef , sugerindo que as abundâniasobtidas são provavelmente livres de erros sistemátios. O valor médio dasabundânias para as estrelas de Da�on & Cunha (2004) é de 10,94 ± 0,05, epara amostra total 10,96 ± 0,06 dex, ompatível dentro das inertezas om ovalor solar de 10.93± 0.01 dex (Asplund et al., 2009), representado pela linhatraejada. A estrela HD 235618, membro da assoiação CepOB2, apresentao maior desvio padrão: para esta estrela, a abundânia foi obtida apenaspor duas linhas, λ4388 e λ4472, om valores de abundânias de 10,90 dex e11,19 dex, respetivamente, e as duas linhas foram mantidas no álulo daabundânia média.As abundânias médias de He para ada aglomerado da amostra total,são apresentadas na Tabela 4.7, onde o erro está representado pelo desviopadrão quando mais de uma estrela foi onsiderada. O número de estrelas poraglomerado, onsiderado na média, está indiado entre parênteses. A linha103



Tabela 4.7: Abundânias médias de He.Amostra Aglomerado logε(He)RG=9-11 kp NGC 2244 10.92 ± 0.02 (3)NGC 2264 11.00 ± 0.06 (3)NGC 2362 10.96 ± 0.06 (8)NGC 2367 10.99 ± 0.07 (3)NGC 2384 11.01 ± 0.04 (5)NGC 2439 11.00 ± 0.08 (11)NGC 2467 11.03 ± 0.04 (3)Da�on & Cunha (2004) Sh2-285 10.92 (1)Sh2-284 10.94 (1)Sh2-247 10.96 (1)NGC 2414 10.96 (1)NGC 1893 10.91 (1)Tr27 10.97 ± 0.01 (2)Stok16 11.01 (1)Sh2-47 10.97 (1)Sh2-32 10.99 ± 0.09 (2)St OB1 10.99 ± 0.01 (2)NGC 6611 10.95 ± 0.05 (4)NGC 6204 10.94 (1)NGC 6231 10.95 ± 0.03 (4)NGC 4755 10.93 ± 0.05 (3)La OB1 10.89 ± 0.01 (4)Ara OB1 11.01 (1)IC 2944 10.92 ± 0.02 (2)Cyg OB3 10.93 ± 0.07 (3)Cep OB3 10.95 (1)NGC 6604 10.88 (1)Vul OB1 10.93 ± 0.07 (2)Cyg OB7 10.92 ± 0.04 (3)Cep OB2 10.95 ± 0.05 (15)
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horizontal identi�a os aglomerados/assoiações de ada amostra (RG=9-11kp e Da�on & Cunha (2004)).4.1.3 InertezasA análise de abundânias realizadas está sujeita a erros na determinaçãodos parâmetros atmosférios e no ajuste dos per�s de linha. A inertezada temperatura efetiva a partir do parâmetro Q, TQ, obtida através dealibrações fotométrias, foi analisada no seu respetivo trabalho original.Da�on et al. (1999) argumentam que as inertezas são devidas aos índiesfotométrios UBV utilizados, para os quais se onsidera uma inerteza de 0,01mag, gerando erros na temperatura efetiva na ordem de 4%. No aso dasgravidades super�iais, que foram determinadas a partir do ajuste dos per�steórios e observados da linha de Hγ , se onsidera omo inerteza a menordiferença em logg para a qual se onsegue distinguir dois per�s teórios. Estevalor é da ordem de 0,1 dex. Pelo método iterativo (Titer) as inertezas noálulo da Tef são devidas às medidas dos índies fotométrios de Strömgrene aos per�s de Hγ. Cunha & Lambert (1992) determinaram que os erros namedida dos índies fotométrios são da ordem de 0,01 mag e a ombinaçãodas inertezas observaionais estão numa faixa de 0,01-0,02, o que produzuma inerteza de ±1,3% para Tef =20000 K e 2,6 % para Tef =30000 K.A respeito da veloidade de miroturbulênia, esta pode ser determinadadentro de um erro de ±1,5 km/s do grá�o logε(O) vs. ξ (Da�on et al.(2001). Além das inertezas na ξ, deve-se onsiderar também os erros devidoà de�nição do ontínuo, para o qual se assume uma variação do ontínuo de1%; e ao vseni, para o qual se assume δvseni=7% baseado na variação de χ2omo função do vseni (Da�on et al., 2001a).105



Tabela 4.8: Inertezas na Abundânia de He.Correção HD 217811 NGC 2244 376
δ(Tef ) -0,02 +0,14
δ(logg) -0,04 -0,05
δ ξ -0,01 0,00
δ(vseni) +0,02 -0,01
δ(ontínuo) -0,04 -0,04
δt 0,06 0,15Consideramos estas inertezas independentes para alular as variaçõesnas abundânias produzidas pela variação de ada parâmetro, sendo queapenas um parâmetro foi mudado por vez, enquanto os outros parâmetrospermaneem �xos e um novo per�l teório foi ajustado. Seleionamosduas estrelas representativas da amostra om alta e baixa temperatura,HD 217811 e NGC 2244 376, respetivamente, e re�zemos a análise deabundânias usando ada um destes parâmetros modi�ados de aordo omseu respetivo erro e obtivemos variações nas abundânias de He. O errototal δt para as abundânias, onsiderando que os erros de ada parâmetro

δi são estatistiamente independentes, pode ser alulado a partir de
δt =

√

Σ(δi)2 (4.4)Na Tabela 4.8 apresentamos as inertezas para ada uma das estrelasseleionadas.4.1.4 Comparação om a literaturaAs abundânias de He de algumas estrelas da nossa amostra já foramdeterminadas por outros autores. Nesta seção, ompararemos nossosresultados om outros já publiados na literatura, para estrelas (Figura 4.17,106



painel esquerdo) e para aglomerados (Figura 4.17, painel direito). No asodos aglomerados, o número de estrelas onsideradas na obtenção do valormédio é, em geral diferente de aordo om a publiação.

Figura 4.17: Grá�o omparativo das abundânias de He obtidas nestetrabalho om valores da literatura: por estrelas (painel esquerdo) e poraglomerado (painel direito).Com Gummersbah et al. (1988), temos três estrelas em omum. Paraduas destas estrelas, a diferença entre os valores obtidos é menor que 0,1dex, enquanto que para a outra estrela, a diferença é ∼0,4 dex. Brown etal. (1986a) analisaram as abundânias de He e metais de quatro estrelas doaglomerado NGC 6611, três delas estão na nossa amostra. Eles obtiveramTef por equilíbrio de ionização de Si, logg por ajuste dos per�s da linha deHδ e as abundânias de He por síntese em ETL a partir de sete linhas deHe i (λλ 3965, 4009, 4026, 4121, 4143, 4437 e 4472 Å). Seus resultados sãoonsistentes om os nossos dentro das inertezas, om uma diferença de até107



0,08 dex.Posteriormenrte, Brown et al. (1986b), om a mesma metodologia,analisaram seis aglomerados da vizinhança solar, três deles em omum omnosso trabalho, NGC 2362, NGC 4755 and IC 2944. Considerando estrelasindividuais, nossos resultados são onsistentes om uma diferença média deaté 0,05 dex, exetuando a estrela CPD+59◦4560 (NGC 4755), para a quala diferença é maior: eles obtiveram um valor quase solar (10,91±0,05) e nósobtivemos uma abundânia baixa de 10,72±0,05.Comparando om os resultados por aglomerado, embora em doisaglomerados o número de estrelas utilizado seja diferente, as abundâniasde He obtidas são onsistentes, om uma diferença no máximo de 0,03 dex.Mathys et al., (2002) derivaram abundânias de He para 21 estrelaspertenentes a três aglomerados abertos; duas estrelas são omuns à nossaamostra: CPD+5945◦35 (NGC 4755) e CPD+4177◦30 (NGC 6231). Nestetrabalho, as abundânias, para a maior parte das estrelas, foram obtidas emETL a partir da linha de He i λ4437 Å. A respeito de todo o aglomerado,para NGC 4755 (oito estrelas), enontraram uma abundânia média de 11,18
± 0,14 e, para NGC 6231 (sete estrelas), 10,81 ± 0,20 (inluindo estrelasom abundânias na faixa de 10,50 até 10,70 dex, valores menores do que osvalores de abundânias para estrelas normais; argumentando que parte dasua amostra são binárias espetrosópias possivelmente de tipo SB2). Asdiferenças om nossa análise são de -0,25 dex e 0,14 dex, respetivamente.No trabalho de Huang & Gies (2006b), já omentado anteriormente, osautores determinaram as abundânias a partir de três linhas de He (λ4026Å, λ4388 Å e λ4472 Å), mas foalisaram sua análise na linha λ4472 Å. Comesse trabalho, temos em omum seis aglomerados abertos; omparando-os108



om nossos resultados, em geral as abundânias de He por eles obtidas sãomaiores que as nossas (exetuando duas estrelas).Keenan et al. (1984) analisaram ino estrelas do aglomerado NGC6231,sem estrelas em omum om nosso trabalho, e enontraram uma abundâniamédia de He em ETL onsistente om nosso resultado. Klohkova etal. (1990) analisaram sete aglomerados do diso da Galáxia, om doisaglomerados em omum om nosso trabalho, NGC 2264 e LaOB1, sendoas diferenças nas abundânias de He de 0,11 e -0,11 dex respetivamente.4.2 Gradiente Radial de Abundânias de He4.2.1 Distânias GalatoêntriasAs distânias Galatoêntrias projetadas no plano Galátio foramaluladas da expressão,
R2

G = R2
⊙ + (d cos b)2

− 2R⊙d cos l cos b (4.5)sendo R⊙ a distânia Galatoêntria do Sol, d a distânia do objeto ao Sole l, b, a longitude e latitude Galátia do objeto, respetivamente. Todosestes valores foram obtidos da literatura. A distânia Galatoêntria doSol foi apresentada em diferentes trabalhos na literatura; um resumo dosdiferentes métodos e valores de R⊙ obtidos pode ser enontrado em Reid(1993) e mais reentemente em Groenewegen et al. (2008). Estes valoresvariam desde 7,52 kp até 8,6 kp aproximadamente. Um valor geralmenteusado é R⊙=8,0 ± 0,5 kp, obtido por Reid (1993) da média dos diferentesvalores de R⊙ determinados. Neste trabalho, adotamos o valor obtido porMaNamara et al. (2000), R⊙=7,9 ± 0,3 kp, também usado por Da�on &109



Tabela 4.9: Coordenadas Galátias, distânias e distânias Galatoêntrias dos aglomerados da amostra.Aglomerado l b d <d> RGSh 2-47 15,3 0,1 3,71, 3,12 3,4 ± 0,4 4,7 ± 0,5NGC 6611 17,0 0,8 2,193, 2,54, 2,65, 1,686 2,2 ± 0,4 5,8 ± 0,5Sh 2-32 7,3 -2,0 1,87, 2,28 2,0 ± 0,3 5,9 ± 0,4NGC 6204 338,3 -1,1 2,513, 2,64, 1,326, 1,949 2,1 ± 0,6 6,0 ± 0,6Tru 27 355,1 -0,7 2,0 5, 1,65 10, 2,111 1,9 ± 0,2 6,0 ± 0,3NGC 6231 343,5 1,2 1,84, 1,65, 1,776, 2,012 1,8 ± 0,2 6,2 ± 0,3NGC 6604 18,3 1,7 0,704, 2,15, 1,6413 1,5 ± 0,7 6,5 ± 0,7Ara OB1 336,3 -1,4 1,383, 1,46, 1,599, 1,114 1,4 ± 0,2 6,6 ± 0,3Vul OB1 59,4 -0,1 2,03, 2,549, 3,515 2,7 ± 0,7 6,9 ± 0,3Stok 16 306,1 0,1 1,95, 2,016 1,9 ± 0,1 6,9 ± 0,3St OB2 39,0 7,6 1,03, 1,1717 1,1 ± 0,1 7,1 ± 0,3NGC 4755 303,2 2,5 2,344, 1,036, 1,918 1,8 ± 0,7 7,1 ± 0,4IC 2944 294,6 -1,4 2,14, 2,05, 1,956, 2,219 2,1 ± 0,1 7,3 ± 0,3Cyg OB3 73,5 2,0 2,293, 1,95, 2,31 9 2,2 ± 0,2 7,6 ± 0,3Cyg OB7 90,0 2,0 0,833, 0,7920 0,8 ± 0,1 7,9 ± 0,3La OB1 96,8 -16,1 0,63, 0,639, 0,36821 0,6 ± 0,1 8,0 ± 0,3Cep OB2 99,2 3,8 0,833, 0,955, 0,969, 0,61521 0,8 ± 0,2 8,1 ± 0,3Cep OB3 110,4 2,8 0,873, 0,7256, 0,849 0,8 ± 0,1 8,2 ± 0,3NGC 2264 202,9 2,2 0,6734, 0,6635, 0,7636, 0,9137, 0,8838, 0,9520, 1,1239 0,8 ± 0,1 8,7 ± 0,2NGC 2362 238,2 -5,6 1,3934, 2,0940, 1,6041, 1,3842, 1,4943, 1,4844, 1,4939, 1,3645 1,5 ± 0,1 8,8 ± 0,2NGC 2367 235,6 -3,8 2,0034, 1,4046, 2,0344 1,7 ± 0,4 9,0 ± 0,2NGC 2244 206,3 -2,1 1,4345, 1,3953, 1,6722, 1,6654, 1,4255, 1,513, 1,626, 1,639, 1,4534 1,5 ± 0,1 9,3 ± 0,1NGC 2467 243,2 0,3 4,0051, 1,3634, 3,3752 3,7 ± 0,4 9,6 ± 0,9NGC 2384 235,4 -2,4 2,1234, 2,0048, 2,8844, 3,1649, 2,4839, 3,0050 2,6 ± 0,5 9,6 ± 0,4NGC 2439 146,4 -4,4 3,934, 4,5744, 4,2047 4,2 ± 0,4 10,3 ± 0,3Sh 2-247 188,9 0,8 3,523, 2,224 2,8 ± 0,9 10,7 ± 0,9NGC 2414 231,0 2,0 3,9820, 4,225 4,1 ± 0,1 10,9 ± 0,3Sh 2-253/Bo 1 192,4 3,2 4,423, 4,826, 4,0627 4,4 ± 0,4 12,2 ± 0,5NGC 1893 173,6 -1,7 4,05, 3,76, 4,826, 3,628, 4,329, 6,0230 4,4 ± 0,9 12,3 ± 0,9Sh 2-284/Do 25 211,9 -1,3 5,223, 5,631, 5,532 5,4 ± 0,2 12,8 ± 0,3Sh 2-285 213,9 -0,6 6,923, 6,424, 6,931, 4,333 5,9 ± 1,4 13,2 ± 1,3(1) Crampton et al. 1978; (2) Lahulla 1985; (3) Humphreys 1978; (4) Alter et al. 1970; (5) Feinstein 1994; (6) Beker & Fenkart 1971; (7) Blitz etal. 1982; (8) Vogt & Mo�at 1975; (9) Mel'nik & Efremov 1995; (10) van der Huht et al. 1980; (11) Mo�at et al. 1977; (12) Crawford et al. 1971;(13) Mo�at & Vogt 1975a; (14) Kaltheva & Georgiev 1992; (15) Sagar & Joshi 1981; (16) Crampton 1971; (17) Reihen et al. 1990; (18) Shobbrook1984; (19) Tovmassian et al. 1998; (20) Humphreys & MElroy 1984; (21) de Zeeuw et al. 1999; (22) Pérez et al. 1987; (23) Mo�at et al. 1979;(24) Lahulla 1987; (25) Fitzgerald & Mo�at 1980; (26) Fitzsimmons 1993; (27) Mo�at& Vogt 1975b; (28) Cu�ey 1973; (29) Tapia et al. 1991; (30)Maro et al. 2000; (31) Turbide & Mo�at 1993; (32) Lennon et al. 1990; (33) Rolleston et al. 1994; (34) Loktin et al. 2001; (35) Karhenko; (36)Sung et al. 1997; (37) Neri et al. 1993; (38) Mendoza & Gomez 1980; (39)Melknik et al. 1995; (40) Johnson & Morgan 1953; (41) Perry 1973; (42)Mermilliod 1981; (43) Balona & Lamey 1996; (44) Moitinho et al. 2006; (45) Mayne & Taylor 2008; (46) Carraro 2005; (47) Paunzen & Maitzen(2002); (48) Subramanian & Sagar 1999; (49) Hasan et al. 2008; (50) Vasquez et al. 2010; (51) Feinstein & Vasquez 1989; (52) Loden et al. 1976;(53) Hensberge et al. 2000; (54) Park & Sung 2002; (55) Ogura & Ishida 1981.
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Cunha (2004).As distânias dos aglomerados d também foram ompiladas de diferentestrabalhos da literatura. Estas distânias foram derivadas, na sua maioria,a partir de diagramas or-magnitude ou de alibrações de tipo espetral vs.alibrações de or intrínseos. Para os sete aglomerados da região de RG9-11 kp, as distânias enontradas na literatura não são disrepantes entresi, om exeção do aglomerado NGC 2467. Para este aglomerado, Feinstein& Vasquez (1989) obtiveram 4,0 kp e Dias et al. (2002) obtiveram 1,36 kp.Para os aglomerados da amostra de Da�on & Cunha (2004), adotamos osvalores por eles apresentados em Da�on & Cunha (2004). Maiores detalhespodem ser enontrados nesta referênia.Na Tabela 4.9 são apresentados os dados dos aglomerados na região de 9-11 kp (em negrito) e da amostra de Da�on & Cunha (2004): as oordenadasGalátias (olunas [2℄ e [3℄); d (oluna [4℄) om a refêrenia respetiva;a distânia média e o desvio padrão (oluna [5℄) e �nalmente a distâniaGalatoêntria obtida da relação (4.5).A Figura 4.18 apresenta a distribuição dos aglomerados da nossa amostraprojetada no plano da Galáxia vista desde aima. Os írulos abertosrepresentam aos aglomerados para RG entre 9 e 11 kp, os triângulos pretosrepresentam aos aglomerados analisados por Da�on & Cunha (2004) e o Solestá representado a 7,9 kp.4.2.2 ResultadoO gradiente radial de abundânias foi obtido a partir de um ajuste linear,da forma y = a + b x, onde o gradiente radial é representado pelooe�iente b. Para os 30 aglomerados da amostra, om abundânias111



Figura 4.18: Distribuição dos objetos projetados no plano da Galáxia. Osírulos abertos representam os aglomerados om RG entre 9 e 11 kp,os triângulos pretos representam aos aglomerados analisados por Da�on &Cunha (2004) e o Sol está representado a 7,9 kp.médias e distânias Galatoêntrias apresentadas nas Tabelas 4.7 e 4.9,respetivamente, determinamos o melhor ajuste linear, dado por:
logε(He) = (a±σa)+ (b±σb)RG = (10, 966±0, 028)+ (−0, 001±0, 003)RG112



Figura 4.19: Gradiente radial de abundânias de He, amostra total.A Figura 4.19 apresenta o resultado para o gradiente radial deabundânias de He do diso: ada aglomerado está representado por umponto. As barras de erro horizontal e vertial representam as inertezas emRG e abundânias, respetivamente. Para o He, enontramos um gradiente deabundânias aproximadamente nulo om uma inlinação de −0, 001 dex/kp.O valor médio das abundânias é 10,96 ± 0,04 dex, ompatível dentro dasinertezas om o valor de He solar de 10,93 ± 0,01 determinado por Asplundet al. (2009) e representado na �gura om um símbolo azul.Numa primeira aproximação, observa-se que os valores de logε(He) paraRG > ∼ 10,7 kp pareem ter uma leve queda om relação aos valores de113



abundânias a RG < 10,7 kp. Calulando as abundânias médias nestasduas regiões, obtivemos que <logε(He)>=10,92±0,02 para os aglomeradosa RG > ∼10,7 kp e para os aglomerados a 4,7 < RG < ∼ 10,7 kp, é<logε(He)>=10,96 ± 0,04. Ou seja, as abundânias médias são onsistentesdentro das inertezas. Na região de 9-10,7 kp, a abundânia média é umpouo mais alta, <logε(He)>=10,99 ± 0,06, mas ainda onsistente. Esteresultado sugere que a distribuição de abundânias de He é pratiamenteonstante ao longo do raio Galatoêntrio.4.3 Disussão4.3.1 Distribuição de He na literaturaExistem na literatura algumas pouas análises da distribuição de abundâniasde He ao longo do diso da Galáxia. As análises foram realizadas omdiferentes objetos tais omo regiões H ii, nebulosas planetárias, aglomeradosabertos e estrelas OB (nestes últimos objetos, apenas na vizinhança solar).Nestes trabalhos, a distânia R⊙ usada é diferente da que nós utilizamos.Isto no entanto, segundo Amnuel (1993), não afeta o valor do gradiente, massim o desloamento ao longo de RG.Para as regiões H ii, o estudo de Shaver et al. (1983) apresenta resultadosde abundânias para o He para 33 objetos, usando medições no ótio eno rádio. Estes objetos estão distribuídos a distânias Galatoêntriasde 3,5 até 13,7 kp. Shaver et al. sugerem um gradiente de abundâniasquase onstante (d log(He/H)/dR=−0.001 dex/kp) mas om alta dispersão.Esteban et al. (1999) enontraram um gradiente de d log(He/H)/dR=−0.004dex/kp, a partir de linhas de reombinação de três regiões H ii dentro de5,9 - 8,4 kp. Posteriormente Deharveng et al. (2000) analisaram diferentes114



zonas de 34 diferentes regiões H ii na faixa de RG = 6,6 - 17,7 kp e derivaramabundânias i�nias, He+/H+, a partir das linhas de He i (λ5876 Å) e Hβ.Seus resultados entretanto, não foram onlusivos. Os estudos de Shaver etal. (1983) e Deharveng et al. (2000) onluem que suas medições inluemtanto hélio neutro omo ionizado e relatam a di�uldade de se determinar sóo hélio neutro presente nestes objetos.As abundânias de He nas nebulosas planetárias (NP), assim omonas efeidas, apresentam uma ontribuição por proessos nuleossintétiose de mixing durante a evolução estelar. As nebulosas planetárias podemsofrer ontaminação de He pela estrela progenitora durante os proessos dedragagem aumentando a abundânia de He. Para as nebulosas planetárias,existem alguns trabalhos na literatura sobre o gradiente de abundânias deHe (omo foi resumido por Esteban & Peimbert, 1995 e Maiel, 2001), omos resultados variando na faixa de −0.001 até −0.03 dex/kp. Por exemplo,D'Odorio & Peimbert (1976), analisando a parte externa do diso, para RG=8 - 13,7 kp, enontraram um gradiente d log(He/H)/dR∼ −0, 03 dex/kp apartir de 11 NP. Pasquali & Perinoto (1993) obtiveram dlog(He/H)/dR∼
−0, 009 dex/kp a partir de uma amostra de 277 NP. Maiel (2001) analisouuma amostra de 103 nebulosas planetárias entre RG= 3,96 - 13,59 kp, etestou a ontaminação de He pela estrela progenitora (om a orreção devan den Hoek & Groenewegen, 1997). Ele obteve gradientes quase planose omenta que as orreções apenas variam a abundânia média de He/H.Ele também argumenta que, omo a ontaminação do He é função da massaestelar, aparentemente estrelas entrais das nebulosas planetárias om massasdiferentes estão espalhadas homogeneamente ao longo de RG, destruindoqualquer variação sistemátia e que, devido às inertezas nas distânias115



e abundânias, é improvável que o gradiente seja medido om nebulosasplanetárias, sendo só possível detetar um valor máximo do gradiente,dlog(He/H)/dR≃ −0.02 dex/kp.

Figura 4.20: Comparação om as distribuições de abundânias de He emestrelas B da literatura.Quanto às abundânias de He em estrelas OB, alguns trabalhos serestrigem à região mais próxima do Sol. Um dois primeros trabalhos aanalisar a distribuição de abundânias de He é o de Nissen (1976), para91 estrelas de seis aglomerados abertos e estrelas de ampo, na região de6,2 até 9,8 kp, enontrando abundânias de He na faixa de 10,77 até11,00. Posteriormente, Brown et al. (1986b) analisaram seis aglomeradose assoiações, ao redor de RG=6,7 - 8,8 kp, e enontraram valores médiosde logε(He) entre 10,92 ± 0,08 até 10,98 ± 0,11 dex para os aglomerados116



estudados.Klohkova et al. (1990), num estudo das variações temporais e espaiaisdo He ao longo do diso Galátio, apresentaram resultados de 140 estrelas Bde 11 aglomerados abertos om R entre 6,7 até 9,8 kp. Os autores dividirama amostra de ada aglomerado em dois grupos, om base na temperatura(Tef < 16000 K e Tef > 16000 K). Embora tenham enontrando diferençasentre as médias das abundânias de ada grupo em ada aglomerado, elesonluíram que as abundânias do Hélio médias independem de RG, omvalores médios de logε(He) próximos do valor solar.Gummersbah et al. (1998) determinaram as abundânias de diferentesmetais e de He em não-ETL, a partir de uma amostra de 16 estrelas B de11 aglomerados om RG entre 5 e 14 kp, sem resultados onlusivos parao He. As abundânias por eles apresentadas tem um erro de 0,3 dex, e sãovalores altos, espeialmente da parte interna do diso, hegando a 11,50 dex;na parte externa do diso, no entanto, eles obtiveram valores solares.Os trabalhos de Lyubimkov et al. (2004) e Huang & Gies (2006b) jáforam omentados anteriormente. No primeiro trabalho, Lyubimkov et al.apresentam as abundânias de He/H a partir de duas linhas de He i em não-ETL de 100 estrelas B da vizinhança solar, om RG entre 7,4 até 8,6 kp. Asabundânias por eles determinadas estão na faixa de 10,88 - 11,28 dex, omuma abundânia média de 11,07 ± 0,07. Huang & Gies (2006b) analisaram461 estrelas B de 19 aglomerados a RG=7,1 - 9,8 kp, ujas abundâniasforam determinadas a partir da linha de He i 4472 Å. Considerando apenasas estrelas om Tef >15000 K e logε(He)>10,88 de sua amostra, a abundâniamédia por eles obtida é de 11,08 ± 0,10. Przybilla et al. (2008) analisaramas abundânias de He e metais, em não-ETL, de seis estrelas próximas do117



Tabela 4.10: Gradientes de abundânias de He da literatura.Refêrenia Gradiente(dex/kp) Objeto N RGD'Odorio et al.(1976) -0.03 PN 11 8 - 13.7Peimbert & Serrano (1980) -0.02 PN 21 6,1 - 12,4Shaver et al. (1983) -0.001 H ii 67 3.5 - 13.7Faúndez-Abans & Maiel (1986) -0.02 PN 39 8,05 - 13,83Pasquali & Perinoto (1993) -0.009 PN 227 ∼ 1 - 14Maiel & Chiappini(1994) -0.002 PN 91 3.96 - 13.59Esteban et al (1999) -0.004 H ii 3 5.9 - 8.4Deharveng et al (2000) - H ii 34 6.6 - 17.7Maiel (2001) - PN 103 3.96 - 13.59Sol om temperaturas entre 20800 - 32000 K. Para o He, enontraram umaabundânia média de 10,98 ± 0,02 dex.Um resumo dos resultados de gradientes obtidos nos trabalhos itados éapresentado na Tabela 4.10. A Figura 4.20 apresenta a omparação de nossoresultado om os resultados de outras análises de abundânias de He emestrelas B, extraídas de seus trabalhos originais, sem onsiderar os resultadosde Gummersbah et al. (1988) devido a sua alta inerteza. Numa primeiraaproximação, todas apresentam omportamento linear, mas em alguns asos,as abundânias obtidas são maiores do que os nossos resultados. Comparandoos resultados, observamos que as abundânias de Lyubimkov et al.(2004) eHuang & Gies (2006b) são maiores do que as nossas. A distribuição de Brownet al. (1986) e Klohkova et al. (1990) são onsistentes dentro da faixa deRG omum, enquanto que Nissen (1976) é onsistente só na parte interna dodiso.Em omparação om os gradientes obtidos para os outros elementos, seriade se esperar que o gradiente do He apresentasse uma inlinação ompatível118



dentro das inertezas, prinipalmente aqueles produzidos pelas estrelas debaixa massa e massa intermediária (omo C ou N, por exemplo). Contudo, aprodução do He é dominada pela nuleossíntese primordial, o que resulta queo gradiente de abundânia seja mais plano do que os gradientes dos metais.4.3.2 Revisão dos modelos - previsõesExistem alguns pouos trabalhos na literatura a respeito dos modelos deevolução químia da Galáxia que apresentam previsões para a distribuiçãode abundânias do hélio. Entre estes, temos os trabalhos de Mattui &François (1989), Hou et al (2000) e Chiappini et al. (2002), que detalharemosa seguir.Matteui & François (1989)Neste modelo onsidera-se que a Galáxia se formou durante um episódiode aresção, onde o halo, o diso espesso e o diso �no se formaram emsequênia omo um proesso ontínuo. O diso é onstituído por váriasamadas onêntrias om uma largura de 2 kp ada, sem �uxo radial entreas amadas adjaentes e a esala de tempo de sua formação é função de RG.Para o Hélio, este modelo prevê um gradiente de abundânias de -0.0085dex/kp, para RG na faixa de 4 - 14 kp e om R⊙=10 kp e uma idade dodiso de 13 Ganos.Hou et al. (2000)As onsiderações básias deste modelo ja foram apresentadas no Capítulo 1.Aqui, para omplementar, apenas omentaremos o seus resultados a respeitodo Hélio. Neste modelo, os autores onsideraram as ontribuições das estrelasde alta massa de Maeder (1992) e de Woosley & Weaver (1995), testando os119



efeitos de perda de massa, respetivamente. Assim, neste último, o He eoutros elementos que são expelidos pelos ventos estelares, poderiam estarsubestimados. No entanto, os autores argumentam que este efeito só é fortea altas metaliidades e que é desprezível a baixas metaliidades. Além disso,neste modelo não foram onsideradas as ontribuições de estrelas de massaintermediária, que são os maiores ontribuidores do enriqueimento galátiodo He durante os episódios de dragagem (segundo e tereiro). Assim, asprevisões das abundânias de He poderiam estar subestimadas. Hou etal. (2000) obtiveram gradientes planos de abundânias de He, om valoresde −0, 004 dex/kp (onsiderando os efeitos de perda de massa) e −0, 003dex/kp (sem onsiderar os efeitos de perda de massa), os dois um pouomais inlinados que o nosso resultado de −0, 001 dex/kp mas, ainda assim,bastante plano. Além disso, devido à ausênia das ontribuições das estrelasde massa intermediária no seu modelo (embora provavelmente não mudariao valor do gradiente, mas sim os valores de abundânia de He), os autoresargumentam que não é possível ter um resultado onlusivo sobre o He.Chiappini et al. (2002)Chiappini et al. (2002) apresentaram as previsões da evolução temporale distribuição radial das abundânias ao longo do diso Galátio doselementos leves D, 3He e 4He e suas dependênias a respeito das abundâniasprimordiais. Estas previsões estão baseadas no modelo de Chiappini et al.(2001). Em Chiappini et al. (2002), a produção do 3He está orrelaionadaom a produção de 4He. Neste modelo, om a �nalidade de resolvero problema da sobreprodução de 3He, onsideraram um proesso "extra-mixing" (para estrelas de baixa massa e massa intermediária), que dá onta120



da destruição de 3He. Eles apresentaram diferentes modelos om diferentesporentagens de "extra-mixing" e de abundânias primordiais de D, 3Hee 4He. Para seu melhor modelo, para RG na faixa de 4 - 18 kp e umaabundânia de He primordial em função da massa de Yp =0,246, elesobtiveram um gradiente ao longo do diso Galátio de ≈ −0, 007 dex/kp,mais inlinado que o nosso de −0, 001 dex/kp.

Figura 4.21: Comparação entre o gradiente de He obtido neste trabalho(linha vermelha) om os gradientes teórios de Hou et al. (2000, linha verde)e Chiappini et al. (2002, linha preta traejada).A Figura 4.21 apresenta os gradientes radiais de abundânias de Heteórios de Hou et al. (2000, linha verde) e Chiappini et al. (2002,linha negra traejada), obtidos dos seus trabalhos originais, omparados121



om as abundânias de He de nossos aglomerados e a distribuição radialde He obtida (pontos azuis e linha vermelha, respetivamente). O valorda abundânia de He no Sol previsto pelo modelo de Hou et al. (2000) épouo menor do que o valor de referênia de Asplund et al. (2009) enquantoque o modelo de Chiappini et al. (2002) prevê uma abundânia de Heum pouo maior, mas ainda ompatíveis dentro das inertezas. A respeitodas abundânias de He para os aglomerados, Hou et al. (2000), prevê umgradiente om uma inlinação maior e menores valores de abundânia que onosso resultado (devido provavelmente à falta de ontribuições das estrelas demassa intermediária), enquanto que, a distribuição de Chiappini et al. (2002),embora om inlinação levemente diferente, apresenta valores de abundâniasonsistentes om os nossos.
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Capítulo 5A desontinuidade no gradientede abundânias
No apítulo anterior, foi apresentada a análise da distribuição radialdas abundânias do He ao longo do diso da Galáxia. Neste apítulo,pretendemos determinar as abundânias em não-ETL de metais omo C,N, O, Mg e Si da amostra da região de RG= 9 a 11 kp. Além disso,omplementando a amostra de Da�on & Cunha (2004), pretendemos fazeruma análise do gradiente radial de abundânias ao longo do diso daGaláxia para os metais, foalizando na parte externa do diso. Nesta região,existe uma ontrovérsia na distribuição de abundânias dos metais, já que,enquanto alguns trabalhos na literatura enontraram (e alguns modelosteórios prevêem) uma desontinuidade na distribuição de abundânias,outros trabalhos sugerem que este omportamento é um artifíio.5.1 Cálulo de abundâniasA análise de abundânias de metais das estrelas individuais foi realizadaatravés da síntese de per�s alulados em ondições não-ETL, seguindo a123



mesma metodologia empregada para a análise de He desrita no apítuloanterior, na seção 4.1.5.1.1 ProedimentoA. Seleção das linhasAs linhas espetrais do arbono (C ii e C iii), nitrogênio (N ii e N iii), oxigênio(O ii), magnésio (Mg ii), e silíio (Si ii e Si iii), foram seleionadas de Kilianet al. (1991) e Aller & Jugaku (1958). O número total de linhas utilizadaspara a análise foi de ino linhas para o arbono, sete linhas para o nitrogênio,18 linhas para o oxigênio, uma linha para o magnésio e ino linhas para osilíio.B. Dados at�miosOs dados at�mios, números quântios e a energia dos níveis de transiçãoenvolvidos, para os elementos analisados foram extraídos de diferentes fontes:VALD, TOPbase e NIST. Os valores de log(gf) foram extraídos em suamaioria da TOPbase e do VALD (para linha 4676.23 Å, no aso do O ii). NaTabela 5.1, apresentamos a lista das linhas seleionadas para ada elementoe os dados at�mios dos íons utilizados.Tabela 5.1: Dados at�mios.Íon λ(A) log(gf ) ji Ei(m−1) jk Ek(m−1) TransiçãoC ii 4267,001 0,563 1,5 145549,27 2,5 168978,34 2s23d - 2s24f4267,261 0,716 2,5 145550,70 3,5 168978,34 2s23d - 2s24f4267,261 -0,584 2,5 145550,70 2,5 168978,34 2s23d - 2s24f5133,282 -0,178 1,5 166990,73 2,5 186466,02 2s2p(3P0)3s - 2s2p(3P0)3p5143,495 -0,212 1,5 166990,73 0,5 186427,35 2s2p(3P0)3s - 2s2p(3P0)3p5145,165 0,189 2,5 167035,71 2,5 186466,02 2s2p(3P0)3s - 2s2p(3P0)3p5151,085 -0,179 2,5 167035,71 1,5 186443,69 2s2p(3P0)3s - 2s2p(3P0)3pN ii 4236,356 -2,807 1 166521,69 1 190120,24 2s22p3p - 2s22p3d4607,153 -0,522 0 148908,59 1 170607,89 2s22p3s - 2s22p3p4643,086 -0,371 2 149076,52 1 170607,89 2s22p3s - 2s22p3p5001,134 0,258 1 166521,69 2 186511,58 2s22p3p - 2s22p3dContinua ...124



Tabela 5.1 � ontinuaçãoÍon λ(A) log(gf ) ji Ei(m−1) jk Ek(m−1) Transição5001,474 0,435 2 166582,45 3 186570,98 2s22p3p - 2s22p3d5005,150 0,587 3 166678,64 4 186652,49 2s22p3p - 2s22p3d5005,300 -0,912 2 205654,22 2 225627,47 2s2p2(4P)3s - 2s2p2(4P)3p5007,328 0,145 1 168892,21 2 188857,37 2s22p3p - 2s22p3d5010,621 -0,625 1 148940,17 1 168892,21 2s22p3s - 2s22p3pN iii 4634,140 -0,086 0,5 245665,40 0,5 267238,4 2s23p - 2s23d4640,640 0,168 1,5 245701,3 2,5 267244,0 2s23p - 2s23dO ii 4349,426 0,060 2,5 185499,124 2,5 208484,202 2s22p2(3P)3s - 2s22p2(3P)3p4353,592 0,220 2,5 232796,298 3,5 255759,384 2s22p2(3P)3d - 2s22p2(3P)4fG4414,456 -1,483 1,5 232527,09 1,5 255173,58 2s22p2(1D)3p - 2s22p2(3P)4d4414,899 0,172 1,5 189068,514 2,5 211712,732 2s22p2(3P)3s - 2s22p2(3P)3p4416,975 -0,077 0,5 188888,543 1,5 211522,117 2s22p2(3P)3s - 2s22p2(3P)3p4452,378 -0,788 1,5 189068,514 1,5 211522,117 2s22p2(3P)3s - 2s22p2(3P)3p4453,966 -2,945 1,5 232535,949 1,5 254981,55 4 2s22p2(3P)3d - 2s2p3(5S0)3s4590,974 0,350 2,5 206971,68 3,5 228747,45 2s22p2(1D)3s - 2s22p2(1D)3p4609,436 0,710 2,5 234454,634 3,5 256143,187 2s22p2(3P)3d - 2s22p2(3P)4fF4610,202 -0,170 1,5 234402,797 2,5 256087,746 2s22p2(3P)3d - 2s22p2(3P)4fF4638,8558 -0,332 0,5 185235,281 1,5 206786,286 2s22p2(3P)3s - 2s22p2(3P)3p4641,8103 0,055 1,5 185340,577 2,5 206877,865 2s22p2(3P)3s - 2s22p2(3P)3p4649,1347 0,308 2,5 185499,124 3,5 207002,482 2s22p2(3P)3s - 2s22p2(3P)3p4661,6324 -0,278 1,5 185340,577 1,5 206786,286 2s22p2(3P)3s - 2s22p2(3P)3p4676,2350 -0,394 2,5 185499,124 2,5 206877,865 2s22p2(3P)3s - 2s22p2(3P)3p4890,856 -0,437 1,5 212161,881 0,5 232602,492 2s22p2(3P)3p - 2s22p2(3P)3d4906,830 -0,161 1,5 212161,881 1,5 232535,949 2s22p2(3P)3p - 2s22p2(3P)3d4941,072 -0,053 0,5 214169,920 1,5 234402,797 2s22p2(3P)3p - 2s22p2(3P)3d4943,005 0,239 1,5 214229,671 2,5 234454,634 2s22p2(3P)3p - 2s22p2(3P)3d4955,707 -0,574 1,5 214229,671 1,5 234402,797 2s22p2(3P)3p - 2s22p2(3P)3d5190,498 -0,720 0,5 214169,920 1,5 233430,53 2s22p2(3P)3p - 2s22p2(3P)3dMg ii 4481,126 0,749 2,5 71490,19 3,5 93799,75 2p63d - 2p64f4481,150 -0,553 2,5 71490,19 2,5 93799,63 2p63d - 2p64f4481,325 0,594 1,5 71491,06 2,5 93799,63 2p63d - 2p64fSi ii 4128,054 0,359 1,5 79338,50 2,5 103556,16 3s23d - 3s24f4130,872 -0,783 2,5 79355,02 2,5 103556,16 3s23d - 3s24f4130,894 0,552 2,5 79355,02 3,5 103556,03 3s23d - 3s24fSi iii 4552,622 0,292 1 153377,05 2 175336,26 3s4s - 3s4p4567,840 0,068 1 153377,05 1 175263,10 3s4s - 3s4p4574,757 -0,409 1 153377,05 0 175230,01 3s4s - 3s4p
C. MiroturbulêniaDiferente da análise do He, na qual a veloidade de miroturbulênia foideterminada a partir das linhas de He i, para os metais, a veloidade demiroturbulênia foi determinada a partir das linhas de O, que é o elementoque apresenta o maior número de linhas nos espetros deste tipo de estrelas.Para determinar o valor de ξ, onsideramos que a miroturbulênia deve ser125



independente da intensidade da linha. Para isto alulamos, para ada linhaseleionada, a abundânia de O para diferentes valores de miroturbulênia:0, 5, 10 e, aso neessário, 15 km/s, sendo o valor de ξ esolhido aquele noqual as abundânias de O das linhas apresentam a menor dispersão.
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Figura 5.1: Determinação da miroturbulênia para a estrela NGC 2264 178.A Figura 5.1 apresenta as abundânias de O vs. ξ para ada linha deO seleionada da estrela NGC 2264 178. Neste aso, a região de menordispersão está em torno de 4 km/s, valor que foi seleionado omo o ξ dessaestrela. 126



D. Comparação ξ(He) om ξ(O)As linhas de He i utilizadas na análise anterior são relativamente pouonumerosas e algumas delas são pouo sensíveis à variação da veloidade demiroturbulênia. Por outro lado, as linhas de O ii são mais numerosas nestetipo de estrelas e mais sensíveis à variação de ξ. Assim, os resultados obtidosa partir das linhas de O ii em geral diferem dos ξ obtidos a partir das linhasde He i. Esta diferença, na faixa de ∼ 2 - 3 km/s, não implia numa variaçãosigni�ativa nos valores �nais de logε(He), já que as quatro linhas usadas paradeterminá-los são pouo sensíveis a variação de ξ. No aso do O, diferentesvalores de ξ podem produzir diferenças entre 0,4 a 0,8 dex nos valores �naisde logε(O).A Figura 5.2 apresenta a omparação entre as ξ obtidas a partir das linhasde He i (eixo-x) e O ii (eixo y), onde a linha ontínua representa a igualdade.Na parte inferior do grá�o observamos as diferenças (ξHe i - ξO ii) entre osvalores obtidos.5.1.2 Abundânias para RG=9-11 kpOxigênio (O)Uma vez determinada a miroturbulênia, as abundânias de O em unidadeslogarítmias (logε(O)) para ada linha foram determinadas por interpolação,e a abundânia para ada estrela foi obtida da média das linhas individuais.Esta análise foi onluída para 22 estrelas da amostra pertenentes a seteaglomerados da região RG = 9 - 11 kp. Para as demais estrelas, tal análisenão foi possível, devido à alta rotação estelar.A Figura 5.3 apresenta as abundânias de O em função da Tef para asestrelas da região de 9-11 kp. Os valores obtidos tem omo média 8.53 ±127



Figura 5.2: Comparação entre as veloidades de miroturbulênia obtidas apartir das linhas de He i e O ii.0.16 dex, isto é, um pouo menor (mas ompatível dentro das inertezas) queo valor solar (logε(O)Sol=8,69 ± 0,05, Asplund et al., 2009), representadona �gura pela linha pontilhada. Nesta �gura, as abundânias independem daTef , sugerindo que as abundânias obtidas são provavelmente livres de errossistemátios.Os valores de logε(O) obtidos para as estrelas analisadas junto om oserros, representados pelo desvio padrão, são apresentados na oitava olunada Tabela 5.2, onde também são apresentados os parâmetros atmosfériosdas estrelas e as abundânias obtidas para os outros elementos analisados.128



Tabela 5.2: Parâmetros atmosférios e abundânias metálias das estrelas da amostra da região RG=9-11kp.Aglomerado Estrela Tef(K) Logg ξ (km/s) logε(C) logε(N) logε(O) (n) logε(Mg) logε(Si)NGC 2244 NGC 2244 201 27110 4,28 3,5 8,49 (1) 7,67 ± 0.05 8,66 ± 0,05 (19) 7,31 7,43 ± 0,10NGC 2244 376 29940 4,08 4 - 7,59 ± 0.10 8,21 ± 0,04 (8) 7,18 -NGC 2264 NGC 2264 178 28010 4,30 4 8,46± 0,05 7,85 ± 0,08 8,61 ± 0,04 (17) 7,42 7,50 ±0,07NGC 2362 NGC 2362 14 20450 4,10 2,5 8,38 ± 0,03 7,52 ± 0,13 8,62 ± 0,09 (7) 7,34 7,36 ± 0,07NGC 2362 39 20260 4,22 1,5 8,31 ± 0,05 7,67 ± 0,12 8,61 ± 0,10 (9) 7,46 7,36 ± 0,07CD-24 5165 24310 4,00 2 8,49 ± 0,04 7,66 ± 0,15 8,59 ± 0,06 (10) 7,49 7,56 ±0,00CD-24 5180 26320 3,96 3 8,24 ± 0,09 7,51 ± 0,10 8,70 ± 0,06 (18) 7,36 7,39 ± 0,05NGC 2367 BD-21 1881 26320 4,15 3 8,24 ± 0,02 7,40 ± 0,08 8,59 ± 0,05 (17) 7,35 7,19 ± 0,06BD-21 1882 26380 3,87 4 8,27 ± 0,04 7,60 ± 0,11 8,70 ± 0,07 (17) 7,37 7,53 ± 0,08NGC 2384 BD-20 1918 25150 4,12 4 8,36 ± 0,02 7,55 ± 0,08 8,55 ± 0,08 (15) 7,43 7,40CPD-20 2376 27950 4,05 3 8,36 ± 0,02 7,69 ± 0,09 8,72 ± 0,05 (13) 7,50 7,58 ± 0,01CPD-20 2379 22470 3,97 5 8,29 ± 0,08 7,59 8,64 ± 0,07 (6) 7,29 7,16 ± 0,13NGC 2384 2 26600 3,65 7,5 8,20 ± 0,06 7,57 ± 0,12 8,70 ± 0,08 (18) 7,26 7,40 ± 0,03NGC 2439 CPD-31 1781 23790 3,30 13 8,37 ± 0,04 7,60 ± 0,11 8,34 ± 0,09 (15) 7,45 7,28 ± 0,03NGC 2439 23 23750 3,85 2 8,39 ± 0,03 7,65 ± 0,05 8,47 ± 0,09 (13) 7,54 7,28 ± 0,05HD 61851 28260 3,74 10 8,22 ± 0,13 - 8,49 ± 0,10 (4) 7,41 7,47 ± 0,01NGC 2439 4 24500 3,85 1,5 8,40 ± 0,09 - 8,46 ± 0,10 (5) 7,56 7,32 ± 0,12NGC 2439 5 26210 3,85 3 - - 8,37 ± 0,10 (5) 7,51 7,44 ± 0,04NGC 2439 20 21750 3,45 5 8,28 ± 0,04 - 8,70 ± 0,09 (8) 7,32 7,44 ± 0,03NGC 2467 NGC 2467 96 22880 3,25 5 8,30 7,40 8,25 ± 0,11 (3) 7,78 7,58 ± 0,06NGC 2467 97 25560 3,50 9 8,23 ± 0,14 7,95 ± 0,19 8,34 ± 0,08 (13) 7,61 7,46 ± 0,06NGC 2467 98 30070 3,95 11 8,31 ± 0,01 7,79 ± 0,01 8,31 ± 0.05 (5) 7,40 -
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Figura 5.4: Logε(C) vs. Tef (painel esquerdo) e, Logε(N) vs. Tef (paineldireito), para as estrelas da região de RG ∼ 9-11 kp.
logε(C), assim omo para os demais metais analisados, os valores de ξ obtidosa partir das linhas de O ii foram usados, de modo que assim o número deestrelas analisadas está restrito as estrelas om ξ determinado. Como noaso de logε(O), a abundânia para ada estrela é obtida da média das linhasindividuais. Esta análise foi possível para 20 estrelas da amostra.A Tabela 5.2, na sexta oluna, apresenta os valores de Logε(C) obtidospara as estrelas analisadas. As abundânias de C em função da Tef sãoapresentados na Figura 5.4(painel esquerdo). A média dos valores obtidosé 8,33 ± 0,09 dex, sendo o valor solar (A(C)=8,43 ± 0,05, Asplund et al.,2009), representado na �gura pela linha pontilhada. Assim omo para oO, se observa que as abundânias independem da Tef , sugerindo que asabundânias obtidas são provavelmente livres de erros sistemátios.131



Nitrogênio (N)As abundânias de Nitrogênio foram obtidas a partir de oito linhas deN ii (λ4237 Å, λ4241.78 Å, λ4607,15 Å, λ4643.08 Å, λ5001 Å, λ5005,15Å, λ5007,33 Å, λ5010,62 Å) e duas linhas de N iii(λ4634 Å e λ4640 Å).Esta análise foi possível para 18 estrelas da amostra. O valor médio dasabundânias é de 7,63 ± 0,14 dex, isto é menor que o valor solar, A(N)=7,83
± 0,05 dex. de Asplund et al. (2009). Na Tabela 5.2, na sétima oluna,são apresentados os logε(N) obtidos. A Figura 5.4(painel direito) apresentaos valores de logε(N) vs. Tef , sendo o valor solar representado pela linhatraejada.

Figura 5.5: Logε(Mg) vs. Tef (painel esquerdo) e, Logε(Si) vs. Tef (paineldireito), para as estrelas da região de RG ∼ 9-11 kp.Magnésio (Mg)A análise das abundânias de magnésio foi feita usando a linha de Mg ii(λ4481 Å). Esta linha, a altas veloidades de rotação , pode ter sobreposição132



om a linha de Al iii (λ4479 Å). No entanto, para os valores de vsenionsiderados, a síntese feita no synplot permite ajustar bem estas duaslinhas. Foi possível determinar as abundânias de Mg para 22 estrelas daamostra pertenentes a sete aglomerados da região de 9-11 kp.A Figura 5.5(painel esquerdo) apresenta os valores de logε(Mg) vs. Tefpara as estrelas da região de 9 - 11 kp, a linha traejada representa o valorsolar, A(Mg)=7,60 ± 0,04 dex. de Asplund et al. (2009). Para este grupode estrelas, o valor médio das abundânias obtido é de 7.43 ± 0.13 dex.Silíio (Si)As abundânias de Silíio foram obtidas a partir de três linhas de Si iii (λ4553Å, λ4567 Å e λ4574 Å) e duas linhas de Si ii (λ4128 Å e λ4130 Å) para estrelasom temperaturas mais baixas. Esta análise foi possível para 20 estrelas daamostra, sendo o valor médio das abundânias de 7,41 ± 0,12 dex, isto émenor que o valor solar, A(Si)=7,51 ± 0,03 dex. de Asplund et al. (2009).A Tabela 5.2 na déima oluna apresenta os valores de logε(Si) obtidos paraas estrelas analisadas. A Figura 5.5(painel direito) apresenta os valores delogε(Si) vs. Tef , na qual a linha traejada representa o valor solar.A Tabela 5.3 apresenta as abundânias médias por aglomerado de C, N,O, Mg e Si, da região RG=9-11 kp. Das Figuras 5.4 e 5.5 observa-se que emgeral, as abundânias de C, N, Mg e Si das estrelas independem da Tef .5.1.3 InertezasComo menionado na seção 4.1.3, a análise de abundânias está sujeita a errosna determinação dos parâmetros atmosférios e no ajuste dos per�s de linha.Para alular as inertezas nas abundânias dos metais, onsideraremos os133



Tabela 5.3: Abundânias médias por aglomerado da região RG=9-11 kp.Aglomerado logε(C) logε(N) logε(O) logε(Mg) logε(Si)NGC 2244 8,49 7,63 ± 0,06 8,44 ± 0,32 7,25 ± 0,09 7,43NGC 2264 8,46 7,85 8,61 7,42 7,50NGC 2362 8,36 ± 0,11 7,59 ± 0,09 8,63 ± 0,05 7,41 ± 0,07 7,42 ± 0,10NGC 2367 8,26 ± 0,02 7,50 ± 0,14 8,65 ± 0,08 7,36 ± 0,01 7,36 ± 0,24NGC 2384 8,30 ± 0,08 7,60 ± 0,06 8,65 ± 0,08 7,37 ± 0,11 7,38 ± 0,17NGC 2439 8,33 ± 0,08 7,62 ± 0,03 8,47 ± 0,13 7,47 ± 0,09 7,37 ± 0,09NGC 2467 8,28 ± 0,04 7,71 ± 0,28 8,45 ± 0,27 7,60 ± 0,19 7,52 ± 0,08mesmos ritérios usados na determinação das inertezas para o He, expliadosno Capítulo 4 na seção 4.1.3.As inertezas devido a Tef , logg, ξ, vseni e o ontínuo foram onsideradasindependentes para alular as variações nas abundânias para variação deum parâmetro por vez, enquanto os outros parâmetros permaneiam �xos, eum novo per�l teório foi ajustado. A Tabela 5.4 apresenta os erros de adaparâmetro e os erros totais δt (obtidos da equação 4.4) para duas estrelasrepresentativas da amostra, CPD+20◦2376 e NGC 2362 14, om alta e baixatemperatura, respetivamente.5.2 Comparação das abundânias obtidas omdetail e tlustyNos apítulos 2 e 4, foram expliadas as diferenças na metodologia eprogramas usados para determinar os parâmetros atmosférios entre ostrabalhos de Da�on & Cunha (2004) e o nosso. Para o He, estas diferentesabordagens não geraram diferenças signi�ativas nos valores �nais deabundânias. Para os metais, testaremos se existem diferenças signi�ativasnos valores de abundânias, omparando os per�s teórios e, seguidamente134



Tabela 5.4: Inertezas na Abundânia.Íon orreção NGC 2362 14 CPD+20◦2376C ii δ(Tef ) −0,07 0,07
δ(logg) 0,02 0,00

δ ξ −0,01 0,00
δ(vseni) 0,04 0,03

δ(ontínuo) 0,03 0,03
δt 0,09 0,08N ii δ(Tef ) −0,11 0,07

δ(logg) 0,04 −0,01
δ ξ −0,02 −0,01

δ(vseni) 0,02 0,03
δ(ontínuo) 0,04 0,03

δt 0,13 0,08O ii δ(Tef ) -0,18 0,05
δ(logg) 0,03 0,01

δ ξ -0,04 −0,07
δ(vseni) 0,04 0,07

δ(ontínuo) 0,05 0,02
δt 0,20 0,11Mg ii δ(Tef ) 0,06 0,07

δ(logg) −0,01 −0,01
δ ξ −0,11 −0,07

δ(vseni) 0,06 0,04
δ(ontínuo) 0,02 0,02

δt 0,14 0,11Si iii δ(Tef ) −0,11 0,10
δ(logg) 0,04 0,00

δ ξ −0,07 −0,14
δ(vseni) 0,04 0,08

δ(ontínuo) 0,02 0,01
δt 0,14 0,19

135



ompararemos as abundânias de C, N, O, Mg e Si, para sete estrelas, obtidasa partir dos dois diferentes métodos.5.2.1 Comparação dos per�s teóriosComo um primeiro passo na omparação, omparamos uma rede de per�steórios gerados om detail e surfae om uma rede obtida om tlustye synplot, para Tef=26000 K, logg=4,00, ξ=5 km/s e abundânias 0,3 dexmenores que o valor solar de Grevesse & Sauval (1998), isto é, A(N)=7,67;A(O)=8,57; A(Mg)=7,28 e A(Si)=7,25.As Figuras 5.6, 5.7, 5.8 e 5.9 apresentam a omparação entre os per�steórios gerados om detail+surfae (linha preta) e tlusty+synplot(linha vermelha), para as linhas de N, O, Mg e Si seleionadas e indiadasem ada grá�o. De modo geral, para o nitrogênio (exeto a linha λ4237Å), oxigênio e silíio, os per�s teórios gerados om tlusty e synplotsão menores que os gerados om detail e surfae; no entanto, para omagnésio e a linha λ4237 Å de N ii, são maiores. Esta diferença nos perfísteórios implia em diferentes valores de abundânias.Como próximo passo, dependendo da linha, aumentamos ou diminuimosos valores de abundânias até ajustar ambos per�s teórios, om a �nalidadede determinar se a diferença nos per�s gera uma diferença omum nasabundânias das linhas para ada elemento. A Tabela 5.5 apresenta osvalores de abundânias para N, O, Mg e Si neessárias para o ajuste (ε(X),sendo X=N,O,Mg ou Si), assim omo os valores de ξ e a diferença entre aabundânia do modelo teório de detail (ε(X)t) e as abundânias neessáriaspara o ajuste. Se observa que, para as diferentes linhas de um mesmo íon,os valores de ε(X)t - ε(X) não são onstantes, embora em alguns asos136



Figura 5.6: Comparação entre per�s teórios de N ii gerados om detail esurfae (linha preta) e tlusty e synplot (linha vermelha).pertençam ao mesmo multipleto, omo no aso do tripleto das linhas deSi iii e algumas linhas de N ii. No aso do silíio, as diferenças podem hegaraté 0,47 dex. Para o Nitrogênio, à exeção de duas linhas, a diferença é maiorque 0,10 dex; a linha λ4237 Å tem um omportamento inverso em relação àsoutras linhas de N ii. Para o oxigênio, as diferenças estão na faixa de 0,03a 0,24 dex, om exeção da linha de λ4466 Å, loalizada na asa da linha deHγ. As linhas da série λ4639 Å, λ4641 Å, λ4649 Å e λ4661 Å, apresentam a137



Figura 5.7: Comparação entre per�s teórios de O ii gerados om detail esurfae (linha preta) e tlusty e synplot (linha vermelha).menor diferença (∼ <0,06 dex).5.2.2 Comparação dos álulos de abundâniasCom a �nalidade de avaliar as diferenças nos valores de abundânias,testamos se é possível obter um fator de orreção entre os dois resultados.As abundânias de C, N, O, Mg e Si de sete estrelas da amostra deDa�on & Cunha (2004) foram realuladas, om o tlusty + synspe,138



Tabela 5.5: Íons, omprimentos de onda das linhas de teste, om abundâniase ξ neessários para o ajuste dos per�s teórios.Íon λ (Å) ε(X) ξ(km/s) ε(X)t - ε(X)N ii 4237 7,48 3,0 0,194242 7,70 4,6 -0,034607 7,84 5,0 -0,174630 7,85 4,2 -0,184643 7,77 4,6 -0,105005 7,84 4,0 -0,175007 7,93 4,3 -0,265010 7,71 4,3 -0,04O ii 4414 8,81 4,5 -0,244416 8,75 4,5 -0,184452 8,70 4,5 -0,134466 9,19 5,0 -0,624591 8,61 4,6 -0,044639 8,59 5,0 -0,024641 8,60 5,0 -0,034649 8,63 5,0 -0,064661 8,62 5,0 -0,044890 8,69 5,0 -0,134906 8,72 5,0 -0,154941 8,77 5,0 -0,204943 8,75 5,0 -0,18Mg ii 4480 7,11 5,0 0,17Si iii 4552 7,72 4,0 -0,474567 7,66 4,0 -0,414574 7,49 4,1 -0,25
139



Figura 5.8: Comparação entre per�s teórios de O ii e Mg ii gerados omdetail e surfae (linha preta) e tlusty e synplot (linha vermelha).e omparadas om os resultados originais de abundânias. Para estaomparação, mantivemos os parâmetros atmosférios determinados porDa�on & Cunha (2004). As estrelas seleionadas pertenem a diferentesaglomerados e regiões H ii da parte externa (S2R3N09 e BD+00◦1491) e daparte interna do diso (BD+23◦5074, HD 326332, HD 172427, HD 149065 eSh47-3), om diferentes valores de temperatura e baixos valores de vseni.As estrelas seleionadas, junto om os aglomerados e regiões H ii a que140



Figura 5.9: Comparação entre per�s teórios de Si iii gerados om detail esurfae (linha preta) e tlusty e synplot (linha vermelha).pertenem, os parâmetros atmosférios e ξ, são apresentados na Tabela 5.6.Na Tabela 5.7 apresentamos as abundânias para ada linha de C, N, O,Si, Mg e S obtidas om detail + surfae (D-S) e o tlusty + synspe (T-S) e a diferença entre eles, para as sete estrelas de teste. De modo geral, omose previa da omparação entre os per�s teórios, para o C, N (om exeçãoda linha de N ii 4237λ), O, Si e S, as abundânias de D-S são maiores que asde T-S, enquanto que para o Mg e a linha de N ii (λ4237 Å), são menores.141



Tabela 5.6: Parâmetros atmosférios e valores de ξ das estrelas seleionadaspara a omparação das abundânias medidas om ambos métodos.Aglomerado Estrela Tef (K) logg ξ (km/s)NGC 1893 S2R3N09 26380 3,98 7NGC 6231 HD 326332 27030 4,23 7St OB2 HD 172427 26360 3,94 8Sh-2 285 BD+00◦1491 29480 3,95 6Sh-2 47 Sh47-3 29870 4,10 6,5AraOB1 HD 149065 22040 4,27 4NGC 6611 BD+12◦5074 26210 4,37 2
A estrela BD+12◦5074, diferente das outras estrelas, apresenta abundâniasde Silíio (D-S) maiores que om T-S. Também se observa que, para algumasestrelas, as abundânias de D-S para algumas linhas de O ii, são maiores queas de T-S.As diferenças entre as abundânias não tem um padrão estabeleidoe, embora para algumas estrelas e para algumas linhas, a diferença sejasemelhante às diferenças da Tabela 5.5, não se pode generalizar este resultadopara todas as linhas. Apenas para a linha de N ii λ4267 Å observamos umerto padrão. Além disso, não se observa alguma relação entre as diferençasem abundânia om algumos parâmetros, omo Tef , logg ou ξ.Na Tabela 5.8 apresentamos as abundânias medias de logε(C), logε(N),logε(O), logε(Mg) e logε(Si) para as sete estrelas de teste, obtidas om osdois métodos. As Figuras 5.10, 5.11, 5.12 apresentam as omparações entreabundânias médias de C, N, O, Mg e Si para ada estrela de teste, obtidasa partir de D-S(eixo-x) e T-S(eixo-y).142



Tabela 5.7: Abundânias de C, N, O, Mg e Si linha por linha de sete estrelas obtidas por Da�on & Cunha(2004) e neste trabalho.Íon λ S2R309 HD 326332 HD 172427 BD+00◦1491 S47-3 HD 149065 BD+12 ◦5074D-S T-S dif D-S T-S dif D-S T-S dif D-S T-S dif D-S T-S dif D-S T-S dif D-S T-S difC iii 5143 8,03 8,30 -0,27 8,26 8,39 -0,13 8,25 8,45 -0,20 8,08 8,17 -0,09 8,20 8,25 -0,05 8,29 8,42 -0,13 - - -5145 7,88 8,18 -0,30 8,13 8,32 -0,19 8,13 8,45 -0,32 8,08 8,17 -0,09 8,21 8,24 -0,03 8,25 8,34 -0,09 - - -5151 8,09 8,36 -0,27 8,21 8,27 -0,06 8,41 8,48 -0,07 8,14 8,22 -0,08 8,23 8,25 -0,02 8,27 8,33 -0,06 - - -N ii 4237 - - - 7,69 7,49 0,20 - - - 7,64 7,45 0,19 - - - 7,80 7,54 0,26 7,77 7,54 0,234242 - - - 7,57 7,63 -0,06 7,58 7,67 -0,09 7,50 7,59 -0,09 7,63 7,68 -0,05 7,50 7,59 -0,09 - - -4607 7,53 7,88 -0,35 7,61 7,78 -0,17 7,60 7,76 -0,16 7,49 7,70 -0,21 7,43 7,66 -0,23 7,65 7,76 -0,11 7,60 7,71 -0,114643 7,35 7,59 -0,24 7,53 7,69 -0,16 - - - 7,36 7,56 -0,20 7,43 7,58 -0,15 7,60 7,65 -0,05 7,48 7,59 -0,115005 7,30 7,55 -0,25 7,60 7,80 -0,20 7,58 7,74 -0,16 7,48 7,71 -0,23 7,49 7,68 -0,19 7,58 7,65 -0,07 7,40 7,51 -0,115007 7,28 7,56 -0,28 7,50 7,79 -0,29 - - - 7,40 7,67 -0,27 7,63 7,78 -0,15 7,58 7,69 -0,11 7,40 7,52 -0,125010 7,30 7,56 -0,26 7,58 7,71 -0,13 - - - 7,46 7,51 -0,05 7,59 7,64 -0,05 7,58 7,58 - - - -O ii 4414 8,33 8,33 - 8,26 8,48 -0,22 8,34 8,57 -0,23 8,21 8,56 -0,35 8,32 8,55 -0,23 8,30 8,49 -0,19 8,35 8,44 -0,094416 8,57 8,67 -0,10 8,42 8,59 -0,17 8,36 8,58 -0,22 8,44 8,68 -0,24 8,46 8,63 -0,17 8,42 8,55 -0,13 8,35 8,36 -0,014452 8,40 8,38 0,02 8,55 8,62 -0,07 8,75 8,89 -0,14 8,55 8,74 -0,19 8,66 8,74 -0,08 8,47 8,59 -0,12 8,42 8,52 -0,104466 - - - 8,68 8,61 0,07 - - - 8,65 nab - - - - - - - - - -4591 8,31 8,58 -0,27 8,44 8,52 -0,08 8,72 8,76 -0,04 8,36 8,58 -0,22 8,46 8,50 -0,04 8,53 8,58 -0,05 8,50 8,42 0,084609 8,29 8,25 0,04 8,36 8,74 -0,38 8,29 8,53 -0,24 8,14 8,63 -0,49 8,31 8,68 -0,37 b b - 8,26 8,57 -0,314639 8,38 8,60 -0,22 8,77 8,72 0,05 - - - 8,64 8,75 -0,10 8,74 8,76 -0,02 8,57 8,51 0,06 8,50 8,48 0,024641 8,31 8,49 -0,18 8,55 8,60 -0,05 - - - 8,51 8,68 -0,17 8,67 8,70 -0,03 8,50 8,57 -0,07 8,50 8,50 0,004649 8,19 8,39 -0,20 8,45 8,54 -0,09 - - - 8,48 8,63 -0,15 8,60 8,61 -0,01 8,35 8,55 -0,20 8,45 8,35 0,104661 8,27 8,45 -0,18 8,68 8,73 -0,05 - - - 8,58 8,70 -0,12 8,70 8,75 -0,05 8,52 8,62 -0,10 8,55 8,51 0,044890 - - - 8,58 8,66 -0,08 8,51 8,63 -0,12 8,61 8,81 -0,20 8,45 8,51 -0,06 - - - - - -4906 8,50 8,54 -0,04 8,62 8,76 -0,14 8,70 8,85 -0,15 8,48 8,75 -0,27 8,59 8,73 -0,14 - - - 8,55 8,63 -0,084941 8,40 8,43 -0,03 8,26 8,54 -0,28 8,42 8,65 -0,23 8,30 8,60 -0,30 8,41 8,60 -0,19 - - - - - -4943 8,33 8,40 -0,07 8,37 8,60 -0,23 8,42 8,61 -0,19 8,30 8,60 -0,30 8,41 8,56 -0,15 - - - - - -5190 - - - 8,46 8,55 -0,09 8,58 8,63 -0,05 8,55 8,67 -0,11 8,46 8,49 -0,03 - - - 8,49 8,60 -0,11Mg ii 4481 7.18 nab - 7.43 7.34 0.09 7.7 7.52 0.18 7.34 7.25 0.09 7.48 7.39 0.09 7.56 7.35 0.21 7.21 7.13 0.08Si iii 4552 6,64 6,78 -0,14 7,01 7,30 -0,29 7,87 8,03 -0,16 7,15 7,38 -0,24 7,37 7,47 -0,10 7,08 7,19 -0,11 7,32 6,96 0,364567 6,88 7,04 -0,16 7,08 7,36 -0,28 7,71 8,02 -0,31 7,27 7,43 -0,16 7,35 7,53 -0,18 7,04 7,34 -0,3 7,25 7,06 0,194574 6,92 7,08 -0,16 7,27 7,38 -0,11 7,68 7,89 -0,21 7,40 7,50 -0,10 7,50 7,55 -0,05 7,15 7,36 -0,21 7,58 7,28 0,3nab: não ajusta bemb: linhas sobrepostas
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Tabela 5.8: Abundânias médias de C, N, O, Mg e Si de sete estrelas obtidaspor Da�on & Cunha (2004) (D-S) e neste trabalho (T-S).Estrela logε(C) logε(N) logε(O) logε(Mg) logε(Si)D-S T-S D-S T-S D-S T-S D-S T-S D-S T-SS2R309 8,00 8,28 7,35 7,63 8,36 8,46 7,18 - 6,81 6,97
±0,11 ±0,09 ±0,10 ±0,14 ±0,10 ±0,12 - - ±0,15 ±0,16HD 326332 8,20 8,33 7,58 7,70 8,50 8,62 7,43 7,34 7,12 7,35
±0,06 ±0,06 ±0,06 ±0,11 ±0,15 ±0,09 - - ±0,13 ±0,04HD 172427 8,26 8,46 7,59 7,72 8,51 8,67 7,7 7,52 7,75 7,98
±0,14 ±0,02 ±0,01 ±0,05 ±0,17 ±0,12 - - ±0,10 ±0,08BD+00◦1491 8,10 8,19 7,48 7,60 8,44 8,67 7,34 7,25 7,27 7,44
±0,03 ±0,03 ±0,09 ±0,10 ±0,15 ±0,07 - - ±0,13 ±0,06S47-3 8,21 8,25 7,53 7,67 8,52 8,63 7,48 7,39 7,41 7,52
±0,01 ±0,01 ±0,10 ±0,07 ±0,14 ±0,10 - - ±0,08 ±0,04HD 149065 8,27 8,36 7,61 7,64 8,46 8,56 7,56 7,35 7,09 7,30
±0,02 ±0,05 ±0,09 ±0,07 ±0,09 ±0,04 - ±0,06 ±0,09BD+12◦5074 - - 7,53 7,57 8,45 8,49 7,21 7,13 7,38 7,10- - ±0,16 ±0,08 ±0,09 ±0,09 - - ±0,17 ±0,165.3 Re-análise das estrelas da amostra deDa�on & Cunha(2004)Como observado na sub-seção anterior, as diferentes abordagens nadeterminação dos parâmetros atmosférios e as diferenças nos programasusados para determinar abundânias, geram diferenças onsideráveis nasabundânias obtidas. Estas diferenças não têm um padrão estabeleido apartir do qual seja possível usar um fator de orreção entre os dois resultados.Como o nosso objetivo era omplementar a análise de Da�on & Cunha (2004)do gradiente de abundânias de metais do diso, om estrelas da regiãoRG=9-11 kp para uma determinação onsistente da distribuição radial dasabundânias dos metais para as estrelas de toda a amostra (Da�on & Cunha(2004) e RG=9-11 kp), optamos por realular os parâmetros atmosférios144
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Figura 5.10: Comparação entre as abundânias médias de arbono (painelesquerdo) e nitrogênio (painel direito) obtidas por Da�on & Cunha (2004) eneste trabalho.e as abundânias em não-ETL para as estrelas de Da�on & Cunha (2004).Para a onlusão desta tese, e por questões de alendário, optamos por refazerapenas a análise do oxigênio neste momento. Os demais elementos serão re-analisados assim que for possível.5.3.1 Parâmetros atmosfériosA temperatura efetiva foi determinada a partir das alibrações para Tefdesritas no Capítulo 2. Da�on & Cunha (2004) determinaram Tef pelométodo iterativo (Titer) quando possível e, nos outros asos, usaram aalibração para o parâmetro Q para obter TQ. Utilizamos os mesmos índiesfotométrios e oe�ientes de extinção (no aso de Titer) de Da�on & Cunha(2004). A gravidade super�ial também foi realulada om per�s teóriosda linha de Hγ em não-ETL. Na Tabela 5.9 se apresentam os novos valores145
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Figura 5.11: Comparação entre as abundânias médias de oxigênio (painelesquerdo) e magnêsio (painel direito) obtidas por Da�on & Cunha (2004) eneste trabalho.de Tef e logg obtidos para as estrelas de Da�on & Cunha (2004).Comparando os valores de Titer e logg obtidos em não -ETL (Tabela 5.9)e em ETL (Tabelas A.3, A.4 e A.5), observamos que as diferenças entreas temperaturas efetivas é pequena, om diferenças de até 620K (∼ 2,2%).A omparação entre as temperaturas efetivas obtidas por D-S (eixo-x ) e asre-aluladas neste trabalho (eixo-y) é apresentada na Figura 5.13(painelesquerdo) onde a igualdade é representada pela linha transversal. Aomparação foi feita para as estrelas om Titer realuladas. Para as estrelasom TQ, o valor da Tef não sofreu alteração. O valor de logg, no entanto,pode apresentar variações onsideráveis, om uma diferença média de ∼ 0,2dex. A Figura 5.13(painel direito) apresenta a omparação entre os loggobtidos por D-S (eixo-x ) e as realuladas neste trabalho (eixo-y): os loggobtidos em não-ETL são menores que os obtidas em ETL, para menores146



Tabela 5.9: Parâmetros atmosférios e abundânias de Oxigênio realuladosdas estrelas da amostra de Da�on & Cunha (2004).Estrela Tef (K) Logg ξ (km/s) Logε(O)HD 149065 21520∗ 4.22 3 8,71 ± 0,04HD 308810 26620∗ 4.00 2 8,65 ± 0,06HD 308817 22930∗ 4.20 3 8,65 ± 0,13CPD+59◦4532 23580∗ 4.11 5 8,47 ± 0,02CPD+59◦4535 22950 4.30 4 8,62 ± 0,16CPD+59◦4544 24360 4.35 3 8,65 ± 0,09LS 3719 24120 3.30 12 8,76 ± 0,02CPD+41◦7723 24790 3.96 1,5 8,69 ± 0,06CPD+41◦7730 24700∗ 4.09 3 8,64 ± 0,06HD 326332 26720 3.96 7 8,68 ± 0,10HD 326364 29610 4.10 9 8,64 ± 0,09BD+12◦4978 27750 4.10 2 8,52 ± 0,15BD+12◦5074 26210 4.29 2 8,47 ± 0,09BD+13◦4921 29540 4.50 4 8,77 ± 0,06HD 172427 26360 3.48 8 8,71 ± 0,12HD 172488 26530 3.50 11 8,79 ± 0,04HD 166033 27290 4.02 5 8,55 ± 0,12HD 314031 27650 4.25 4 8,56 ± 0,15S 47-3 29870 4.26 7 8,64 ± 0,09CPD+61◦3579 27840 4.10 10 8,43 ± 0,05LS 4257 29460 3.88 10 8,78 ± 0,14S2R3N09 24020 3.69 3 8,61 ± 0,06S2R2N43 26160 3.90 4 8,44 ± 0,08LS 404 23260 3.80 5 8,35 ± 0,12LS 428 28140 4.43 2 8,25 ± 0,08LS 45 22830 4.00 8 8,57 ± 0,09HD 48691 27250∗ 3.82 10 8,56 ± 0,06BD+00◦1491 29480 4.25 6 8,63 ± 0,06
∗ Titer
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Figura 5.12: Comparação entre as abundânias médias de silíio obtidas porDa�on & Cunha (2004) e neste trabalho.valores de logg (logg<4) a diferença é maior e sistemátia. Para ∼ logg>4,os logg em não-ETL são menores que em ETL, embora espalhados ao longoda linha da igualdade.5.3.2 Abundânias de oxigênioAs abundânias de oxigênio foram determinadas omo desrito em 5.1.2.Primeiramente foram determinadas as veloidades de miroturbulênia,seguindo a mesma metodologia utilizada na subseção 5.1.1. Esta análisefoi restrita às estrelas de Da�on & Cunha (2004) que foram observadas omo FEROS (Da�on & Cunha, 2004b) e om Tef < 30000 K, totalizando 28estrelas. Na Tabela 5.9, apresentamos os novos valores de ξ e logε(O) obtidos148



Figura 5.13: Comparação entre as Tef (painel esquerdo) e logg (paineldireito) determinadas por Da�on & Cunha (2004) e neste trabalho.para as estrelas de Da�on & Cunha (2004).A Figura 5.14 apresenta os valores de logε(O) vs. Tef para todas asestrelas da amostra (inluindo as estrelas dos aglomerados de RG=9-11 kp).Neste aso, também se observa que os valores de abundânia independem daTef . Para estas estrelas a abundânia média é de 8,60 ± 0,13; menor quea abundânia solar, representada pela linha traejada (A(O)=8,69 ± 0,05,Asplund et al., 2009).A Figura 5.15 (painel esquerdo) apresenta a omparação entre as ξ obtidaspor Da�on & Cunha (2004) (eixo-x ) e as realuladas neste trabalho (eixo-y). Observamos que os valores se enontram espalhados ao longo da linha149



Figura 5.14: Logε(O) vs. Tef para todas as estrelas das amostras Da�on &Cunha (2004) e RG=9-11 kp.ontínua que representa a igualdade. Nossas novas medidas são, na suamaioria, iguais ou menores às determinadas por Da�on & Cunha (2004),om uma diferença de até 4 km/s. A respeito dos valores de abundânia, aomparação entre os logε(O) obtidos por Da�on & Cunha (2004) (eixo-x )e os realulados (eixo-y) é apresentada na Figura 5.15 (painel direito). Adiferença entre estes valores é apresentada na parte inferior da Figura, sendo adiferença média entre eles de ∼ 0,2 dex. Como esperado, independentementeda alibração de Tef usada, os valores obtidos inteiramente em não-ETL sãomaiores que aqueles obtidos por Da�on & Cunha (2004), om exeção de seisestrelas, que apresentam diferenças em abundânias menores em ∼ 0,10 dex.A Tabela 5.10 apresenta as abundânias de O dos 24 aglomerados,representadas pelo valor médio dos logε(O) das estrelas individuais, além dos150



Figura 5.15: Comparação entre as ξ (painel esquerdo) e logε(O) (paineldireito) determinadas em ETL e em não-ETL.RG e, entre parenteses, o número de estrelas por aglomerado. Os aglomeradosda região entre 9 e 11 kp estão destaados em negrito.5.4 Gradientes radiais de abundâniasUma das motivações deste trabalho foi omplementar o trabalho de Da�on &Cunha (2004) sobre os gradientes de abundânias de metais, obtidos a partirde estrelas OB em aglomerados abertos e regiões H ii (aqui identi�adosgeneriamente omo aglomerados). A amostra de Da�on & Cunha (2004)onsta de 25 aglomerados, 18 na parte interna e sete na parte externa dodiso. Na parte interna do diso, sua amostra é formada por 60 estrelas e,151



Tabela 5.10: Abundânias de oxigênio por aglomerado.Assoiação RG(kp) Logε(O) (n)Sh2-47 4,71 8,64 (1)NGC 6611 5,83 8,62 ± 0,21 (2)Sh2-32 5,92 8,56 ± 0,01 (2)NGC 6204 6,00 8,76 (1)Tr27 6,01 8,78 (1)NGC 6231 6,20 8,66 ± 0,03 (4)NGC 6604 6,49 8,52 (1)AraOB1 6,64 8,71 (1)Stok16 6,95 8,43 (1)NGC 4755 7,08 8,58 ± 0,10 (3)StOB1 7,09 8,75 ± 0,06 (2)IC2944 7,28 8,65 (2)NGC 2264 8,70 8,61 (1)NGC 2362 8,80 8,63 ± 0,05 (4)NGC 2367 9,00 8,65 ± 0,08 (2)NGC 2467 9,10 8,45 ± 0,27 (3)NGC 2244 9,30 8,44 ± 0,32 (2)NGC 2439 9,30 8,47 ± 0,13 (6)NGC 2384 9,70 8,65 ± 0,08 (4)NGC 2414 10,95 8,30 ± 0,07 (2)Sh2-253 12,23 8,57 (1)NGC 1893 12,38 8,53 ± 0,12 (2)Sh2-284 12,81 8,56 (1)Sh2-285 13,21 8,63 (1)
152



Figura 5.16: Distribuição de logε(O) para estrelas das regiões interna eexterna do diso Galátio.na parte externa, por nove estrelas. Nossa amostra, no entanto, onsta de24 aglomerados, 12 na parte interna e 12 na parte externa do diso, omum total de 50 estrelas, sendo que 29 delas estão na parte externa. Assima nossa amostra maior na parte externa, permite uma melhor análise dasabundânias e do gradiente radial nessa região tão ontroversa.A distribuição das abundânias de O das 21 estrelas da parte interna e29 estrelas da parte externa do diso são apresentadas na Figura 5.16, omohistogramas vermelho e verde, respetivamente. A maioria das estrelas daparte externa está loalizada a 2 kp do Sol. Na parte externa do diso,há uma tendênia a abundânias menores enquanto que na parte interna, atendênia é a abundânias maiores. As distribuições de abundânias para asduas regiões apresentam máximos no mesmo ponto, em torno de 8,60 - 8,70153



dex, sendo o valor solar de 8,69 ± 0,05 representado pela seta. A abundâniamédia na parte interna do diso é de 8,63 ± 0,12 dex, enquanto que na parteexterna do diso é de 8,52 ± 0,16 dex.5.4.1 DesontinuidadeAnálises de diferentes objetos omo Twarog et al (1997) para aglomeradosabertos, o grupo de Andrievsky et al. (2002a, 2002b) e Luk et al.(2003) paraefeidas, para itar alguns exemplos (ver apítulo 1), sugerem a existêniade uma desontinuidade na distribuição de abundânias do diso Galátioa um RG ∼10 kp. Anos depois, Luk et al (2006) ompilaram resultados dediversos trabalhos prévios e onluiram que a desontinuidade nessa regiãonão existe e que o omportamento bimodal na distribuição das abundâniasse deve à falta de objetos nessa região do diso.Da�on & Cunha (2004) enontraram, para as estrelas da parte externado diso, abundânias ∼0.3 dex menores que as abundânias das estrelasda parte interna do diso, sugerindo uma desontinuidade na distribuiçãodas abundânias dos metais ao longo do diso da Galáxia. Esta análise foirealizada, omo menionado, om nove estrelas na parte externa das quaisapenas três estrelas pertenem à região de 9-11 kp.Modelos teórios omo Mishurov (2002), Fu et al (2009), Colavitti etal (2008) também predizem o omportamento bimodal do gradiente deabundânias, embora oorrendo a RG diferentes.Na nossa análise, o gradiente radial de abundânias de O foi obtido apartir de um ajuste linear, da forma y = a + b x, onde o gradiente radialé representado pelo oe�iente b. Para o oxigênio, o melhor ajuste linear, é154
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Figura 5.17: Gradiente radial de oxigênio.dado por,
logε(O) = (a ± σa) + (b ± σb)RG = (8, 75 ± 0, 08) + (−0, 02 ± 0, 01)RGisto é, obtivemos um gradiente plano, de aproximadamente −0,02 dex/kp.Na Figura 5.17 apresentamos a distribuição de abundânias de O em funçãode RG, ada ponto representa um aglomerado e a linha, o ajuste linear. OSol está representado om abundânia de 8.69 dex. (Asplund et al., 2009).A dispersão de abundânias na região de 9-11 kp, no entanto, érelativamente alta, om uma abundânia média de 8.55 ± 0.16 dex. Nessaregião, os aglomerados NGC 2244 e NGC 2467, em espeial, apresentam umagrande dispersão. No primeiro deles, nós apenas alulamos a abundânia155



Figura 5.18: Gradientes radiais de oxigênio, onsiderando diferentes pesos.para duas estrelas desse aglomerado, sendo que uma delas (NGC 2244 201)apresenta uma abundânia relativamente alta para esta região. ZevallosHerenia (2007) analisando a in�uênia que os métodos para determinarTef produzem no álulo de abundânias, também enontrou que, para estaestrela, independentemente da alibração usada, suas abundânias eram maisaltas que as das outras estrelas do mesmo aglomerado.A dispersão nas abundânias médias de nossos aglomerados não éonstante: para alguns deles é muito alta, enquanto que as abundâniasde outros aglomerados estão representadas apenas por uma estrela,espeialmente na parte externa do diso. Fazendo um ajuste linearonsiderando os pesos estatístios (linear �t weight), temos um novo ajuste156



dado por
logε(O) = (a ± σa) + (b ± σb)RG = (8, 746 ± 2, 575) + (−0, 022 ± 0, 287)RGom um gradiente plano de -0,022 dex/kp, muito semelhante ao primeirovalor apresentado. Para os aglomerados om apenas uma estrela, a inertezana abundânia da estrela foi onsiderada omo a inerteza na abundânia doaglomerado. Na Figura 5.18 apresentamos a distribuição de abundânias deOxigênio em função de RG, mostrando os dois ajustes; onsiderando os pesos(linha vermelha) e sem onsiderar os pesos (linha azul). Vemos que apenaspara RG maiores se pode notar uma pequena diferença entre os dois ajustes.A respeito da desontinuidade em RG ∼ 9-11 kp, nossa amostra destaregião onsta de 24 estrelas. Numa primeira aproximação paree que adesontinuidade na distribuição de abundânias nessa região não existe,embora a dispersão ainda seja alta. Dos oito aglomerados desta região,ino apresentam abundânias de oxigênio solares. No entanto, mesmoonsiderando a amostra mais externa que foi analisada agora, pode-seobservar que para RG > 11 kp uma amostragem maior de�niria melhor oresultado. A nossa amostra ontém pouos aglomerados e, em alguns deles,foi possível analisar apenas uma estrela.Os nossos resultados para o hélio (Capítulo 4) também não favoreem aexistênia de uma desontinuidade na distribuição de abundânias.5.4.2 Comparação om a literaturaNo Capítulo 1, foi apresentada uma revisão dos gradientes de abundâniasde He e metais obtidas da literatura a partir de diferentes objetos do disoomo estrelas OB, nebulosas planetárias, regiões H ii, efeidas e aglomeradosabertos. Para o Oxigênio, apresentamos na Tabela 5.11 um resumo desses157



Tabela 5.11: Gradientes radiais de oxigênio da literatura.Objeto grad (dex/kp) R⊙ RG ReferêniaRegiões H ii - 0,07 ± 0,015 10 5 - 13 Shaver et al. 1983Estrelas B - 0,01 ± 0,02 10 8,5 - 17 Gehren et al. 1985Estrelas B - 0,015 ± 0,014 8,5 5,5 - 10,3 Fitzsimmons et al. (1990)Estrelas B - 0,03 ± 0,02 8,5 6 - 13 Fitzsimmons et al. 1992Estrelas B - 0,000 ± 0,009 8,5 6 - 17 Kaufer et al. 1994Estrelas B - 0,021 ± 0,012 8,7 6 - 15 Kilian-Montenbruk et al. 1994Nebulosas Planetarias -0,069 ± 0,006 8,5 4 - 13 Maiel & Köppen 1994Regiões H ii -0,036 ± 0,020 8,5 12 - 18 Vílhez & Esteban, 1996Regiões H ii - 0,064 ± 0,009 8,5 0 - 12 A�erbah et al. 1997Estrelas B -0,07 ± 0,01 8,5 6 - 18 Smartt & Rolleston, 1997Estrelas B -0,067 ± 0,024 8,5 5 - 14 Gummersbah et al. 1998Nebulosas Planetarias - 0,058 ± 0,007 7,6 3 - 14 Maiel & Quireza 1999Regiões H ii - 0,039 ± 0,005 8,5 5 - 15 Deharveng et al. 2000Estrelas B -0.031 ± 0,012 7,9 4,7 - 13,2 Da�on & Cunha 2004Regiões H ii -0,0446 ± 0,0049 8,5 5 - 15 Balser et al. 2011
resultados, onde se india o objeto analisado, o valor do gradiente, a distâniado Sol ao entro da Galáxia R⊙, a distânia Galatoêntria RG e a referênia.Estes valores dos gradientes estão na faixa de −0, 07 dex/kp (os maisinlinados) até valores nulos ou quase nulos (omo os obtidos por Gehrenet al., 1985 e Fitzsimmons et al., 1990). O nosso resultado para o O é umgradiente plano de −0, 020 dex/kp (ou de −0, 022 dex/kp no aso de umajuste linear om pesos), ligeiramente mais plano que o de Da�on & Cunha(2004). Para estrelas B, os gradientes de outros trabalhos estão na faixa de
−0, 07 até 0 dex/kp; para regiões H ii, os gradientes estão na faixa de −0, 07até −0, 039 dex/kp; e gradientes mais inlinados , na faixa de −0, 069 até
−0, 058 dex/kp, para nebulosas planetárias. Estes resultados da literaturaforam obtidos para diferentes faixas de RG. Maiel (2007) também omentasobre a diferença nos valores dos gradientes a partir de diferentes objetos, esugere que variações radiais ou temporais dos gradientes poderiam expliartais disrepânias. 158



5.4.3 Revisão dos Modelos teóriosNa Figura 5.19 apresentamos a omparação entre as abundânias em não-ETL dos aglomerados, regiões H ii e assoiações OB na nossa amostra om osgradientes radiais teórios de oxigênio de Hou et al. (2000, linha rosa), Alibéset al. (2000, linhas verdes ontínua e pontilhada), Chiappini et al. (2001,linha vermelha)1, Fu et al. (2009, linha preta)1 e Maron-Uhida (2009, linhalilás)1.
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Comparando as abundânias obtidas para nossos aglomerados, vemosque todos os gradientes teórios previstos para o oxigênio estão aima dosnossos resultados. O modelo de Fu et al. (2009) é o que melhor reproduz aabundânia solar. Esta diferença é basiamente porque os modelos teóriosgeralmente, na tentativa de reproduzir as abundânias solares, usam valoressolares relativamente antigos e mais altos, na faixa de 8,95 dex.Também observamos que a inlinação de nosso gradiente é menor que asinlinações dos modelos teórios. Comparando-os, estes também apresentamdiversas inlinações embora tenham tendênias similares: os gradientes maisinlinados são os de Chiappini et al. (2001) seguidos pelos de Hou et al.(2000) e Fu et al. (2009). Segundo Matteui (2003), a diferença nasinlinações é devido basiamente as diferentes taxas de formação estelar emfunção da distânia Galatoêntria usadas nos modelos teórios.En�m, podemos onluir que os modelos de EQG ainda não estãode�nidos, om base nas amostras atuais das distribuições de abundânia.A esassez de dados observaionais a RG maior que 13 kp ainda é um fatorrítio para vinular observaionalmente os modelos de EQG.
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Capítulo 6Conlusões e Perspetivas
Neste trabalho apresentamos a determinação do gradiente radial deabundânias do Hélio e Oxigênio ao longo do diso �no da Galáxia a partirde uma amostra de 136 estrelas OB, pertenentes a assoiações OB, regiõesHII e aglomerados abertos. Analisamos se a desontinuidade no gradienteradial de abundânias, enontrada em alguns trabalhos omo Da�on & Cunha(2004) e prevista em alguns modelos teórios, é real ou não. Para isto,foram analisadas 68 estrelas pertenentes a sete aglomerados da região de9-11 kp. Previamente foram determinadas as Tef , logg e a veloidade derotação projetada para as estrelas da amostra. Para as estrelas da regiãode 9-11 kp, se determinaram também as abundânias dos metais (C, N,Mg e Si). Finalmente apresentamos também uma omparação entre duasdiferentes abordagens para determinar abundânias, uma híbrida (ETL +não-ETL) e outra inteiramente em não-ETL. Os nossos prinipais resultadosestão resumidos a seguir:

• Determinamos a Tef a partir da alibração fotométria para oparâmetro Q livre de avermelhamento, (Da�on et al., 1999), enquanto agravidade super�ial foi determinada a partir do ajuste (não iterativo)161



de per�s teórios da linha de Hγ em não-ETL, onsiderando o valorde TQ omo a Tef da estrela. Por este método foi possível determinara Tef para 37 estrelas da amostra da região de 9-11 kp. Para seisestrelas, determinamos a Tef e logg iterativamente, a partir de umaalibração dos índies fotométrios de Strömgren (1 e β) e do ajustedos per�s teório e observados da linha de Hγ em não-ETL.
• Determinamos para um mesmo valor de Tef , o logg a partir daslinhas de Hγ , Hβ e Hδ (loggHγ , loggHβ

e loggHδ
, respetivamente).Enontramos que loggHγ e loggHδ

estão em onordânia, om umadiferença máxima de 1% e uma diferença média de 0,04 dex. Por outrolado, loggHβ
são sistemátiamente menores que loggHγ e loggHδ

, omuma diferença média entre loggHγ e loggHβ
de 0,18 dex.

• Determinamos as veloidades de rotação projetada a partir daalibração proposta por Da�on et al. (2007), que relaiona os fwhmteórios das linhas de He i(λλ4026, 4387 e 4471 Å) om o vseni. Comeste método onseguimos determinar a veloidade de rotação projetadapara 34 estrelas da amostra.
• Determinamos as abundânias de Hélio, por síntese espetral, a partirde uma análise em não-ETL de oito linhas de He i(λλ4026, 4387, 4471,4921, 5015, 5047, 5875 e 6678Å). Da amostra da região de 9-11 kp,determinamos as abundânias de He para 36 estrelas, om veloidadesde miroturbulênia determinadas a partir das linhas de He i. Daamostra de Da�on & Cunha, determinamos as abundânias para 56estrelas. Esta análise foi realizada, usando os parâmetros atmosfériosdeterminados por Da�on & Cunha (2004), om ξ determinado a partir162



das linhas de O ii. Previamente testamos se as diferentes abordagenspoderiam produzir diferenças signi�ativas nas abundânias de He.Para sete estrelas usadas no teste, enontramos que para o He osresultados são onsistentes dentro das inertezas, apenas para duasestrelas a diferença nas abundânias é ∼0,11 dex. .
• Da amostra total analisada, 18 estrelas apresentam abundâniasde Hélio menores que o valor do Hélio primordial. Isto poderiasigni�ar que as estrelas são peuliares (fraas em hélio) ou bináriasespetrosópias. Para determinar sua natureza, é neessário realizaruma análise espeial que está fora dos objetivos desta tese.
• Determinamos as abundânias de metais C, N, O,Mg e Si para estrelasda região de 9-11 kp. Para o oxigênio, obtivemos valores entre 8,44- 8,65 dex. Para o arbono, nossos resultados estão entre 8,28 - 8,49dex. Para o nitrogênio, obtivemos valores entre 7,50 - 7,85 dex. Parao magnésio, obtivemos abundânias entre 7,25 - 7,60 dex e �nalmentepara o silíio, obtivemos abundânias entre 7,37 - 7,50 dex.
• Avaliamos as diferenças nos valores de abundânias de metais (C, N, O,Mg e Si) enontradas usando os programas D-S e T-S. Para isto, paraada linha seleionada, omparamos os per�s teórios gerados pelo D-Som os de T-S. Também realulamos as abundânias dos metais omo tlusty + synspe, e as omparamos om os resultados originaisde abundânias (atlas+detail + surfae). Para esta omparação,mantivemos os parâmetros atmosférios determinados por Da�on &Cunha. Enontramos que nossos resultados om exeção do Mg ii e alinha de N ii (λ4237 Å) apresentam abundânias maiores. Além disso,não foi possível obter um fator de orreção entre os dois resultados.163



• Reanalisamos os parâmetros atmosférios das estrelas de Da�on &Cunha, usando as alibrações Titer e TQ e os per�s da linha de Hγem não-ETL. Realulamos as abundânias de Oxigênio e ξ para essasestrelas. Esta análise foi possível para 28 estrelas. Comparando nossosresultados om os de Da�on & Cunha enontramos diferenças nasabundânias de 0,2 dex, sendo os nossos resultados, na sua maioria,maiores que aqueles por elas determinados.
• Determinamos a distribuição radial de abundânias de Hélio e Oxigênioao longo do diso �no da Galáxia. Para o He enontramos umgradiente quase plano de −0,001 dex/kp. Para o oxigênio enontramosum gradiente de −0,02 dex/kp. Considerando um ajuste omdiferentes pesos estatístios enontramos um valor semelhante −0,022dex/kp. Contudo, a nossa amostra para RG maiores é ainda pequena,espeialmente para RG >11 kp. Assim para uma melhor de�nição dogradiente é neessario realizar uma melhor análise nessa região.
• Quanto à forma do gradiente radial de abundânias, enontramos que,para o oxigênio, embora a dispersão nas abundânias ainda seja umpouo alta nesta região, não são ompatíveis om uma desontinuidadena distribuição radial de abundânias. Este resultado poderá ser melhorde�nido om base em uma amostra mais ompleta para RG >11kp. Nossos resultados também não favoreem a existênia de umadesontinuidade na distribuição de abundânias de hélio.
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Perspetivas de trabalho futuroOs resultados apresentados nesta tese devem ser extendidos para outroselementos e regiões do diso Galátio, além de ter outros possíveisdesdobramentos, omo a análise de assoiações OB distantes1. A análise de abundânias deve ser extendida para outros metais taisomo C, N, Mg e Si, para as estrelas da amostra de Da�on &Cunha (2004), om os programas tlusty + synspe. Com basenestes resultados adiionais, será possível determinar os gradientes deabundânias para os elementos analisados.2. É neessário omplementar a distribuição de abundânias para asregiões mais externas do diso Galátio, a �m de melhor vinularos modelos de EQG. Para tal análise, já enontra-se disponível umaamostra de 147 estrelas B loalizadas em RG >10 kp observadasom o espetrógrafo MIKE aoplado ao telesópio Magellan 6,5 m, LasCampanas, Chile.3. Outro desdobramento interessante deste trabalho é analisar estrelaspertenentes aos aglomerados da região Cassiopeia-Perseus. Estesaglomerados povoam o braço de Perseus, o braço mais externo daGaláxia, e de�nem um omplexo de assoiações OB e regiões OB,bastante rio em estrelas jovens e massivas. Todos estes objetosapresentam delinação entre +55◦ e +65◦ e poderiam ser observados apartir do telesópio CFHT aoplado ao telesópio Espadons.165
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Apêndie ACompilação de ParâmetrosAtmosférios e Abundânias
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Tabela A.1: Parâmetros estelares das estrelas de Cepheus OB2, Da�on et al.(1999). Estrela T.E. V Q Tef(K) loggHD 205794 B0.5 V 8.43 -0.795 26890 4.21HD 205948∗ B2 V 8.65 -0.747 24350 4.25HD 206183 O9.5 V 7.40 -0.891 33310 4.52HD 206267D B0 V 8.02 -0.781 26100 4.21HD 206327 B2 V 9.19 -0.689 21900 3.99HD 207538 O9 V 7.31 -0.876 32190 4.32HD 207951∗ B2 V 8.18 -0.651 20650 3.88HD 208266∗ B1 V 8.12 -0.757 24840 3.98HD 209339∗ B0 V 6.66 -0.863 31250 4.28HD 239724 B1 V 9.14 -0.756 24790 3.83HD 239729∗ B0 V 8.34 -0.821 28450 4.22HD 239742 B2 V 9.41 -0.704 22470 4.07HD 239743 B2 V 9.01 -0.680 21580 3.99
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Tabela A.2: Parâmetros estelares Da�on et al. (2001a).Aglomerado Estrela Tef (K) loggVul OB1 BD +24◦ 3880 30410 4.57HD 344783 31010 4.26Cyg OB3 BD +35◦ 3956 24840 4.25HD 191566 27290 3.98HD 227460 27060 4.34HD 227586 27830 4.15HD 227696 29100 4.45HD 227757 32480 4.22HD 227877 23260 4.50HD 228199 29870 4.47Cyg OB7 HD 197512 23570 4.02HD 199579 32930 4.12HD 201666 19900 4.23HD 202163 18560 4.30HD 202253 22750 3.95HD 202347 23280 4.13HD 203064 36300 3.62La OB1 HD 214167 26720 5.00HD 214680 33690 4.27HD 216916 23520 4.00HD 217227 19000 4.20HD 217811 19070 3.92HD 218674 18840 3.75Cep OB3 BD +62◦ 2125 23480 4.05BD +62◦ 2127 22630 3.96HD 217657 27950 4.38HD 218342 30020 4.20
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Tabela A.3: Parâmetros estelares Da�on et al. (2001b).Estrela Aglomerado Tef(K) loggHD 202347 Cyg OB7 23280 4.13HD 205948 Cep OB2 24350 4.25HD 207951 Cep OB2 20650 3.88HD 209339 Cep OB2 31250 4.28HD 227696 Cyg OB3 29100 4.45HD 228199 Cyg OB3 29870 4.45HD 235618 Cep OB2 27180 3.75HD 239681 Cep OB2 26830 3.70HD 239710 Cep OB2 21900 4.50HD 239729 Cep OB2 28450 4.22HD 239745 Cep OB2 27340 4.45HD 239748 Cep OB2 27480 4.42
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Tabela A.4: Parâmetros estelares Da�on et al. (2004a).Estrela Tef (K) logg B-V U-B b-y 1 βHD 149065 21,540 4.08 -0.02 -0.68 0.049 0.160 2.646HD 308810 26,400 4.21 0.54 -0.40 0.137 0.027 2.627HD 308817 22,940 4.25 0.09 -0.65 0.121 0.128 2.634CPD -59◦ 4532 23,610 4.20 0.18 -0.60 0.172 0.116 2.632CPD -59◦ 4535 22,930 4.18 0.16 -0.60 0.166 0.137 2.641CPD -59◦ 4544 24,330 4.12 0.11 -0.66 0.146 0.090 2.619CPD -59◦ 4560 22,390 3.91 0.13 -0.63 0.174 0.152 2.622LS 3719 24,120 3.60 0.35 -0.49 . . . . . . . . .CPD -41◦ 7723 24,920 4.07 0.14 -0.65 0.177 0.078 2.632CPD -41◦ 7730 24,670 4.18 0.19 -0.61 0.201 0.089 2.635HD 326332 27,030 4.23 0.24 -0.63 0.253 0.047 2.611HD 326364 29,610 4.15 0.36 -0.58 0.321 -0.055 2.612BD -12◦ 4978 27,750 4.25 0.68 -0.32 . . . . . . . . .BD -12◦ 5074 26,210 4.29 0.57 . . . . . . . . . . . .BD -13◦ 4921 29,540 4.25 0.47 -0.50 0.43 -0.01 2.62BD -13◦ 4930 30,830 4.35 0.26 -0.67 0.28 -0.06 2.59BD -13◦ 4934 30,970 4.32 0.29 -0.65 0.28 -0.02 2.59HD 172427 26,360 3.94 0.48 -0.44 . . . . . . . . .HD 172488 26,530 3.65 0.54 -0.40 . . . . . . . . .HD 166033 27,290 4.14 0.13 -0.70 . . . . . . . . .HD 314031 27,650 4.28 0.16 -0.69 . . . . . . . . .Sh2 47-3 29,870 4.10 0.43 . . . . . . . . . . . .CPD -61◦ 3579 27,840 4.26 0.21 -0.66 . . . . . . . . .LS 4257 29,460 4.10 0.94 -0.16 . . . . . . . . .LS 4271 32,190 3.85 0.79 -0.29 . . . . . . . . .
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Tabela A.5: Parâmetros estelares Da�on et al. (2004b).Estrela Tef (K) logg B-V U-B b-y 1 βS2R3N09 24020 3.80 +0.19 -0.60 . . . . . . . . .S2R2N43 26160 4.05 +0.15 -0.67 . . . . . . . . .LS 404 23260 3.97 +0.56 -0.32 . . . . . . . . .LS 428 28140 4.39 +0.30 -0.60 . . . . . . . . .Sh 2-247-1 31560 4.08 +0.66 -0.41 . . . . . . . . .LS 45 22830 4.15 +0.24 -0.54 . . . . . . . . .HD 48691 27870 4.10 +0.06 -0.80 0.136 0.002 2.596BD -00◦ 1491 29480 4.15 +0.26 -0.65 . . . . . . . . .HD 46202 31500 4.20 +0.18 -0.74 0.207 -0.036 2.616
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Tabela A.6: Abundânias de Oxigênio de Da�on & Cunha (2004) (parte A).Estrela ξ logε(O)S2R3N09 7 8,41 ± 0,12S2R2N43 7 8,34 ± 0,13LS 404 8 8,13 ± 0,10LS 428 5 8,03 ± 0,07Sh 2-247-1 10 8,20 ± 0,15LS 45 8 8,55 ± 0,15HD 48691 9 8,46 ± 0,06BD -00◦1491 6 8,49 ± 0,13HD 149065 4 8,58 ±0,09HD 308810 6 8,51 ±0,12HD 308817 5 8,60 ±0,13CPD+59◦ 4532 6 8,51 ±0,07CPD+59◦ 4535 4 8,62 ±0,13CPD+59◦ 4544 4 8,62 ±0,09CPD+59◦ 4560 9 8,58 ±0,10LS 3719 11 8,68 ±0,11CPD+41◦ 7723 4 8,48 ±0,11CPD+41◦ 7730 4 8,55 ±0,08HD 326332 7 8,58 ±0,13HD 326364 10 8,48 ±0,13BD+12◦ 4978 3 8,53 ±0,11BD+12◦ 5074 2 8,50 ±0,10BD+13◦ 4921 7 8,61 ±0,17BD+13◦ 4930 7 8,54 ±0,17BD+13◦ 4934 6 8,67 ±0,13HD 172427 8 8,51 ±0,16HD 172488 11 8,58 ±0,17HD 166033 4 8,73 ±0,07HD 314031 5 8,60 ±0,14Sh2 47-3 6,5 8,52 ±0,14CPD+61◦3579 6 8,50 ±0,11LS 4257 10 8,58 ±0,17LS 4271 8 8,52 ±0,20173



Tabela A.7: Abundânias de Oxigênio de Da�on & Cunha (2004) (Parte B).Estrela ξ logε(O)HD 202347 7,5 8,54±0,12HD 205948 7 8,29±0,03HD 207951 6,5 8,72±0,10HD 209339 7 8,36±0,12HD 227696 12 8,60±0,16HD 228199 8 8,67±0,16HD 235618 12 8,47±0,15HD 239681 10 8,48±0,17HD 239710 8 8,60±0,13HD 239729 6 8,28±0,10HD 239745 8 8,46±0,09HD 239748 6 8,54 ±0,08BD+24◦3880 8.0 8.64±0.06HD 344783 9.0 8.29±0.06HD 227460 8.0 8.70±0.09HD 227586 8.0 8.49±0.09HD 227757 8.0 8.42±0.12HD 197512 6.0 8.61±0.10HD 202253 6.0 8.92±0.06HD 214167 6.0 8.50±0.08HD 214680 11.0 8.58±0.12HD 216916 6.0 8.65±0.08HD 217227 7.0 8.92±0.08HD 217811 5.0 8.72±0.11BD+62◦2125 10.0 8.67±0.08HD 217657 8.0 8.40±0.09HD 218342 9.0 8.54±0.11
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Tabela A.8: Abundânias médias de Oxigênio dos aglomerados de Da�on &Cunha (2004). Aglomerado logε(O)Sh 2-47 8.52 (1)NGC 6611 8.58 ±0.07(4)Sh 2-32 8.66 ±0.09(2)NGC 6204 8.68 (1)Tru 27 8.55 ±0.04(2)NGC 6231 8.52 ±0.05(4)NGC 6604 8.53 (1)Ara OB1 8.58 (1)Vul OB1 8.46 ±0.25(2)Stok 16 8.50 (1)St OB2 8.54 ±0.05(2)NGC 4755 8.58 ±0.05(4)IC 2944 8.55 ±0.06(2)Cyg OB3 8.58 ±0.12(5)Cyg OB7 8.69 ±0.20(3)La OB1 8.67 ±0.16(5)Cep OB2 8.53 ±0.14(17)Cep OB3 8.54 ±0.13(3)Ori OB1 8.72 ±0.13(18)Mon OB2 8.08 (1)Sh 2-247 8.20 (1)NGC 2414 8.08 ±0.07(2)Sh 2-253 8.55 (1)NGC 1893 8.37 ±0.05(2)Sh 2-284 8.46 (1)Sh 2-285 8.49 (1)
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