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RESUMO

Ventos estelares desempenham importante papel no enriquecimento do
meio interestelar, ao transferirem massa, energia e elementos quimicos. Tais ventos
originam-se, principalmente, em estrelas Wolf-Rayet, Supernovas e Estrelas tipo O,
representando um fator chave na formacéo estelar. Nosso projeto circunscreve-se a
Estrelas tipo O, que representam aproximadamente 36 % da taxa de fluxo de depo-

sicdo de energia na vizinhanca solar, num raio de 3 kpc.

Em primeiro lugar, esta monografia introduz uma viséo geral sobre os con-
ceitos, teorias e principais mecanismos dos ventos estelares, baseando-se principal-
mente no trabalho de Lamers & Cassinelli (1999). Em seguida, explorando o artigo
de Abbott (1982) sobre o retorno de massa e energia ao Meio Interestelar, desenvol-
vemos um algoritmo na linguagem Mathematica que coleta e fornece parametros
estelares de estrelas tipo O que serdo usados no calculo da energia de deposicao.
Diversamente do artigo de Abbott, aplicamos calibracdo mais atual para estrelas tipo
O (Martins et al. 2005) e calculamos a taxa de perda de massa seguindo os calculos
de Vink et al. (2000).

Apresentamos, também, como foi feito a mineracdo de dados de amos-
tras de estrelas tipo O foi feito, bem como os codigos que calculam as taxas teoricas
de injecdo de energia cinética ao Meio Interestelar. Os resultados finais originam-se
da compilagéo de 140 estrelas amostradas, plotados em mapas de contorno de ener-

gia de deposicéo.



ABSTRACT

Stellar Winds have an important role to the interstellar enrichment, as they
transfer mass, energy and many chemicals elements. Such winds come mainly from
Wolf — Rayet, Supernovas and Type O Stars, and represent a key factor to stellar
formation. Our project focuses on O Stars Type, which represents aproximatelly 36

% of flux of energy deposition rates in solar neighborhood, within 3 kpc.

First of all, this monograph introduces an overview about stellar winds con-
cepts, theories and main mechanisms, especially, exploring the work of Lamers &
Cassinelli (1999). Then, following the seminal paper of Abbott (1982) about the return
of mass and energy to Interestellar Medium, we develop an algorithm with Mathemat-
ica suite language that collects and evaluates stellar parameters from Type O stars
that are used to calculate the deposition energy. Our approach is different than one
used by Abbott: we apllied the modern calibration for O star parameters of Martins et
al. (2005) and use the theoretical predictions for mass-loss rates of Vinck et al.
(2000).

We explain how we did the data mining of the O type stars samples, and
the codes to evaluate the theoretical rates of injection of kinetic energy into the Inter-
estellar Medium. Then, our results for 140 selected O type stars are plotted in an

energy deposition maps.
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Capitulo 1

1.1 Introducéo

Este trabalho se insere na area de Astrofisica Estelar que trata do tema
sobre Ventos de estrelas, explorando aspectos de perda de massa e deposicédo de
energia no meio interestelar. A inspiracdo para desenvolver este assunto € o trabalho
de Abbott (1982) sobre a injecdo de massa e energia no meio interestelar por ventos
de estrelas do tipo inicial (“early type”).

A parte que se refere a conceitos, teorias e mecanismos dos Ventos Es-
telares tem como marco teorico o estudo de Lamers & Cassinelli (1999), e, subsidi-
ariamente, livros e artigos ligados a esta tematica, enumerados na secao de referén-

cias.

Apresentaremos, também, as rotinas computacionais que calculam para-
metros estelares e mapas de contorno de poténcias de ventos, e discutiremos 0s
nossos resultados. A monografia seguird a estrutura de capitulos, divididos em se-

cOes e subsecdes, por assuntos.

Nosso ponto de partida sera a introducdo ao conceito de Ventos Estela-
res, depois discutiremos sobre tipos de estrelas, mecanismos de ventos e suas inte-
racdes no ISML. Apresentaremos também o marco? referencial desta monografia e

depois seus objetivos.

1 Por uma questédo de simplificagdo de nomenclaturas, utilizaremos a denominagéo ISM como acr6-
nimo do termo em inglés “interestellar medium”.

2 O marco referencial deste trabalho é o artigo de Abbott (1982), intitulado: "The Return of Mass and
Energy to the Interstellar Medium By Winds from Early-Type Stars”



No Capitulo 2 iremos discorrer sobre métodos empregados na coleta de
dados e no Capitulo 3, a metodologia aplicada as rotinas computacionais. Os Capi-
tulos 4 e 5 serdo usados para apresentar os mapas, discuti-los e mostrar nossas

conclusoes.

Objetivando maior clareza e organizacao na leitura deste trabalho, orga-
nizamos trés apéndices: A, B, C , D, E e F que explicam conceitos e apresentam

algoritmos.

1.1.1 O Estudo dos Ventos Estelares

Em 1572, o astronomo dinamarqués Tycho Brahe fez observacdes de
uma nova estrela, surgida repentinamente nos céus, tal evento trouxe em seu bojo
a mudanca de paradigma acerca do entendimento sobre as estrelas, pois elas ndo
mais seriam objetos celestes imutaveis e perfeitos. Alguns anos depois, em 1600,
Blaeu descobre outra estrela® também surgida de forma abrupta, que posteriormente
sera cunhada como P - Cygni. Esses fatos deram inicio as discussdes sobre as va-

riacdes de brilho que certas estrelas apresentavam.

Como desenvolvimento da espectroscopia, a partir do Séc. XIX, novas
pesquisas revelaram que estrelas tipo Nova* e Wolf-Rayets® apresentavam perfis
similares encontrados nas linhas espectroscopicas da P - Cygni.

Em 1929, Beals propde um “fluxo continuo” de massa ocorrendo em es-

trelas tipo Wolf-Rayet. Logo a seguir, a partir dos estudos de Chandrasekhar, Kosirev

3 Esta estrela surgiu com magnitude 3, e nos 60 anos seguintes variou seu brilho.

4 Estrela tipo Nova sé@o ands brancas que apresentam aumento rapido de luminosidade por conta da
transferéncia de massa de outra estrela companheira (Kepler e Saraiva 2014).

5As estrelas tipo Wolf-Rayet séo um estagio evolutivo de estrelas tipo O, que perdem massa muito
rapidamente, através de ventos estelares, com velocidades superiores a 2.000 km/seg.



(1934) apresentam-se calculos de perda de massa e velocidade terminais® dos fluxos

dessas estrelas (Lamers & Cassinelli 1999).

As investigagOes sobre expanséo de atmosferas estelares e fluxos de es-
trelas quentes vao delineando avangos na compreensao de “outflows” e conceitos
de perda de massa. Em meados da década de 1960, ja se identificava esta caracte-

ristica em varias classes de estrelas.

A pesquisa sobre Ventos Estelares vai tomando impulso com as investi-
gacOes sobre a "radiacdo corpuscular solar" (termo usado para explicar auroras e
atividade geomagnéticas na Terra), e as fontes da “variacdo de raios cosmicos [...]

oriundos do interior do Sistema Solar” (traducao livre, Parker 1965).

Estudos sobre as caudas cometarias auxiliariam também na estruturacéo
da idéia de uma presséo de radiacao "soprando do Sol" (Parker 1965). O conceito
foi se ampliando até que Eugen Parker’ langa a ideia de “ventos solares ou estelares”
(Lamers & Cassinelli 1999).

Com a evolucéo de técnicas e instrumentacao na pesquisa estelar, como
espectrografos de melhor resolucéo e satélites investigando comprimentos de onda
do UV e o Infravermelho, inacessives, até entéo a telescopios terrestres, permitiram

a ampliacdo do entendimento acerca dos Ventos Estelares.

A partir dos estudos e analises dos dados de pesquisa sobre este assunto,
chegou-se ao entendimento que ventos oriundos de estrelas quentes, massivas, in-
fluenciariam a Evolucdo Estelar e o enriguecimento de elementos quimicos no ISM.
(Maciel 1999).

As estrelas massivas e quentes ejetam grandes quantidades de massa e
energia (Marcolino et al. 2009). Por exemplo, as Wolf — Rayet e estrelas do tipo O e
B, retornam ao ISM taxas aproximadas de 9 X 10~>Mg/kpc? ano e energia aproxi-

madamente de 2 x 1038 ergs s™1 kpc™2, quantidades equivalentes a exploséo de

6 Velocidade terminal é a velocidade do Vento Estelar a grandes distancias (Lammers & Cassinelli
1999), ou seja a velocidade atingida no “infinito”. E representada pelo simbolo: V.,

7 Este autor na parte introdutéria do artigo : “Dynamical Theory of the Solar Wind” (Parker 1965), faz
uma revisao histérica da formagéo do conceito de Ventos Estelares.



supernovas tipo Il e I, se considerado o tempo medio de queima do nucleo de hidro-
génio (da ordem de 3.3 a 21 x10° anos) (Abbott 1982).

Portanto, verificamos que os Ventos Estelares de estrelas massivas e
guentes estao intimamente ligados ao fendémeno de perda de massa durante o ciclo
evolutivo das estrelas. Os processos fisicos responsaveis pelas taxas de perda de
massa variam conforme o tipo de estrela e seu estagio evolutivo. O entendimento

deste processo é foco de estudo na pesquisa atual.

Como exemplo, estrelas do tipo do Sol, que se situam na Sequéncia Prin-

cipal, apresentam taxas de perda de massa aproximadamente de 10714 M@/ano en-

guanto que estrelas quentes massivas, como do ramo das Supergigantes Azuis, po-

. s M . .
dem apresentar taxas aproximadas de 10~° O/ano , OU seja 10° vezes maior!

Outro ponto importante na compreensao dos Ventos é o estudo de suas
velocidades, que podem variar entre 10 Km/seg a 20 Km/seg em ventos lentos e
frios de estrelas gigantes vermelhas a cerca de 103 Km/seg para ventos quentes e

rapidos de estrelas tipo O , B e estrelas tipo Wolf — Rayet (Maciel 1999).

A deteccdo destes Ventos é feita, principalmente, através do estudo e
analise de perfis das chamadas linhas P- Cigny, que apresentam um perfil de emis-
sao deslocado no sentido dos maiores comprimentos de onda, relativo a uma linha

base de determinado “A,” e outro perfil de absor¢éo deslocado no sentido inverso.

Na figura 1 apresentamos um exemplo de perfil P- Cigny tipico e na figura
2, espectros retirados do artigo “AN ATLAS OF ULTRAVIOLET P- CYGNI PROFI-
LES” de Snow et al. (1994) que apresentam linhas P-Cygni. A forma como esses

perfis se originam sera brevemente descrito no paragrafo seguinte.
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Figura 1: Perfil tipico P-Cygni, da linha He | em 10.830 A da estrela P Cygni. O
fluxo estelar estd em unidades arbitrarias. Fonte: (Maciel 2014).
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Figura 2: Exemplo de perfis P- Cygni (Snow et al. 1994). No caso, trata-se
de regides espectrais da estrela HD 303308 - tipo O3V((f)). Os gréaficos apre-
sentados nesta figura séo plotados em termos de Intensidade de fluxo nor-
malizado versus velocidade radial.



A figura abaixo esquematiza a forma como é gerado o perfl P — Cygni.
Uma estrela com forte vento estelar produz um envoltério de gas em expansao rapida
que pode ser dividido em duas regifes, a regidao A que da origem as linhas de ab-
sorc¢édo, e a regido B que produz a banda de emisséo deslocada a esquerda do 4, de

referéncia.

A | A

T obs.

Figura 3: A regi@o A produz as linhas de absor¢cdo enquanto que as linhas de emisséo se
originam na regido B. Modelo simplificado retirado do livro de Walter Maciel, p. 128: “An
introduction of Hydrodinamics and Stellars Winds” (Maciel 2014).

O estudo dos objetos estelares que apresentam esses tipos de perfis é
fundamental para a compreensédo do fendmeno dos Ventos Estelares. Na préxima
secao, introduzimos uma visdo geral sobre os tipos principais de estrelas e suas
classificacOes, para depois discutirmos as estrelas objeto de nossa amostra de tra-

balho: Tipos O que apresentam ventos intensos.



1.1.2 Tipos de estrelas

Nesta secao vamos fazer uma breve exposi¢cao sobre 0s tipos de estrelas
e suas classificagbes mais importantes, para melhor introduzir o leitor ao tema sobre

estrelas tipo O, mais a frente.

As estrelas podem ser categorizadas conforme seu tipo espectral e lumi-
nosidade, derivando de andlises dos seus espectros. Sendo entdo separadas em
sete tipos ou classes principais: O, B, A, F, G, K e M. A sequéncia de letras corres-
ponde a temperaturas decrescentes. Essa classificacdo ainda sofre uma subdivisdo
em 10 algarismos, indo do zero (mais quentes) a 9 (mais frias) - como por exemplo

uma estrela do tipo O4.

Essa classificacdo espectral origina-se da classificacdo de Harvard (Le-
Blanc 2010), cujo parametro basico € a temperatura efetiva da estrela, levando em
conta linhas de absorcdo do atomo de hidrogénio — particularmente as linhas de Bal-
mer® (Boehm et al. 1992).

Estrelas massivas do tipo O tem linhas de Balmer mais fracas do que as
do tipo B, por conta de sua temperatura superficial elevada (na secao 1.3 discorre-
remos mais sobre isso). A medida em que se caminha na sequéncia de letras da
classificacéo, outras linhas espectrais vao surgindo, principalmente devido a absor-
cdo de &tomos pesados como Ferro, Cromo, Titanio, etc. Vide tabela exemplificativa

a sequir.

8 A emissédo de radiacdo na zona do visivel e do ultravioleta proximo pelo conjunto de transicGes
eletrbnicas, no atomo de hidrogénio, de estados excitados n = 3 para o estado excitado n = 2, é
chamada de série de Balmer. A linha H-a é a transi¢cdo de n =3 —2.



Tipo es- | Temperatura | Cor Intensidade | Linhas de absorcéo M/Me R/IR o L/L o Tempo de vida na | Exemplos
pectrais | efetiva (K) linhas de proeminentes Sequencia -Princi-
Balmer pal
(@) 28,000 - Azul Fraca Linhas He + ionizadas, | 20 - 60 9-15 90000 — 1 — 10 x10° anos A Ori
50,000 forte UV continuum 800000
B 10,000 - Azul- Média Linhas neutras He 3-18 3,0- 95 — 52000 11 - 400 x10° anos Rigel
28,000 branco 8,4
A 7,500 - 10,000 | Branco Forte Linhas fortes H , linhas | 2,0 - 3,0 1,7 - 8 -55 400 x10° anos - 3 Vega
de metal ionizadas 2,7 x10° anos
F 6,000 - 7,500 Branco- Media Ca + inonizado fraco 1,1-1,6 1,2 - 2,0-6,5 3 -7 x10° anos Procyon
amarela 1,6
G 4,900 - 6,000 Amarela Fraca Ca +, linhas metdlicas | 0,85-1,1 0,85 — 0,66 -1,5 7 - 15 x10° anos Sun
ionizadas 1,1
K 3,500 - 4,900 Laranja muito fraca Ca +, Fe, linhas de mo- | 0,65-0,85 | 0,65 — 0,10-0,42 17 x10° anos Aldebaran
leculas fortes, CH, CN 0,85
M 2,000 - 3,500 Vermelha | Muito fraca Linhas moleculares, ex. | 0,08 -0,05 | 0,17 — 0,001 - 0,08 | 56 x10° anos Arcturus
TiO, metais neutros 0,63

Tabela 1°: Tipos espectrais e suas correspondentes caracteristicas. Fonte: http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbase/starlog/staspe.html

9 O simbolo “®” usado como sobrescrito em alguns parametros no cabecgalho das colunas da tabela, representa valores solares.Para fins de maior clareza

apresentamos os valores das constantes solares usadas na tabela 1:
e Ro (1 raio solar) = 6,960 x108 metros
e Mo (1 massa solar) = 1,9891x10%° Kg
¢ Lo (luminosidade solar) = 3,826 x1033 ergs




Atualmente as estrelas séo classificadas pelo sistema MK (Morgan-Kee-
nam), usando-se OBAFGKM com a adi¢cdo de numeros cardinais de 0 a 9 e da classe

de Luminosidade.

A classe de Luminosidade indica se a estrela € Ana, Gigante ou Supergi-
gante, sendo expressa em numeral romano de | a V, aparecendo depois do tipo es-
pectral. No diagrama H-R'° da figura 5 mostramos os tipos espectrais com classes

de Luminosidade.

<— Surface temperarture (K)

25,000 10,000 8000 6000 5000 4000 3000
10° = T | | I 1 I =10
Luminous supergiants I
a
4 . v o
10% = \I,css luminous supergiants 5
) Ib
Bright giants 1
T > . 1]
! 10° = Giants =10 3
T %
‘Z v £
z . £
= = 4, =5 =2
- I / e 28
~ Sun =
1072 = — 410
107 = Vi .15
| v | 1 | | 1 1 1

O35 B0 A0 FO GO KO MO MS
Spectral type

Figura 4.: Diagrama H-R. Os parametros estelares como: lu-
minosidade, tipo espectral e temperatura efetiva vao se alte-
rando, conforme percorre-se as linhas, . A parte azulada é o
dominio das estrelas tipo O, que apresentam as maiores tem-
peraturas no grafico.

10 O diagrama Hertzsprung Russel (também conhecido como diagrama H-R) apresenta uma relagédo
existente entre a luminosidade de uma estrela e sua temperartura superficial (Kepler & Saraiva 2014).
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No que se refere a luminosidade, sua determinacéo se d& através da ana-
lise espectral da estrela e suas medidas fotométricas. Na tabela 2 a seguir, a classi-
ficacdo por tipo de luminosidade mais geral é apresentada. E importante salientar
gue a classe de estrelas | ainda pode ser subdividida em tipos la - O, la e Ib, sendo

que as classes VI e D foram adicionadas posteriormente.

Classe de Luminosidade!! | Descrigdo Exemplo

la-0 Hipergiantes (supergiantes ex- | Cygnus OB2#12
tremas)

la Supergigantes brilhantes Eta Canis Majoris

lab Supergigantes normais Gamma Cygni

Ib Supergigantes sub-luminosas Zeta Persei

Il Gigantes brilhantes Beta Leporis

1l Gigantes normais Arcturus

\% Subgigantes Gamma Cassiopeiae

\% Sequéncia principal estrelas | Achernar
anés

VI ou sd Estrelas subanés HD 149382

D Estrelas anas brancas Van Maanen 2

Tabela 2: A classe de luminosidade é determinada pela largura das linhas espectrais que sdo
influenciadas pela gravidade superficial das estrelas. Fonte: https://www.cfa.harvard.edu/~pber-
lind/atlas/htmls/note.html

1IA classe de luminosidade leva em conta a relagdo L = 4 1 R? 0 T, que é a equacao de luminosi-
dade de uma estrela, dessa relacdo pode-se aferir quanto maior o raio da estrela, maior sua lumino-
sidade, numa mesma temperatura efetiva (Kepler e Saraiva 2014). R representa o raio da estrela, o =
5,67 10 5ergs cm 2K ~*seg~*.



11

Existem outras variagbes nessas classificagfes, e ndo ha uma uniformi-
dade de quantidades de estrelas por tipo de classificacdo devido a formacao estelar
nao se dar de forma igual, assim os tipos espectrais ndo sdo igualmente populados.
E, mais ainda, estas classificacdes ndo sédo capazes de contemplar todas as espé-
cies de estrelas. Por exemplo, ha estrelas que ndo se enquadram nos tipos de clas-
sificagdo acima descritos, como exemplo estrela tipo ApBp (“p” quer dizer peculiar).
Sao estrelas apresentando abundéancias em anomalias (presenca de elementos nao

previstos), que acabam modificando o seu espectro.

Apos esse breve resumo dos tipos estelares e suas classificacfes, pas-
saremos, na proxima secao a discorrer mais atentamente sobre um tipo de estrela

particularmente central ao nosso estudo: estrelas Tipo O.

1.1.3 Estrelas Tipo O

As estrelas tipo O estéo situadas na parte superior esquerda do diagrama
HR (vide figura 5). Elas s&o do tipo inicial (“early type”), possuindo massa entre 8 a
100 M@, com temperatura superficial variando entre 28000 a 50000 K, e luminosi-
dade entre 10° a 10° Lo.

Essas estrelas sdo pouco comuns na Sequéncia Principal, por conta de
sua massa e luminosidade, seu tempo de vida € curto em comparacdo a estrelas
menos massivas. Devido as suas altas temperaturas, elas mostram linhas de absor-

cao fortes em He I, CllI, NllI, Olll, SilV a SiV, assim como o0 atomo neutro de Hélio.
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Embora saibamos que a maioria das estrelas estejam ejetando massa'?
na forma de ventos estelares, particularmente, as estrelas tipo O possuem taxas bem
mais altas de ejecédo, entre 107 a 10°® Me ano. Como ja salientamos antes, estas
estrelas apresentam ventos estelares especialmente interessantes no que pertine a
influéncia no ISM e evolugéo estelar, pelo fato de apresentarem altas temperaturas

e elevada transferencia de energia ao meio circundante.

1.1.4 Mecanismos de Ventos Estela-
res

As teorias que discutem as origens de Ventos Estelares elegem diferentes
mecanismos de produc¢do. Ao menos 7 teorias sobre possiveis mecanismos tém sido
propostas para explicar as diferentes propriedades observadas em diferentes tipos
de estrelas (Lamers & Cassinelli 1999):

(a) Coronal,

(b) Mantido por linha (“line driven theory”),

(c) Mantido por poeira de vento (“dust driven Wind”),
(d) Pulsacao,

(e) Ondas de som,

120 Sol perde algo em torno de 1024 Mg ano® o que por enquanto nao chega a afetar a sua evolu-
¢do (somente quando chegar a fase do ramo Assintético das Gigantes). Entretanto, estrelas muito
massivas com M = 10 Msol j& sofrem perdas de massa significativas na Sequéncia Principal.
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(f) Ondas Alfven,

(g) magnéticos.

As duas mais importantes teorias sao: “dust driven Wind” e “line driven
theory”. Ambas teorias conseguem explicar as propriedades gerais observadas em
ventos em tipos de estrelas com as mais altas taxas de perda de massa: as estrelas

frias luminosas e as estrelas quentes luminosas.

A seguir, passamos a explicar estas duas teorias, de forma sucinta. Mais

detalhes podem ser vistos em Lamers & Cassinelli (1999):

I.  Dust Driven Winds

De acordo com esta teoria, 0 vento € mantido pela presséo de radiacéo
na poeira. Os gréos de poeira podem se formar em envelopes em estrelas frias
quando a temperatura cai abaixo de 10° K e a densidade é ainda suficientemente
alta. Como a poeira € um bom absorvedor de radiacdo, os gréos serdo acelerados
por conta da pressao de radiacado, e as interacdes com atomos fornecem o compar-
tilhamento de momentum necessério para o arrasto do componente gasoso. As per-
das de massa dos ventos movidos por poeira dependem fundamentalmente do seu

local de formacao.

. Line Driven Winds.

Os ventos de estelas quentes sao movidos pela presséo de radiagcéo
nas linhas espectrais devido aos ions de elementos que tem um namero grande
de linhas de absorcdo no UV e no ultravioleta distante (far-UV - abaixo de 912

A). A pressio radiativa causada por essas linhas espectrais mantém os ventos
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de estrelas tipo O3, que sdo justamente os objetos amostrados nesta mono-

grafia, foco de nosso trabalho.

Das duas teorias elencadas acima, a teoria line driven winds melhor
se ajustaria a estrelas tipo O, cuja caracteristica € de taxas altas de perda de
massa e grande velocidade terminal (v,,). Estrelas luminosas quentes possuem
velocidade terminal tipicamente entre 2-3 vezes a velocidade de escape da es-
trela e a perda de massa depende fortemente da luminosidade da estrela. Tais
argumentos corroboram a idéia de que os ventos sdo movidos por linhas de

presséo de radiacao.

Dissemos na introducéo que os ventos estelares influenciam o ISM,
dessa forma, na proxima subsecao discutiremos essa intera¢cdo com o intuito de
melhor esclarecimento quanto aos mecanismos de deposicédo de energia trazi-
dos pelos ventos fortes. Estamos construindo a argumentacao para justificar a

importancia do estudo desse projeto focado em estrelas tipo O.

1.1.5 A influéncia dos Ventos no
Meio Interestelar (ISM)

A interacdo do vento estelar com o ISM ocorre a medida que o vento es-
capa da estrela, expandindo-se em todas as direcbes. Esta expansao vai acarre-
tando o aguecimento e a ionizacdo do meio, além de transferir energia e momento

as regides vizinhas, principalmente por ondas de choque (Maciel 2014). Um bom

13 Qutras estrelas possuem ventos também mantidos por esse mecanismo como: estrelas da Sequén-
cia Principal, gigantes e supergigantes tipo B e A, estrela centrais de nebulosas planetarias e anés
brancas.
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exemplo sdo as regides HIl associadas a estrelas jovens e quentes. Na figura 6,

abaixo, mostramos uma dessas regides:

The HII region

Gu_m 25

Figura 5: Imagem da regido HIl Gum 25, que contém um aglomerado
de estrelas massivas, quentes e jovens emitindo fétons no compri-
mento do ultravioleta. Fonte: http://www.ipac.caltech.edu/2mass/gal-
lery/images_hii.html

Para melhor compreendermos as interacdes dos Ventos Estelares no
ISM, vamos, inicialmente, apresentar as equacdes basicas da conservacdo de

massa e deposicao de energia.

A equagéo usada em ventos estelares € a que trata da conservacao de
massa independente do tempo a uma taxa constante: M = 4 1 r2 p(r) v(r) , onde p(r)

é a densidade em funcgéo do raio, r € a distancia radial ao centro da estrela e v(r) a
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velocidade do vento. Esta equacdo mostra que nenhum material € destruido ou cri-
ado no Vento Estelar, pois a mesma quantidade de gas por segundo fluira a despeito

da area de superficie de uma esfera de raio r (Lamers & Cassinelli 1999).
Quanto a deposicdo de energia ao ISM, partindo do calculo da energia

1
cinética por unidade de massa que é da ordem de: > v? 0, 0nde Vs € avelocidade
final (terminal) do vento , e considerando dM/dt = M , ataxa de perda de massa
. . . . ) y
associada ao vento, a deposicdo de energia por unidade de tempo sera: > v M.

Um exemplo para uma estrela quente tipo O, com Vy,, = 2000 Km/seg e

M~107° Mg/ano, sua taxa de transferéncia de energia cinética sera

ergs
de 1,2 x 1037 é. Considerando que a duracdo média de um estégio evolutivo

de estrela massiva dure cerca de 10° a 107 anos, a energia cinética total transferida

sera de aproximadamente |4 X 1059 ergs |, comparavel a energia transferida

na exploséo de uma Supernova tipo Il (Maciel 2014).

Portanto, geracfes de estrelas, guentes e massivas, sucessivamente, vao
enriguecendo o meio interestelar através do processamento de material em seus
interiores devolvidos ao meio externo, na forma de transferéncia de massa, assim
como depositando energia nas circunvizinhangas estelares. Podemos concluir que o
vento estelar € um dos processos de ejecdo mais importantes no estudo de evolucao

das estrelas e enriquecimento do meio galactico (Chiosi & Maeder 1986).

Podemos dizer, entdo, que o Vento de estrelas quentes e massivas sao
importantes por duas razdes principais: (1) matéria nuclear processada no interior da
estrela € movida para o meio interestelar enriquecendo o meio galactico e (2) uma

significante perda de massa influenciando a evolugéo da estrela.

Apos esta breve discussao sobre a influéncia dos Ventos no Meio Inte-
restelar, vamos, a sequir, falar sobre o artigo referencial dessa monografia, "The re-

turn of Mass and energy to the interstelar Medium Winds from Early-Type Stars”
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(Abbott, 1982), que € o marco tedrico para a elaboracéo dos codigos computacionais

elaborados neste projeto.

1.1.6 O Artigo de Abbott (1982): "The
Return of Mass and Energy to
the Interstellar Medium By
Winds from Early-Type Stars”

O artigo de Abbott parte do levantamento de estrelas nas cercanias do

Sol, até uma distancia de 3 kpc, usando os seguintes catalogos:

(1) Humpreys (Humphreys),

(2) Van der Hucht (1981),

(3) Garmany et al. (1982),

(4) Snow & Morton (1976),

(5) Lammers & Snow. (1978),

(6) Abbot et al. (Abbott),

(7) Hutchings & Van Rudolf (1980) e,
(8) Lesh (1972).

Seu primeiro objetivo foi analisar essas estrelas sob a 6tica de producéo
de ventos, deposicao de energia e taxas de perda de massa. A partir dai separou

uma subamostra dos principais tipos espectrais que apresentam Ventos Fortes.

Através de relagbes empiricas, Abbott calculou as taxas de perda de
massa e potencias dos ventos, depois comparou os valores apresentados por cada

tipo de estrela dentro da distancia amostrada.
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A deposicao de energia injetada ao ISM é uma taxa chamada de poténcia
de vento, calculada da seguinte forma B, = % MV?,, onde V,, é a velocidade termi-

nal (conforme ja explicado na secdo 1.1.1, em nota de rodapé).
O célculo dessa taxa leva em conta 0s seguintes critérios:

a. Local no diagrama H-R de estrelas com ventos;
b. A densidade dessas estrelas;
c. Velocidade terminal de cada estrela;

d. Taxa de perda de massa de cada estrela.

Para o levantamento de estrelas com taxas consideraveis de perda de
massa, utilizou os resultados do International Ultraviolet Explores (IUE) e do Co-
pernicus, cujas observacdes mostraram um conjunto de estrelas quentes que apre-
sentam ventos, com massa inicial acima de 15 M@, sendo esse limite minimo consi-
derado como corte para as amostras de estrelas usadas no seu artigo. As Wolf Rayet

foram incluidas pois apresentam ventos fortes também.

Usando catalogos estelares de Chiosi (1982), Humpreys (1978), Lesh
(1968, 1972) and Van der Hucht et al. (1981), Abbott separou amostras de estrelas
gue estavam dentro dos critérios estabelecidos, com excecéo de estrelas ands B0
além de 0,5 kpc e supergigantes B e A, depois de 1,5 kpc, argumentando que a
exclusdo desses tipos néo representariam mais do que 10% da energia de vento

devolvida o meio interestelar no raio de 3 kpc.

A equacdo de velocidade terminal** V,, = « V.. foi aplicada em amostras

sem medi¢do direta de velocidade. O raio estelar foi calculado pela relacéo:

L 172

R, =——— , e a taxa de perda de massa em estrelas tipo OB sem medi¢cbes
4-7'[O'RTeff4

14 O termo « é uma constante de proporcionalidade, cujo valor depende da temperatura efetiva. V... é
a velocidade de escape fotosférica.
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1.77
experimentais, através da equacdo: M = 1,3 x 10716 (LL) %. Assim chegando
©

ao seguinte quadro:

i.  Supergigantes frias do tipo tardio retornam: (P,,) = 2 x 10~* vezes o valor
retornado de estrelas quentes. E a velocidade de seus ventos € 100 vezes
menor;

ii. Andas frias retornam: (P,,) = 102 vezes menor que estrelas quentes, e ndo

apresentariam perda significativa de massa;

ii. Estrelas centrais de Nebulosas Planetarias apresentam: (P,,) =2 x 103°

ergs/seg kpc?, que é 10~2 menor que a taxa de estrelas massivas.

A partir desse quadro Abbott conclui que estrelas massivas do tipo inicial,
da parte superior da sequéncia principal dominam a energia dos ventos. Destacando

as tipo Wolf Rayet , importantes também para deposicao de energia ao ISM.

Levando em conta o tipo espectral, Abbott apresenta uma tabela (vide ta-
bela 3 abaixo) que mostra os principais atores na transferéncia de massa e energia

ao ISM, dentro de um raio de 3 kpc, sao eles as estrelas tipo O e as Wolf Rayet .

THE AVERAGE RATE OF WIND AND RADIATIVE ENERGY INPUT TO THE INTERSTELLAR MEDIUM

PERCENTAGE CONTRIBUTION

BY SPECTRAL TYPE ToTAL RATE

QUANTITY SYMBOL W-R o] BA (per kpc?)
Massinflux...........oooooieiii, M 56% 36% 8% 8631073 Mg yr!
Wind power . ......................... P, =1MV2 50 47 3 1.9 10 ergs s~ !
Wind momentum..................... MV, 54 41 5 1.3%10%% gem s ™2
Radiative luminosity ................. L 6 66 28 34> 10% ergs s~ !
Ionizing photons ..................... Ny 5 93 2 3.0 10°° photons 5~
Number of stars with M, =15 M, ... N, 4 49 47 40.3 stars

Tabela 3 Fonte:(Abbott 1982).

As guantidades elencadas na tabela supra séo resultados de calculos, ao
escrutinar os tipos estelares, nas cercanias do Sol. Além da taxa de perda de massa
e da taxa de poténcia de vento estelar, ja explanadas em sec¢des anteriores, quatro

outras quantidades sdo apresentadas:
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(a) momento do vento,
(b) luminosidade radiativa,
(c) fétons ionizantes e

(d) nUmero de estrelas acima de 15 massas solares.

As referidas quantidades, elencadas logo acima, ajudam a compor o qua-

dro geral de deposicdo de massa e energia nas cercanias do Sol, por tipo estelar.

Indo mais a fundo na questdo da deposi¢cdo de energia, o0 artigo compara
as trés formas de sua transferéncia: ventos, radiagao e supernovas. A radiagao seria
0 mecanismo que dominaria o output de energia devolvida ao espaco interestelar.
Porém, de acordo com Abbott, a taxa de eficiéncia de conversdo de energia seria
muito mais eficiente em ventos e supernovas'®, respectivamente 50% e 70%, en-
quanto que para radiacao seria de apenas 10%. Portanto ventos e supernovas sao

mais eficientes em transferir e dissipar energia ao gas interestelar.

Apés de reunir, analisar e comparar todas essas informacées, o autor do
artigo aqui em discusséo elaborou um mapa de contorno, onde apresenta a distribui-

cao de energia no plano galactico, figura 7

15 Ainda tratando da deposicao de energia das supernovas, o artigo de Abbott assume entdo uma
taxa de Pg, = 9.9 x 1038 ergs/seg kpc? , nas vizinhancas do Sol .
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Figura 6: Mapa de contorno de Abbot (1982), mostrando a deposi¢cdo de energia das estrelas amos-
tradas em seu artigo. Cada curva representa uma década, variando de
103* a 1038 ergs s~1 (100 pc) 2.

O mapa apresentado acima é a figura central do artigo de Abbot, pois
reune as informagdes sobre a poténcia dos ventos de sua amostra, mostrando regi-

0es de maior concentracdo de energia de deposicao.

A construcao deste mapa levou em conta as seguintes premissas:

1. Aregido de plotagem dos dados tem como limite a escala de um raio
de 3 kpc, no plano galactico;
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2. Dividiu o referido plano em redes retangulares de 100 x 100 parsecs,
representando tamanho aproximado da distribuigcdo dos ventos fortes;
vide o trabalho de Weaver et al. (1977). Dessa forma foi possivel de-
senhar as curvas de contorno, seguindo posicfes das estrelas e suas

potencias de vento.

As principais conclusdes que Abbot fez a partir deste mapa, séo as se-
guintes:

(a) a maior parte de energia é devolvida através das associacdes OB,

(b) algumas zonas de distribuicdo de energia provem de Wolf Rayet e,

(c) nas proximidades dos maiores complexos de associacdes OB o input

de energia é 100 vezes maior que a taxa média (P, ).

Abbott, baseando-se nos argumentos de Weaver et al. (1977), sobre as
interacOes do vento estelar com o ISM, através de bolhas de vento, conclui que a
energia transferida diretamente ao ISM é feita por choque de aguecimento e expan-

sdo da concha da bolha, e indiretamente pela radiacdo secundéria ali gerada.

Finalmente o artigo conclui que ventos de estrelas O, B e Wolf Rayet sdo
0S maiores contribuintes de massa e energia. Somando as contribuicbes dos trés
tipos elencados, os mesmos devolveriam ao meio interestelar taxas totais de
. Mg
M=~9 x107° ———
ano Kpc
e energia
ergs

E ~2x1038
segs Kpc?

, Abbott demonstra, entdo, que as estrelas Wolf Rayet!® e O'” sdo as que mais con-
tribuem (as estrelas tipo Wolf Rayet participariam com 60 %, as do tipo O contribui-

riam com 36 % e as BA apenas com 8%, vide tabela 3).

16 Fornece mais da metade de massa e energia ao ISM.
7 Estrelas mais luminosas que Mp,; ~ —10
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No que diz respeito aos mecanismos de transferéncia de energia ao ISM,
Abbot conclui que o mecanismo de radiacéo influenciaria mais o aquecimento de
regides H I, enquanto que supernovas seriam a principal fonte de energia cinética

para nuvens interestelares em movimento.

O autor enfatiza, ainda, que os pesos de influéncia desses mecanismos
de transferéncia de energia sdo considerados locais, pois sdo médias de taxas em
escalas muito grandes. Em outra parte da galédxia, em um outro periodo de tempo,

esses mecanismos podem variar de grau de influéncia.

O vento estelar dominaria a deposicéo de energia nas vizinhancas de as-
sociacdes OB, contendo estrelas mais massivas do que o tipo espectral O6, como
exemplo: Cyg OB2 e Carina OB. E ventos de Wolf-Rayet, contendo gas enriquecido
processados pela queima nuclear de hidrogénio e hélio, retornando ao ISM, taxas
estimadas!® de 0,0073 para o He e 0,0023 para o CNO, enrigueceriam bastante o

meio circundante.

Aqui chegamos no ponto onde podemos apresentar os objetivos de nosso
trabalho de fim de curso, delimitando o problema a ser enfrentado. Portanto, a seguir,

nos discutiremos o projeto da monografia e depois seus objetivos.

1.1.7 O Projeto da Monografia

Este projeto tem como marco referencial o artigo de Abbott : “* The return
of Mass and energy to the interestellar medium by winds from early-type stars”
(Abbott 1982), que foi apresentado na se¢ao anterior.

18 Essas taxas sdo calculadas através da relagdo y = M, /SFR, onde SFR é a taxa liquida de con-
sumo de gas, entre 0 nascimento da estrela e a sua morte, sendo igual a 4 x 1073Mg ano™* kpc™? ,
e M, ataxa liquida de massa enriquecida de um elemento X de uma estrela na sequencia W-R, sendo
em unidades de Mg ano™* kpc~2.
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A monografia circunscreve sua amostra a estrelas do tipo O. Nosso ponto
de partida sdo os mesmos catalogos referenciados e utilizados por Abbott, em seu
artigo.

Adicionalmente, usamos a base de dados do GOSC (Galactic O- star ca-
talog)!® (Maz Apellaniz et al. 2013; Maz-Apellaniz et al. 2011; Maiz-Apellaniz et al
2004). Este catalogo amostra estrelas tipo O, com referéncias cruzadas de outros
catalogos, atualizando suas classificacfes espectrais, informacdes astrométricas, e

outros parametros.

No que se refere a metodologia de céalculo de perda de massa e poténcia
dos ventos, utilizamos métodos mais modernos de calculos baseados no artigo de
Vink et al. (2000) e Martins et al. (2005), respectivamente. Essa parte serd melhor
detalhada no Capitulo 3, secédo de Metodologia.

1.1.8 Objetivos da Monografia

Nosso objetivo é desenvolver rotinas computacionais que facam a sepa-
racdo de estrelas dos catalogos amostrados e calculem a Poténcia de Vento, elabo-
rando mapas de deposicdo de energia de estrelas tipo O, inspirados no artigo de
Abbott (1982).

As conclusdes de Abbott quanto ao papel das estrelas tipo O na producéo
de Ventos Fortes é a nossa argumentacado principal para a elaboracdo desses ma-
pas. Aplicando parametros mais modernos de propriedades estelares (artigo de Mar-

tins et al. 2005) e as receitas de Vink et al. (2003) para o calculo de perda de massa.

19 http://ssg.iaa.es/en/content/galactic-o-star-catalog/
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Dessa forma, a presente monografia vai refletir a nossa capacidade em
elaborar um trabalho académico que segue os passos da metodologia cientifica: de-

limitacdo de um problema, observacéao, coleta de dados, analise e resultados.

N&o é foco desse trabalho fazer um mapa melhor que o de Abbott, e tam-
pouco mostrar um resultado inédito, mas realizar um trabalho de fim de curso, apli-
cando técnicas mais atuais de calculos de Poténcia de Vento. Elaborando mapas
gue condizem com os resultados das rotinas empregadas, demonstrando o Nnosso

aprendizado ao longo da elaboracédo deste projeto.

Conforme ressaltado, os cédigos calculam valores de poténcia de vento e
taxas de perda de massa, dentre outros parametros, conforme o tipo espectral da
estrela amostrada e sua luminosidade, além da constru¢do de mapas de contornos,

com base em novos métodos acima mencionados.

A par disso tudo, a realizacdo da presente monografia possibilitou o apren-
dizado de um tépico de fronteira em Astrofisica, principalmente sobre estrelas de alta
massa, como as do tipo O. O trabalho de pesquisa e organiza¢do permitiu compre-
ender a importancia dos ventos estelares, a fisica que envolve o tema, sua influéncia
no meio interestelar e seu papel na evolugdo das estrelas de alta massa do tipo
inicial, usando como texto base o livro “Introduction to Stellar Winds” (Lamers & Cas-
sinelli 1999).

Apds nossa exposicao nesse capitulo introdutério ao tema da monografia,
passamos a proxima parte, que discorrera sobre nossos métodos de coleta de da-
dos.
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Capitulo 2

2.1 Coletade dados

Nesta etapa, seguimos os principios da pesquisa pratica aplicada (de An-
drade 1997). Utilizamos observagéo sistemética, através da busca de catalogos e
banco de dados que contenham informacdes necessarias a compilacdo de estrelas
tipo O, que sdo as amostras utilizadas para o desenvolvimento dessa monografia.
Para cumprir com essa finalidade desenvolvemos algoritmos na linguagem de pro-
grama Matemathica, que sédo apresentados e explicados neste capitulo e principal-

mente no Apéndice A.

A seguir explicamos os passos logicos de busca dos dados.

2.1.1 Fluxograma de busca de da-
dos

Para que a pesquisa de dados fosse feita de maneira cientifica e metodo-
l6gica, elaboramos um fluxograma de busca de dados sobre estrelas tipo O nos prin-
cipais catalogos disponiveis?, relevantes aos objetivos de pesquisa desta monogra-
fia. O fluxograma aponta a logica para a construcdo de algoritmos do programa, na

parte tocante ao levantamento de dados e informacgdes sobre essas estrelas.

20 Os catalogos em formato de banco de dados estéo disponibilizados, nos sitios eletrénico dos pro-
jetos GOSC, WEBDA e SIMBAD, respectivamente:
http://ssg.iaa.es/en/content/galactic-o-star-catalog;

http://www.univie.ac.at/webda/;

http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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Na figura 8 apresentamos o fluxograma da busca de dados referentes a

amostra de estrelas tipo O e separacdo dos seguintes parametros para a pesquisa,

quais sejam:

a) nome da estrela,

b) tipo espectral,

c) classe deluminosidade;

d) latitude %! e longitude galactica,

e) paralaxe?®.

BUSCA EM SITES

Existem estrelas Tipo O7

Captura de parametros:
(a) Nome da estrela
(b) Tipo Espectral

ELicH afil oUNGD Sis | (c) Lat. Log. Galactica

(d) paralax

@da parametros ‘

Fim de busca: gera oufput ‘

Figura 7: Fluxograma representativo da l6gica de busca de dados em
sitios eletrénicos que disponibilizam banco de dados e informacdes

referentes a estrelas tipo O.

21 No apéndice B é explicado de forma resumida as coordenadas galacticas.

22 para maior clareza, apresentamos no Apéndice C intréito ao tema paralaxe e o calculo de incerte-

zas envolvidas.
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Cada parametro enumerado acima € essencial para que o algoritmo de
elaboracdo do mapa de energias possa ser feito e seus resultado conferidos. A

seguir, passamos a explicar cada um desses parametros:

O primeiro parametro: nome da estrela — define o rétulo do objeto celeste
em questdo, conforme catalogacédo padronizada no sitio eletrdnico SIMBAD?3; sua

importancia € circunscrita a rotulagem do dado e posterior conferéncia.

Os parametros seguintes: tipo espectral e classe de luminosidade sao
utilizados para o calculo da poténcia de vento, seguindo a tabela do artigo de Mar-
tins et al. (2005). No Capitulo 3 este calculo serd mais detalhado. A latitude, longitude
galactica e paralaxe sao valores usados para plotar a posicao e distancias em escala

no mapa.

Conforme apresentado na figura 8 do fluxograma, o primeiro passo €
coletar os paramétros descritos nesta subsecdo, a forma como isso € feito sera

explicado a seguir.

2.1.2 A metodologia de busca em
sitios eletrébnicos de acordo com o
fluxograma

Primeiro separamos potenciais sitios eletrénicos que contenham banco
de dados sobre estrelas tipo O. Logo em seguida é feita analise da estrutura de
pesquisa da homepage em questdo e elaborado codigo na linguagem Mathematica
gue automaticamente acesse 0 banco de dados e efetue a coleta dos parametros

desejados da estrela, funcionando como uma mineracdo de dados (“data

23 SIMBAD ¢é um banco de dados de informacdes astrondmicas que permite o cruzamento de dados,
identificadores, bibliografia e medidas de objetos astronémicos fora do sistema solar. Esse banco de
dados pode ser consultado em formato de query , por nome do objeto, coordenadas e outros critérios,
além do que permite a submissao e scripts de pesquisa. Fonte: http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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mining”?4). Em seguida, separamos 0s parametros homeados nos itens a) até e),
enumerados na secao 2.1.2, acima. Caso alguns desses itens ndo existam no banco
de dados pesquisados (auséncia de parametros), a referida estrela é separada para
posterior pesquisa no sitio eletrdnico SIMBAD 2°, em mais uma tentativa.

Realizamos uma busca minuciosa, inicialmente no  site:
http://ssg.iaa.es/en/content/galactic-o-star-catalog, conhecido como GOSC. Dali foi
possivel separar 432 estrelas, construindo-se uma tabela com o0s seguintes

parametros, mediante selecdo de query?®:

o Name: nome mais comum da estrela

o com: componente de identificacd para sistemas estelares
multiplos;

o STV3: Tipo espectral;

o LCv3: Classificacdo de Luminosidade

o TYC: Numero do catdlogo Tycho-2

o Glon?” — Longitude galactica;

o Glat — Latitude galactica;

o ty:tipo de rétulo para coordenadas do catalogo Tycho;

o ass: Membro de associacgédo estelar;

o clus: Membros recentes de clusters ou nebulosas.

Tabela 4:Fonte: http://ssg.iaa.es/en/content/galactic-o-star-
catalog

24 O termo “data mining” é utilizado como uma expressao idiomatica denominando qualquer ferra-
menta digital de auxilio a separacao de valores numéricos ou caracteres especiais em banco de da-
dos, em geral extensos, que precisam ser manejados de forma estruturada e légica para consulta e
andlise.

25 Aqui levanta-se a seguinte indagacao: se ndo seria mais apropriado fazer a pesquisa somente no
SIMBAD, entretanto, por uma questdo de acuracia no levantamento das informacdes referentes as
estrelas da amostra, demos preferéncia a realizar redundantemente uma dupla confirmacao de dados,
evitando-se possiveis lacunas entre nome de estrelas catalogadas no SIMBAD e que por ventura
existam em catalogos de outros projetos.

26 Query nada mais é do que um conjunto de instrucdes que possibilitam extrair de um banco de dados
as informacgdes que se deseja obter, apresentando seu resultado em uma forma estruturada e I6gica
para pronto uso.

27 A classificacao original € | e b: longitude e latitude galactica, respectivamente, na unidade em graus
decimais. Porém, quando o algoritmo faz a tabela, ele ja transforma esses dois cabecalhos em Glon
e Glat.
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Abaixo, mostramos algumas linhas de “output” obtidas do catalogo:

Name com |STv3 |LCv3 |TYC Glon Glat ty ass Clus
3732-01028- 3,95082
1CamA A 09.7 |1 1 151,9143 5 Cam OB1
3201-00094-
10 Lac 09 \ 1 96,65089 -16,9833 | TB | Lac OB1 Sh 2-126
3977-02050- 2.18344
14 Cep 09 \Y 1 102,0052 8 TB Cep OB2
NGC
2264,Sh  2-
273,WISE
15 Mon 0750-01880- 2,19847 G202.968+0
AaAb AaAb | O7 \ 1 202,9363 5 TA Mon OB1 2.083
NGC
2264,Sh  2-
273,WISE
0750-01880- 2,19775 G202.968+0
15Mon B B 09.5: 2 202,9367 8 As Mon OB1 2.083
6276-01023-
15 Sgr 09.7 |lab 1 10,45574 -1,74075 | TB Sgr OB7,Sgr OB1 | RCW 151
6272-00089-
16agr AaAb AaAb | 09.5 |1l 1 10,7552 -1,57888 | TB Sgr OB7,Sgr OB1 | RCW 151

Tabela 5: Exemplificagdo de uma tabela resultante da mineracéo de dados de dados coletados a
partir de consulta no site do GOSC, elaborado para uso nessa monografia. Fonte:
http://ssg.iaa.es/en/content/galactic-o-star-catalog

Outro parametro fundamental para essa fase da coleta de dados é a
paralaxe estelar (pois é necessaria a informacgéo de distancias estelares que serdo

usadas na elaboracdo dos mapas de energia de vento).

Porém, as paralaxes nao constam explicitamente no portal de dados do
GOSC. Portanto, foi necessario também a consulta ao sitio eletrénico denominado
CDS PORTAL?8, nos bancos de dados SIMBAD?° e Vizier3°,

Através de cruzamentos de consultas de estrelas coletadas do GOSC
com o SIMBAD e Vizier foi possivel determinar valores de paralaxes de varias
estrelas. O algoritmo que faz o cruzamento de dados dessa parte é apresentado no

Apéndice A.

28CDS é o acrénimo de “Centre de Données astronomiques de Strasbourg”, e tem a finalidade de
coletar e distribuir globalmente dados astrondmicos.O CDS hospedaos bancos de dados SIMBAD,
VIZIER e ALADIN, Fonte:http://cdsportal.u-strasbg.fr/

29 Fonte: http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/

30VizieR é um banco de dados disponivel on line, que publica catdlogos astrondmicos e tabelas de
dados. Fonte:http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR
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Assim, para que nosso trabalho fosse completo, conforme acima
explanado, foi necessaria a conferéncia das estrelas coletadas no GOSC com

aguelas amostradas nos catalogos utilizados por Abbott (1982) da seguinte maneira:

(i) consideramos em primeiro lugar as estrelas do GOSC com o0s parametros
completos, comparando-as com 0s catalogos das estrelas usadas na amostragem
do artigo de Abbott (1982) evitando redundancias, e, finalmente, recorrendo ao SIM-

BAD para completar a informacao de paralaxe quando ausente;

(ii) as estrelas do tipo O que nao aparecem no GOSC mas que estao pre-
sentes no artigo de Abbott e no SIMBAD foram consideradas também, levando em

conta a classificacdo espectral que aparece em primeiro lugar.

Eventuais duplicidades de estrelas foram corrigidas atraveés de cruzamento
de nomenclaturas da mesma estrela3!, dentre os catalogos ja mencionados na sec¢éo

2.2 do Capitulo 2, conforme os cddigos de coleta de dados, descritas no apéndice A.

As estrelas pertencentes a associa¢des foram separadas conforme sua no-
menclatura®?: A, B, C, etc. e também conferidas no SIMBAD. Dessa forma, apos a

aplicacao do cédigo final, restaram140 estrelas tipo O, que estédo elencadas no apén-

dice D.

Ao final de coleta e compilacdo de dados, geramos dois arquivos em for-
mato “txt” (que servirdo de input a proxima fase): uma tabela dos dados do catalogo
GOSC e uma tabela com os dados do catalogo do artigo de Abbott (1982).

Na préoxima subsecao falaremos sobre os catalogos usados no artigo de

Abbott , explicando como foram coletados.

31 Para as estrelas ndo contempladas no GOSC, o critério utilizado foi o link de direcionamento da
estrela catalogada pela sua referéncia (levantamentos usados por Abbott — secéo 2.2 dessa mono-
grafia) no SIMBAD.

32 £ uma nomenclatura utilizada pelo catdlogo GOSC que separar por letras as estrelas de sistemas
multiplos cujas linhas espectrais sejam individualizadas. Fonte: http://ssg.iaa.es/en/content/galactic-
o-star-catalog
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Catalogos do Artigo Abbott

(1982)

Objetivando realizar o mapa de contorno, nos moldes do artigo objeto

dessa monografia, foi necessario buscar também as estrelas que compuseram a

amostra do trabalho de Abbot (1982). Elas foram coletadas dos catalogos pertinentes

aguele trabalho, no sitio eletrdnico SIMBAD, ja enumerados na secédo 1.2.

Utilizamos scripts de pesquisa tipo query, possibilitando obter os parame-

tros das estrelas dos catalogos retromencionados. Na figura 9 mostramos o sitio ele-

tronico e logo abaixo quadro exemplificativo de “script” e outro de resultado da pes-

quisa no query:

[Enter the name of an ASCII file containing a script:
Escolher anquivo | Nenhum anquivo selecionado
submi flie | cear

| file owtput ) compressed

Type your script in:

|mm5u1|g_ |m O fil output ) compressed Short reminder of the script commands. A more complete description can be found behind the
# comment a comment line mmst have a ¥ as its first char
output outfile=action... output defmition. “outfile’ can be 'consede’, 'error’ or 'script
“action’ can be "off' or ‘merge|(line header)]' (merge into the ¢
result type defize the kind of result [fullioidideat count]
votable [pame] {feldlist} define a votable output with a Seldlist
votable open [name] use the defined votable cutput for the Dewt queries
wotable close closs the oarrent votable
format {objfref} [mame] "._" define the output formats for abjects or references
format name set the named oufput format as current
format {objlref} defaunlt Teset the output formats for obj or ref to the default
format display [name] display all format or the one defined by ifs name
set limit Srows Iimits the mumiber of returmed rows (0 removes amy Lmitatica
set radins val{dim/s} Tadins for coordinates and around queries (Ex: 1.54, 10m. 35
set frame name impat frame for coord. queries (ICRS.FES FE4,GAL SGAL,
sef equinox val Equinex value for coord. queries (Ex: 200§.5)
sef epoch val Epoch value for coord. querias (Ex- B1950, 12000}
defanlt for coord. queries: radims=10m. frame=ICRS, aqui=1
without a value, a set xux command resets the default
echo [-n] text simple text to display oo the console. option -n- no newline :
echodata [-n] text “echodata’ displays on the data ontput. option -n: no newline
quit qquit. Allows to guit before the end of a script
goto label skip to the label (which must be afier the gote command in
label: labal (pmast start a line, and end with a ')
* means that the comresponding data can be sutomatically recognized, without typing the com
*guery 1d [wildcard] identifier
*query {around]~} identifier [radimseradvalue{d|n|s}]
Fquery coo ra dec radivssradvalue{djm|s)] [fromes-I0RS|Fra|Fs|GaL
query sanpls conditions
*query cat catname [max=mack of objects])
query biboby bibcods
*query bibcode bibcode (can use wildcards if ‘query bibcode® is writt
*gquery dod DOT_code
L query bibaut [plainfwildcard] authorname posl [pos2)
query bibword wordlist {*and|*or|*not} [*wildcard]
query bib nl=. % aut="...* words="..." yeareyl..y2
query author [phonstic] nam
2015.08.09-19:56:52 & UDBICHRE
& contact

Figura 8: No lado esquerdo da imagem aparece a janela de pesquisa onde o
script de consulta é feito, no lado direito estdo as instru¢des de formatacéo do
query. Fonte: http://simbad.u-strasbqg.fr/simbad/sim-fscript
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cho GOSC

format object f1 "Nome da estrela : %OBJECT\nParalax : %PLX(V E Q B)"+
"\nTipo Espectral : %SP(S Q B)"+

“\nldentificadores :\n%IDLIST\n"

* gam Peg

* zet Per

* eps Per

* ksi Per

* 10 Lac

Tabela 6: Quadro descritivo de Script que faz o levantamento de parametros estelares de catalogos,
no exemplo, a consulta foi ao catdlogo GOSC. No caso, pede-se o tipo espectral, paralaxe, e identifi-
cadores®3

C.D.S. - SIMBAD4 rel 1.223 - 2014.12.16EST10:24:09

10 Lac

Object * 10 Lac - ** --- OID=@1552788 (@@32520,0) --- coobox=10067
Coordinates(ICRS,ep=J2000,eq=2000): 22 39 15.67864 +39 03 00.9712 (Opt ) A [2.19 1.67 0] 2007A&A...474..653V
Coordinates(Gal,ep=J2000,eq=2000): 096.6509 -16.9833

Parallax: 1.89 [0.22] A 2007A&A...474..653V

Spectral type: O9V C 2011ApJS..193...24S

Morphological type: ~ ~ ~

Identifiers (41):

*10 Lac AG+38 2350 BD+38 4826
CEL 5504 CGO 641 CSI+38 4826 2
FK5 852 GC 31626 GCRYV 14234
GOS G096.65-16.98 01 GSC 03201-00094 HD 214680
HGAM 1078 HIC 111841 HIP 111841
HR 8622 JP11 3513 MCW 1066
N30 4987 PMC 90-93 599 PPM 88031
ROT 3301 SAO 72575 SKY# 43075
TD1 29256 TYC 3201-94-1 UBV 19389
UBV M 26533 [HFES83] 1514 [HJI56] 245
ALS 14844 NSV 25932 1RXS J223916.4+390252
2MASS J22391567+3903011 CCDM J22393+3903A GEN# +1.00214680A
IDS 22348+3832 A ADS 16148 A ** S 813A
** TRN 36 WDS J22393+3903AC
Notes (0) :

Tabela 6:Trecho de um resultado3* da pesquisa no query do SIMBAD, em formato “.txt”".

33 |dentificadores “identifiers” sdo os nomes que o mesmo objeto estelar pode ser rotulado em algum
outro catélogo depositado no banco de dados do SIMBAD.

34 No exemplo de resultado de pesquisa no query do SIMBAD ¢é apresentado o output em formato
“.txt” da estrela 10 Lac.
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ApOs esse passo, utilizamos um cadigo elaborado em linguagem de pro-
gramacéo Mathematica que filtrou todos os outputs do SIMBAD, referentes aos ca-
talogos do artigo de Abbott (1982). No apéndice A, secao catalogos Abbott estédo

descritos os algoritmos utilizados.

Vale dizer que o mesmo procedimento foi feito com as estrelas do cata-

logo GOSC. A seguir falaremos sobre a catalogacdo GOSC e sua importancia.

2.1.4 A catalogacao GOSC de es-
trelas tipo O nas amostras de estre-
las utilizadas.

As amostras de estrelas utilizadas em nossa metodologia € fruto do cruza-
mento do catalogo GOSC (Maz Apellaniz et al. 2013) e das estrelas do artigo de
Abbott3® (1982).

Conforme ja explicamos nas subseg¢des anteriores deste Capitulo, o
catalogo usado como fonte de comparacgao aos catalogos do artigo de Abbott (1982)
€ o GOSC. Que faz uma exaustiva conferéncia de parametros espectrais,
nomenclatura e astrometria das estrelas tipo O, conforme a metodologia descrita no
artigo de Maiz- Apellaniz et al. (2004)3.

35 Abbot baseou-se em “surveys” de estrelas catalogadas tipo B, A, Wolfs-Rayets e as de tipo O -
essas sendo minoria. O catalogo GOSC promoveu uma revisdo geral das estrelas tipo O.

%6 Como exemplo de listas e catdlogos pesquisados pelo trabalho de Maiz-Apellanz: Morgan et al
(1955), Hiltner (1956), Lesh (1968), Hiltner et al. (1969), Garrison et al. (1977), Goy (1980) e Garmany
et al. (1982).
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O trabalho deste catélogo é de fundamental importancia, pois, muitas vezes
no SIMBAD, estrelas apresentam classificacées espectrais diversas conforme seja
a referéncia, com exemplo 6 Ori A que aparece em varias referéncias com

classificacéo espectral entre O8 a 09.5 (Maiz-Apellaniz et al. 2004).

Dessa forma, o referido catdlogo seguiu as seguintes condi¢cbes (Maz-

Apellaniz et al. 2004) metodologicas:

a. estrelas selecionadas conforme sua espectroscopia 6tica individuali-

zada;

b. As fontes de classificacdo espectral devem ser o mais acuradas e uni-
formes possiveis;

c. Informacdes adicionais (posicdes, fotometria, distancias e etc) devem
ser adicionadas se somente sdo oriundas de catalogos uniformes ou

se sua preciséo pode ser conferida;

d. Os catalogos devem estar a disposicdo na web e constantemente man-

tidos atualizados e acessiveis.

ApoOs essas devidas explicacdes acerca dos catalogos usados nesta mono-
grafia, e seus cruzamentos, passaremos ao Capitulo 3: METODOLOGIA DOS CAL-
CULOS DE POTENCIA DOS VENTOS, onde apresentaremos a forma de estrutura-

céo e aplicacao de algoritmos nos dados tratados e compilados neste Capitulo.
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Capitulo 3

3.1 Metodologia dos céalculos de potén-
cia dos ventos

A seguir discutiremos os passos para o calculo de poténcias de ventos
estelares de acordo com o tipo espectral e luminosidade da estrela tipo O e a deter-
minacédo de suas coordenadas galacticas, coletadas, apds a mineracéo de dados,
resultando na amostra de 140 estrelas, apresentadas na tabela do apéndice D.

Estes passos consubstanciam-se em algoritmos encadeados de forma 16-
gica. Seguem uma sequéncia de comandos, ordenados conforme a relagao de cau-
salidade entre inputs e outputs, ou seja, o resultado do passo anterior € aplicado ao
passo seguinte, e assim sucessivamente, até o resultado final que € a montagem de
uma tabela com o célculo de poténcia de vento, posi¢ado galactica e a confeccéo do
mapa de contorno. Tudo isso sera explicado nas subsecdes abaixo. Para fins de
clareza e melhor entendimento ao final das subsecdes, apresentaremos fluxograma

das rotinas desses calculos.

3.1.1 Elaboracéo do Codigo

Para chegar ao resultado final que € a construcdo de mapa de contorno,
, o . A . 2 ~ 1 -
€ necessario o calculo da poténcia de vento (através da equacéo B, = > MV? )ea

determinacdo da posi¢cdo de cada estrela tipo O (separados dos catédlogos mencio-



37

nados no Capitulo 2), em coordenadas galacticas. Dessa forma, trés etapas basi-

cas sdo realizadas, conforme a seguir apresentadas no diagrama, e explicadas deti-

damente nas proximas paginas:

Tabela de parametros fotosféricos do artigo Martins et al.

(2005), usando um codigo computacional apropriado. O
resultado desta etapa é usado parao calculo de Poténcia de * Etapa 1
Vento Estelar, de cada estrelas amostrada

Através das rotinas computacionais, célculo e separagdo dos
seguintes parametros de cada estrela tipo O, amostrada:

- Valor Poténcia de Vento;
- Distancia da estrela ao Sol, e
- Lat e Long. Galactica de cada estrela.

* Etapa 2

Com os dados da etapa anterior, 0os
mapas de deposi¢do de energia sdo ° Etapa 3

construidos.

Etapa 1

Extracao de parametros das tabelas do artigo “A new calibration of

stellar parameters of Galactic O stars” de (Martins et al. 2005). O referido artigo

apresenta uma nova calibracdo de parametros estelares fotosféricos, em forma

tabelada, a seguir relacionados:

a)
b)
c)
d)
e)
f)

)

Tipo espectral: Teif
Temperatura efetiva: ST
Magnitude visual absoluta: Mv
Correcao bolométrica: BC

Relacao de luminosidade — log L/L@

Raio estelar: R

Massa espectroscopica: Mspec
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h) Fluxos de fotons ionizantes log q, € log q4
)] NuUmero total de fétons ionizantes emitidos por unidade de tempo:
log Qo€ log Q,

Os parametros fotosféricos acima enumerados - com excecédo dos itens c), d),

h) e i) - serdo aplicados nas rotinas de calculo de P,, na etapa 2.

Etapa 2 Aplicacéo das rotinas de célculo para obter a P,, , distancia do Sol,
latitude (1) e longitude (b) galacticas, das estrelas amostradas, gerando os se-

guintes outputs:

i.  Velocidade Escape [cm/seq].

ii. Velocidade Terminal [cm/seq].
iii.  Poténcia do Vento Estelar [ergs/seg].
iv.  Coordenada. Galactica (b, I) [long, lat].

V. Distancia ao Sol (d) [parsec].

Etapa 3 Elaboracéo do mapa de contorno de deposi¢ado de energia nas cir-
cunvizinhancas do Sol, similar ao mapa de Abbott (1982). Para tanto, os resulta-
dos dos itens i a v sdo usados, conforme o tipo espectral e luminosidade da
estrela O.

A seguir, vamos abrir as etapas 1, 2 e 3, detalhando os procedimentos das rotinas.



3.1.2

39

Etapas 1 e 2: Calculo final
de P, distancia do Sol (d) e separa-
cao das coordenadas galacicas (I, b)

Logo abaixo é feita a descricdo e encadeamento dos algoritmos, de cada

etapa (1 e 2), que sédo apresentados no apéndice E:

Etapa 1: Consiste somente em um procedimento que é a extracéo de parametros

das tabelas do artigo “A new calibration of stellar parameters of Galactic O

stars” (Martins et al. 2005),), em formato Notebook3’. A rotina referente a

esta etapa esta descrita no apéndice E, parte E.1.1.

A figura 10 mostra o exemplo de uma tabela de classe de luminosidade V, copiada

do artigo supracitado.

Stellar parameters as a function of spectral types for luminosity class V stars obtained with the observational T,y scales.

ST T loggepee My BC log ﬁ R M loggo log g, logy log
[K] [em s Rl Mol [em?s7'] [em?s!'] [s7'] [s7]
3 44852 392 -5.79 405 5584 13.80 5795 2457 2308 4964  49.04
4 42857 392 -5.50 391 5.67 1242 4694 2447 23.82 49,44 48.79
5 40862 3.92 521 377 549 11.20 3808 2434 23.66 4922 4854
55 39865 392 -5.07 370 541 1064 3439 2427 23.57 49.10 48 41
6 38867 392 492 362 532 10,11 3098 24.20 23.46 4899 4826
6.5 3T7TET0 392 477 355 523 9.61 2800 2413 23.34 48 88 48.09
T 3687 392 —4.63 347 5.14 9.15 2529  24.04 23.17 48.75 47 88
75 35874 392 448 339 5.05 8.70 2200 2304 2208 48.61 4764
8 348TT 392 434 330 4.96 8.29 M.76  23.82 22.68 48.44 47.30
85 33879 392 419 322 486 7.90 18.80 23.69 22.23 4827 4681
9 32882 392 405 =313 477 7.53 17.08 23.52 21.69 48.06 46.22
95 31884 392 -390 -3.04 4.68 T.18 1555 23.39 21.31 47 .88 45.80

Figura 9:Tabela do artigo Martins (2005), com parametros fotosféricos da classe de lumi-
nosidade V.

37 Vide Apéndice A, secdo A.1, que explica o que é um Notebook
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As tabelas geradas do artigo, através do cédigo Mathematica referem-se
as classes de luminosidade: I, lll e V. O que fizemos, na realidade, foi transpor os
valores fotosféricos para dento do codigo, como constantes a serem usadas nos pro-
cessos de célculos de B, . A seguir, mostramos a mesma tabela da figura 9, ja no

formato Mathematica e pronta para uso no cadigo final:

CLASSE V-

Etapa 2: Algoritmos para o célculo de poténcia de vento. Os Algoritmos desenvol-

vidos nesta etapa, dividem-se em seis sub-rotinas mais o codigo final:

(a) sub-rotina Tabela Martins,

(b) sub-rotina Interpolacéo Tipo Espectral,
(c) sub-rotina Vink,

(d) sub-rotina velocidade de escape,

(e) sub-rotina velocidade terminal

(f) sub-rotina poténcia de vento, e

(e) cadigo final.

Logo abaixo, cada sub-rotina € explicada:

(a) Sub-rotina Tabela Martins

A partir das tabelas da Etapa 1, foi elaborado um algoritmo que extrai 0s

seguintes parametros:



v tipo espectral,

v temperatura efetiva,

v raio
v/ massas espectrais.

v relagcao da luminosidade,
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Este algoritmo executa apenas o processamento de retirada dos parametros,

conforme o tipo espectral da estrela e sua classe luminosa: |, Ill ou V. A

resepctiva rotina esta descrita no apéndice E, parte E.2.1.

(b) Sub-rotina interpolacao tipo espectral

Conforme se depreende das tabelas do artigo Martins (2005), valores de tipo

espectral que ndo estao explicitados naquela respectiva coluna (ST) estariam

fora daquela classificacdo, porém através de interpolacdo em primeira ordem,

€ possivel identificar os parametros de tipo espectral ndo contemplados ali.

Por exemplo, a estrela CPD -58 2625, possui tipo espectral O 9.2 V, que néo

estaria previsto nas tabelas do artigo, porém usando este algoritmo € possivel

calcular, através de interpolacao os parametros: temperatura efetiva, rela-

cdo daluminosidade, raio e massa espectral.

No exemplo da estrela supracitada, o “output” é:

Temperatura efetiva [Kelvin] 31109.6
Relacso de Luminosidade [ log L/LQ ] 4.68
Raio [Ro] 7.594
Massaespec 17.402

Tabela 7: Quadro demonstrativo de “output” da interpolacao de pardmetros da estrela AE aur

Esta rotina esta descrita no apéndice E, parte E.2.2.
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(c) Sub-rotina Vink

Esta sub-rotina segue as formulas de perda de massa descritas na se¢cdo Mass
loss recipe do artigo: “New theoretical mass-loss rates of O and B stars”, (Vink
et al. 2000). A receita de Vink et al. (2000) é usada em modelos evolutivos de
ponta, como os do grupo de Genebra (p.e.,Ekstrom et al. 2012), sendo a mais

usada em estrelas do tipo O e B, que se definem nos seguintes limites:

I. de 27500 < Tet <50 000 K

Voo
log,, M = —6.697 +2.19410g,, **/, 45 — 131310g,, /5 - 1.226 log, | —Ltese 4
T, T 2
0.93310g,, /40000 — 10.9210g10( eff/40000)

II. del12500<Te <22500 K (estrelas tipo B)

v
c’Q/Vesc +
2.0

log,, M = ~6.688 + 2.210log,, */, o5 — 1.3391log, M/5 — 1.60110g,

Terr
1.071og,, """ /50000

Com estas formulas podemos calcular, conforme a Test do tipo espectral e
classe de luminosidade da estrela, a taxa de perda de massa respectiva - log;, M.
Para melhores esclarecimentos, no apéndice E, parte E.2.3, a respectiva rotina en-
contra-se descrita.

(d) Sub-rotina velocidade de escape - V.,

A partir da velocidade de escape pode-se determinar a velocidade terminal,
através da relacdo empirica: V,, = a V,,. (Abbott, 1982). "Portanto, elaboramos
uma sub-rotina que calcula a velocidade de escape, descrita no apéndice E,
parte E.2.4:

(e) Sub-rotina Velocidade Terminal - V

A velocidade terminal, é calculada relacionando-a a uma constante de proporci-

onalidade, a. O Algoritmo referente a essa parte (vide apéndice E, parte E.2.5)
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faz uma interpolacéo linear para valores de temperatura efetiva e a, conforme
sugerido no artigo de Abbott (1982), que indica para a =25aT, =
50.000K; a =3,5aT,; =25000Kea =1.,0aT,; = 1.000 K. Aplicando a inter-

polacéo linear, contemplamos valores intermediérios de temperatura efetiva.

(f) Sub-rotina Poténcia de Vento

~ 1 .- .
Arelagdo B, = > MV?, fornece o resultado final que se busca para a elabora-

céo do mapa de contorno da deposicao de energias. A sub-rotina explicitada no
apéndice E, parte E.2.6 foi elaborada para o calculo de poténcia de vento estelar:

(g) Cbdigo final

Nessa parte, todas as sub-rotinas acima sdo chamadas a medida em que o c6-
digo é processado. Em realidade ele apenas as reune, aplicando-se conforme a
relacdo de causalidade do programa. Ele é aplicado, entdo, as 140 estrelas

amostradas.
- Determinacao das coordenadas de cada estrela amostrada:

No que pertine as coordenadas galacticas (I, b), o referido cédigo final apenas
separa os valores de latitude e longitude galacticas, para cada estrela da amos-
tra, pois tais parametros foram facilmente obtidos nos catalogos pesquisados, na
fase de mineracao de dados. A distancia (d) ao Sol é calculada pelo cédigo final,
através da paralaxe da estrela (também obtida na fase de mineracéo de dados),

usando a seguinte relagéo:

1
d=- ,onde d & um unidades de parsecs e T em arcsegundos.
T
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O caodigo é aplicado conforme o tipo espectral e a luminosidade, de cada es-
trela da amostra. Ele, entdo, separa os parametros de coordenadas galacticas

(I, b), calcula o P,, e a distancia estelar (d), como resultados finais (outputs).

Entdo, a partir das estrelas amostradas dos catalogos levantados atra-
vés do programa gerando os outputs foi possivel determinar : P,,, |, b, e d para a
elaboracdo do mapa de contorno de deposicao de energia de 140 estrelas do tipo
0.

E importante ressaltar que os catalogos, objetos da fase de mineragéo

de dados, possuem lacunas (veja a discussao disto no Capitulo 4.

Também, a partir dos resultados acima foi elaborado uma tabela de cor-

respondéncia entre tipo espectral -luminosidade - poténcia de vento, a seguir apre-

sentada:
PW - Cbservacional [erg/seq]

Tipo Espectral I ITT W

3 1.66805x10%7 1.51934:x10% 1.13953 x 1077
4 1.28528 x10%7 1.06746x10%7  6.50684 x10°°
5 9.67614 x103° 6.97472 x 1073® 3.41361 x10%*
5.5 8.31458 x107° 5.5475 x103¢ 2.5458 x 1036
6 7.10267 x1073° 4,36443 x107¢ 1.79796 x103°
6.5 6.02125 x 10736 3.25529 %103 1.256 x103°

7 5.24823 x103° 2.50021 % 103® 8.669 %103
75 4.37715 %1038 1.89644 x107° 5.92539x10%
8 3,48389 x107° 1,38158 x103"° 4.02614 x103°
8.5 2.85291 %103 9,73068 %103 2.55558 x 1033
4 2.22349x1073° 6.73849 x 10 1.67964 x10°°
9.5 1.71359 x103° 4,80283x10% 1.08881 x107°

Figura 10: Quadro demonstrativo de poténcia de vento, conforme tipo espectral e luminosi-
dade

Dessa forma é possivel aferir a consisténcia dos resultados finais compa-

rando-se com a tabela 2, do artigo Abbott (1982), que apresenta a poténcia de vento

total para cada tipo de modelo evolucionario, tipo espectral e o tempo de vida da

gueima de hidrogénio (1), conforme a seguir.
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TABLE 2
STELLAR EVOLUTION DURING CORE HYDROGEN BURNING

ZAMS TAMS

LIFETIME WIND
Mass Spectral Mass Spectral T ENERGY E,,
(Mp) Type (Mg) Type (10°yr) (ergs)
100 04V 56 03 3.4 2.3x10°!
60 06V 44 Blla 42 7.0 10%°
20 o9V 19 Bl Ib 10.3 3.6x10%
15 B0O.5 V 15 B1III 11.1 8.5 104
10 B2V 10 B21V 21.0

Figura 11: Tabela retirada do Artigo Abbott (1982).

Utilizando o tempo de vida da queima de hidrogénio (1.) e os resultados
da poténcia de vento da tabela logo acima de Abbott, correlacionando com a tabela
gerada pelo cédigo da monografia, foi possivel verificar que os valores estédo consis-

tentes. Por exemplo:

- tipo 09 V - tabela Abbott:
Tempo de vida = 10.3 x 1076 x 31536000 segs = 3.25 104 segs

Tipo 9V — tabela Monografia:

Resultado dos nossos calculos
1.67964 * 10735 x 3.25 10714 = 5.45582*10"49 ergs

Resultado Abbot = 3.6 x 1049 ergs

O resultados esta dentro da ordem de grandeza da respectiva poténcia de vento na
tabela de Abbott (1982)

3.1.3 Etapa 3: Elaboracao dos mapas de
Contorno

Etapa 3: Trata-se de um Unico procedimento, utilizando os resultados da Etapa 2,

para cada estrela amostrada, elencados abaixo:

v' valor da potencia de Vento, (P,)
v’ latitude (1),
v longitude (b), e,
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v distancia ao Sol (d).

Estes mapas sao feitos usando programas especificos graficos, no nosso
caso, utilizamos pacotes do Mathematica. No Apéndice E, parte E.3.3, apresentamos
o codigo que gera os mapas. No capitulo 4, os mapas de deposicéo de energia serdo
apresentados e discutidos.

Conforme explicamos na introducdo a este Capitulo, apresentamos
abaixo fluxograma que representa a sequéncia l6gica das rotinas descritas neste

capitulo.

II)

gerencia 0s passos abaixo:

“Cdédigo Fina

Entrada de dados da tabela de parametros estelares de catalogos

Entrada dos parametros da Tabela Martins et al. 2005

Calculo de Pw, coordenadas das estrelas, em 7 passos

Surotinas de calculo de perda de massa (férmulas de Vink), velocidade de escape,
velocidade terminal, etc.

Output: lista com resultados

Criacdo de tabela de dados

ELABORACAO DO MAPA DE CONTORNO
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Capitulo 4

4.1 Mapas de deposicao de energia

Neste capitulo vamos apresentar os nossos resultados e fazer sua dis-
Cussao.

No Apéndice F, apresentamos o conceito de mapas de contorno. Mos-
trando mapas testes cujos resultados séo esperados, pois séo produzidos por distri-
buicbes bem conhecidas (i.e., gaussianas). Tal procedimento € feito para garantir

gue a rotina utilizada é adequada para 0S N0SS0S propositos.

4.1.2 O mapa de contorno de
Abbott

Usando dados dos catalogos mencionados na subsec¢éo 2.1.4 do Capi-
tulo 2, Abbott realizou os célculos de B, estelares, incluindo estrelas tipo O, B, A e
Wolf-Rayet (Abbott 1982). As associa¢des OB foram coletadas do catalogo de Hum-
phrey (1978) e distancias estelares das estrelas Wolf-Rayet foram tiradas do trabalho
de Hidayat et al. (1982).

Abbott seguiu, resumidamente, quatro passos para determinar a sua

amostragem:

a. Dominio das estrelas com perda de massa consideravel,
principalmente pela anélise de linhas de absor¢éo no UV,
advindas de observacéo do Copernicus. Usando como li-

mite de corte de massa inicial > 15 M.
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b. Determinagdo de numero de densidade de estrelas por
kpc?2.

c. Velocidades Terminais. Como resultados de analises de
perfis P-Cygni, ou quando ausentes esses dados, uso
da relacdo empirica V,, = « V.

d. Calculo de M, usando a relagdo empirica’® M =
1,3X 107 (L/Le)*"7 Mg ano~* (Abbott 1982), quando
ausente medicdes na faixa do radio e UV, para determi-

nacao de perda de massa para estrelas tipo OB.

Dessa forma, Abbott chegou a um nimero de estrelas que efetivamente do-
minam a deposicao de energia no meio interestelar, pois, segundo seu artigo, 90%
da potencias de vento provém apenas de cerca de 150 estrelas, conforme demonstra

no gréafico a sequir:

38 I, corresponde a luminosidade estelar bolométrica. E o total de luminosidade integrado em todas as
faixas de frequéncia do espectro da fonte luminosa.
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I Y —

*—8 MNumber of Stars N,

B—8 Wind Power Py

—k Humber of Photons NL:,

H:IDI | 1 | 1 1 | | | | | | |
WEWNO3 4 5 6 T OB 9 9% 80 05 1| BR-aAS

Spectral Type

F1G. 2.—The distribution with spectral type of the number of
stars per kpc®, N,; the number of ionizing photons per kpc?
contributed by these stars, Ny ,; and the wind power per kpc?
contributed by these stars, P, Base values for the vertical scale are
Np, =10*" photons s~' kpc™2, P_=10" ergs 5! kpc™?, and
N, =1 star kpc™ . The relatively rare stars of the W-R and early O
spectral type dominate the return of wind and radiant energy to
the interstellar medium.

Figura 12: Neste grafico pode-se verificar que a medida em que o numero de estrelas
cresce na direcao de tipos espectrais tardios, hd o decréscimo de taxa de perda de
massa, ocorrendo também o decréscimo de poténcia de vento nessa direcdo. Clara-
mente os ventos sdo dominados por estrelas Wolf-Rayet e estrela tipo O do tipo inicial.

Neste particular, Abbott chegou a concluséo que a poténcia dos ventos
sao dominadas por estrelas tipo O e tipo Wolf-Rayet , porém com maior predominan-

cia destas ultimas, conforme se depreende da tabela 3, secdo 1.6, pag.21.



50

Além disso, Abbott calcula a taxa de poténcia de ventos ((P,,)) como igual
a1,9X 1038 ergs s kpc?, sendo 50% vindos de estrelas Wolf-Rayet, 47% de estre-
las tipo O e 3% de estrelas BA, conforme demonstra tabela acima. Comparando com

nossa metodologia, calculamos também (B, ) e chegamos ao seguinte quadro:

Abbott (1982) Nossa Metodologia
1,9 X 10 38 ergs s kpc? 2,9 X 1037 ergs s kpc?

Nosso célculos consideram uma area de 3 kpc x 3 kpc, o resultado é
menor que a média encontrada por Abbott, pois ndo levamos em conta as estrelas

Wolf-Rayet em nossa modelagem.

Se levassemos em conta as estrelas Wolf-Rayet, o (B, )3° aproximado que
essas estrelas depositariam no ISM seria da ordem de 8,7 x 1037 ergs s kpc2. So-

mando esse valor aos resultados de nossa modelagem, temos o seguinte resultado:

Abbott (1982) Nossa metodologia com Wolf-Rayet

1,9 X 10 38 ergs s kpc2 1,16 X 10 38 ergs s kpc?

Conforme verifica-se da tabela acima, nossos valores se aproximam do

resultado obtido por Abbott.

A seguir, vamos explicar como chegamos aos nossos mapas de contorno,

inspirados no trabalho de Abbott, apresentados na mesma subsecao.

39 Esse valor foi obtido do gréfico da figura 15, que apresenta a média de estrelas por kpc?, por tipos
espectrais, e as suas médias de P,,.
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4.1.3 Mapa de deposicao de
energiadas estrelas de nossaamos-
tra

Nos capitulos 2 e 3, apresentamos e discutimos extensivamente a metodolo-
gia empregada para coletarmos os dados e os algoritmos. Ambas destinadas a gerar
parametros que sao utilizados na elaboracdo de mapas de deposicdo de energia de
estrelas tipo O. Lembramos que na subsecéo 2.1.1 e na subsec¢éao 3.1.1, apresenta-
mos fluxogramas que explicam como calculamos as Poténcias de Vento, conforme

o0 tipo espectral e luminosidade das estrelas de nossa amostra.

No intuito de ajudar na interpretacdo dos mapas de contorno que se seguirao,
elaboramos grafico, logo abaixo que apresenta a distribuicdo de estrelas tipo O de
nossa amostra, selecionadas, em projecao polar, na orientacdo de longitudes galac-

ticas:
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Figura 13 : Mapa em projecao polar da distribuicdo das estrelas tipo O, ap6s a redugéo
efetivada pelo algoritmo desenvolvido. O Sol ocupa a posi¢cdo no centro do grafico e o nd-
mero de estrelas, N =140.

Este mapa mostra o Sol na posi¢cao central do grafico, e projeta em 2D as
estrelas que vao ser usadas para a construcédo de nossos mapas de contorno e den-

sidade. A escala da figura esta representada no canto inferior esquerdo da plotagem.

Nossos mapas de contorno utilizam parametros fotosféricos, conforme a
metodologia de artigo Martins et al. (2005), que propiciou uma nova calibracédo de
parametros de temperatura efetiva, luminosidade, Log g, correcdo bolométrica, raio

estelar, massa espectral e fluxo de ionizacéo, para estrelas tipo O.
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O referido artigo utiliza o estado de arte dos modelos de atmosferas este-
lares, incluindo um tratamento ndo-ETL*?, ventos e “line blanketing™?, derivando uma
nova calibracdo de parametros fotosféricos em funcdo dos tipos espectrais das es-
trelas do tipo O. O trabalho de Matrtins et al. (2005) também resultou numa reducéo
significativa na escala de temperatura efetiva de estrelas tipo O, em comparacao
com anterior estudo de Vacca et al. (1996).

Por conta disso, essa nova calibragédo apresenta trés quadros*? de parame-
tros estelares em funcao do tipo espectral da estrela O, conforme sua luminosidade

sejal, lll ou V.

A partir dessas novas calibracdes, podemos aplica-las na receita de perda
de massa de Vink et al. (2000), usada em modelos mais atuais na area de evolucéo

estelar, principalmente em estrelas tipo O e B.

Na proxima subsecao, apresentaremos 0s mapas de energia dos ventos
estelares, elaborados pelos mesmos algoritmos graficos empregados nos nossos

mapas testes.

4.1.4 Mapas de deposicao de
energia de nosso trabalho

Inspirados portanto no trabalho de Abbott, apresentamos nas figuras abaixo
o mapa de deposicdo de energia (Poténcias de Ventos) das estrelas O de nossa

amostra.

40 ETL significa equilibrio termodinamico local.

41 O termo “line-blanketing” representa o decréscimo na intensidade do espectro de uma estrela de-
vido a linhas de absorcéo nao resolvidas, préximas uma das outras.

42 Apresentados na figura 11 do Capitulo 3.
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Mapa de Contorno e Densidade em escala de cor de temperatura
a0 37.0

120

1kpe
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Figura 14: Mapa de Contorno das poténcias dos ventos, projetada no plano galactico, de estrelas tipo
0O, até a distancia de 3 kpc a partir do Sol. Os intervalos de contorno vao de 103> a 1037 ergs seg™!.
O ponto preto no centro indica a posi¢cao do Sol. A escala de cor representa a densidade de energia
de deposi¢éo, seguindo os intervalos de valores do contorno.
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Mapa de Contorno e Densidade em escala de cor de temperatura
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Figura 15: Mapa de contorno, com escalas de energia em décadas, na coluna lateral cada cor repre-
senta uma escala de energia em poténcias de 10* ergs seg?, onde x representa 35; 35,2; 35,4 etc..
O ponto preto representa o Sol e os pontos vermelhos a posi¢do das estrelas da amostra.

Os dois mapas acima representam contornos da distribuicdo de deposicao
de energia no ISM, nas cercanias do nosso sistema solar, num raio de 3 kpc. Usamos
escalas intermediarias (10°2 ergs seg™?) que v&o de poténcias de 103° a 1037. As co-
res representam “temperaturas”, indo em degradés do vermelho que representam
maiores valores ao azul escuro representando os menores. No segundo mapa mos-
tramos a posi¢ao das estrelas da amostra em conjunto, com 0s contornos, mostrando

que as curvas levam em conta a posicéo das estrelas.
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Nos mapas, facilmente, constatam-se que existem duas grandes concen-
tracOes de estrelas, na cor zul-escura. A primeira um pouco acima do Sol, e a se-
gunda a esquerda do mesmo, ambas apresentam matizes azuladas, pois sdo con-
centracdes que na média estdo abaixo de 103¢ ergs seg~!. Algumas poucas con-
centracdes indo para o tom amarelado varrem a parte direita do mapa, represen-

tando regides com maiores valores de deposicao de energia.

A seguir, mostramos um mapa em escala menor, de 1000 x 1000 parsecs,

um zoom em torno do Sol, para melhor clareza da regido em sua circunvizinhanca.

Mapa de Contorno e Densidade em escala de cor de temperatura
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Figura 16: Mapa de contorno, de 1000 por 1000 pc. Com escalas de energia em décadas,
na coluna lateral cada cor representa uma escala de energia em poténcias de 10* ergs seg
L., onde x representa 35, 35;2; 35,4 etc. O ponto preto representa o Sol e os pontos verme-
Ihos posicdo das estrelas da amostra.
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Nessa escala, podemos perceber que nas regides azuladas a esquerda do
Sol, na parte superior e inferior, embora persistam a média de poténcias em torno de
103 ergs seg™1, ha a presenca de estrelas com valores mais altos de injecdo de

energia.

E importante lembrar que a representacéo desses mapas € em 2D, ou seja,
estrelas com latitudes galacticas, acima e abaixo do plano estdo projetadas no

mesmo plano, o que aumenta a concentracao delas nessa representacéo gréfica.

A seguir, comparamos hosso mapa com o de Abbott.

4.1.5 Comparacao dos mapas
de contorno de nosso trabalho e o
mapa de Abbott (1982)

Com relagédo ao mapa de Abbott, nossos mapas de contorno contém duas

diferencas fundamentais:

(a) Numero maior de estrelas tipo O - a amostragem de estrelas tipo O de
Abbott é de 47 estrelas, enquanto que nossa amostra consiste de 140

estrelas tipo O;

(b) Medidas de paralaxes, determinadas pelos métodos atuais de astrome-
tria (misséo Hipparcos).

Algumas curvas de contorno dos mapas gerados pela nossa metodologia
nao se fecham dado ao pequeno numero de estrelas amostradas vis a vis as distan-

cias estelares da ordem de kpc. Diversamente, o mapa de Abbott usa uma fungao



58

para determinar as curvas de nivel. No nosso caso, as curvas foram elaboradas por
um algoritmo préprio do programa mathematica interpolando os pontos, com mes-

mos valores formando as linhas de contorno.

A par disso, verifica-se que nossos mapas seguem a mesma similaridade
de focos de deposicao de energia que o elaborado por Abbott, ou seja, a concentra-
cao de fontes dos ventos estelares provém de locais de maior densidade de estrelas
tipo O. As regides isoladas no mapa de Abbot, representam estrelas Wolf-Rayet, o

gue nao ocorre em NOSSOS Mapas, pois ndo incluimos tais objetos em nossa amostra.

Embora nossos mapas ndo sejam melhores que os de Abbott, no que diz
respeito a presenca de Wolf-Rayets e outras estrelas, a sua metodologia traz aplica-
bilidade em estrelas tipo O e aglomerados massivos, como as associa¢des OB, pois
sdo gerados a partir novas calibracdes de parametros e metodologias atuais de cal-
culo de taxa deperda de massa.

Como ja ressaltado em paragrafos anteriores, nossas medidas nédo levam
em conta a mesma amostra populacional usada por Abbott, que é mais completa por

envolver mais tipos espectrais de estrelas que produzem ventos fortes.

Como também néo € objetivo dessa monografia produzir mapas melho-
res, mas, inspirados no artigo daquele autor, aplicar calibracbes e formula de taxas
de perdas de massa, mais atuais. Elaboramos um trabalho académico que leva em
conta a metodologia cientifica, proporcionando, inclusive, o desenvolvimento de ha-

bilidades investigativas, pertinentes a pesquisa na area de Astronomia.

Esses mapas representam o sucesso da aplicacéo dos algoritmos por nés
desenvolvidos, o que podera ter nova aplicagdo em maior nimero de estrelas tipo O
OuU outros tipos espectrais onde se possam empregar as rotinas computacionais

apresentadas no capitulo 3 e apéndice A.
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Capitulo 5

5.1 Conclusdes e perspectivas

Vamos agora apresentar nossas conclusées e discorrer sobre os panoramas que se

descortinam face aos resultados de nosso trabalho.

51.1 Conclusoes

Neste trabalho investigamos o vento de estrelas tipo O. Em particular, a
deposicao de energia desses ventos na vizinhanca solar. Usamos como marco refe-
rencial o artigo de Abbott (1982), apresentado na se¢ao 1.6, que serviu de inspiragao
para o desenvolvimento de mapa de contorno de deposicéo de energia das estrelas

de nossa amostra.

Inicialmente, fizemos um levantamento das principais carateristicas do ob-
jeto estelar foco de nosso trabalho: estrelas quentes, massivas que possuem ventos
fortes, de tipo espectral O[3 a 9] e luminosidade I, lll e V. A partir de dados coletados
nos principais catalogos de estrelas tipo O e associacdes estelares, desenvolvemos
um coédigo computacional, aplicando a calibracdo de parametros estelares, mais
atual, de Martins et al. (2005) e a receita de perda de massa de Vink et al. (2000)

para calcular a poténcia de vento estelar.
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Nosso principal objetivo foi elaborar um mapa de deposicéo de energia de
estrelas tipo O, e, secundariamente, desenvolver uma ferramenta computacional que
pudesse calcular a energia de deposicéo de ventos estelares no ISM, destas estre-

las, através de modelos mais atuais.

A partir disso, elaboramos mapas de contorno similares ao mapa publi-
cado por Abbott em seu artigo de 1982, discutido na secédo 2.2, que embora nao
sejam melhores, teve aplicabilidade em nossa amostra. Tais mapas serviram princi-

palmente para comprovar a eficacia do método desenvolvido neste projeto.

A busca de estrelas que se enquadrassem em nossa metodologia nos
levou a realizar um levantamento extensivo dos catalogos mais atuais, no banco de
dados do SIMBAD, e principalmente no catalogo GOSC de Maiz- Appelainz et al.
(2004, 2009), acerca das estrelas tipos O, comparando as catalogadas, anterior-

mente, a missdo Hipparcos e usadas no artigo de Abbott.

() Desenvolvemos um codigo que utiliza a nova calibracdo de Martins
et al. (2005) dos parametros estelares. No mesmo diapasdo em-
pregamos a receita de Vink et al. (2000) para o célculo de perda de
massa de estrelas massivas, conforme a temperatura efetiva do
tipo espectral alvo, elegendo temperaturas entre 27.500 a 50.000

K. Para, ao fim, calcular a potencia de vento da estrela.

(I Foi necesséario também desenvolver um cédigo que fizesse a de-
puracao das estrelas com os parametros adequados ao calculo de
poténcia dos ventos, sao eles: tipo espectral O[3 a 9], luminosi-
dade, e paralaxe. O referido cddigo utilizou ferramentas modernas
de sintaxe e busca de termos e palavras desenvolvidos por nos,
atraves do codigo Mathematica, que realizaram a filtragem nos ca-
talogos e bancos de dados disponiveis. A ferramenta desenvolvida
se presta a aplicacao de big data, em particular os dados a serem

fornecidos pela missao GAIA.
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Conseguimos a catalogacao das mais de 3.300 estrelas usadas por
Abbott (embora ele s6 use 47 estrelas tipo O), porém menos da
metade pdde se enquadrar*® em nossa busca. Com a aplicagédo do
nosso codigo, esse numero reduziu-se a 140 estrelas tipo O, con-
firmando o prognéstico do artigo de Maiz-Apelaiz et al.** (2013) ao
afirmar sobre o pouco nimero de estrelas desse tipo com medi¢fes
paralaxes adequadas pela Hipparcos, porém superamos a amostra
de estrelas utilizadas por Abbott (1982), de 47 estrelas tipo O.

Embora seja grande o numero de estrelas tipo O enumeradas no
GOSC (432 estrelas), um numero reduzido possui paralaxe me-
dida, e mesmo assim, esse numero ainda foi diminuido por conta
da restricdo de parametros circunscritos a tipos espectrais entre

O[3 a 9] e luminosidades I, lll ou V.

A nossa abordagem mais atual de célculo de ventos estelares per-
mitiu desenvolver a tabela da figura 10, do Capitulo 3 que pbde ser
aplicada aos tipos espectrais e luminosidades adequados nessa

metodologia.

Construimos um novo mapa de Poténcia de Vento, considerando
somente estrelas tipo O. Nossa metodologia € mais atual pois apli-

cam calibracdo e métodos mais modernos, citados em (l).

Concluimos que os mapas de contorno de deposicao de energia
elaborados nessa monografia permitiram a confirmacédo da meto-

dologia empregada, demonstrando valores préximos ao encon-

43 A maioria das estrelas dos catalogos usados por Abbot séo tipo B, A, e W-R.
44 Em nossa galaxia, estima-se que uma a cada dois milhdes de estrelas sejam do tipo O. Fonte:
http://www.iaa.es/content/gosss-survey-clears-way-study-massive-stars
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trado por Abbott, como <Pw>. As curvas de nivel de nossos con-
tornos mostram a deposicéo de energia no ISM nas circunvizinhan-

cas do Sol, num raio de 3.000 parsecs.

Dessa feita, os cédigos elaborados, além de permitirem mineracao
de dados, também calculam as poténcias de ventos, bem como as
velocidades terminais e taxas de perda de massa. Ou seja, é uma
ferramenta que podera ser utilizada para elaborar os célculos de
mais estrelas tipo O, principalmente advindos de futuras atualiza-

¢bes do GOSC e do survey da missédo GAIA (Perryman 2009).

Esta monografia permitiu a introdugéo e aprendizado ao tema dos

Ventos Estelares, Estrelas de Alta Massa e seu impacto no ISM.

Apoés nossas conclusdes, na proxima subsecéo falaremos sobre as pers-

pectivas abertas por conta dos resultados acima apresentados.

5.1.2

Perspectivas

Esse projeto poderé ser continuado, abarcando maior numero de estrelas,

mais tipos espectrais.

Alguns panoramas se abrem, perante a metodologia aplicada em nossa mo-

nografia:
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(a) A aplicabilidade dos algoritmos desenvolvidos em nosso trabalho aos da-
dos fornecidos, em breve, pela missdo GAIA. Um maior nimero de estre-
las tipo O terdo sua posicao melhor definida, ja que aquele projeto fara

medi¢cdes com precisdo micrométrica da paralaxe.

(b) Os algoritmos que utilizamos, com algumas modificacdes, poderéo ser
usados em outros tipos estelares seguindo os modelos que expliguem a
poténcia dos ventos e sua perda de massa, traduzindo-se em novos ma-
pas de contorno. Em estrelas tipo B, estrelas centrais de Nebulosas Pla-

netarias e BHB stars4®

(c) Poderiamos usar os mapas de deposicéo de energias das estrelas tipo O
comparando-os com mapas de Supernovas. Estabelecendo, p.ex., dife-
rencas entre suas poténcias de ventos e extensdes, reforcando a impor-

tancia de estrelas tipo O para para o ISM.

45 Ramo Horizontal das Azuis
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APENDICE A

A.1 Sobre o Mathematica

O Programa utilizado para a construgcéo dos algoritmos nesse projeto, € o
conhecido pacote Mathematica*é, da Wolfam*’. Constitui-se de uma poderosa ferra-
menta, usada através de Notebooks, utilizando-se de programacao simbdlica, com-
putacdo numeérica e visualizacdo dados, dentre outras inimeras funcdes que a suite

oferece. A verséo que foi utilizada nessa monografia é a 10.0.

O Notebook do Mathematica é uma interface grafica onde todas as acdes
como escrita dos algoritmos, compilacao e resultados acontecem, € onde todas as

informacgdes sobre a programacao em seu ambiente sdo documentadas:

C - PR T—r) - SN
,

File Edit Inset Formet Cell Graphics Evalustion Palestes Window Help

Esta € uma Demonstragao

lenartal ni-ctrache fr/€

Figura 17.: Imagem demonstrativa de um Notebook

46 . Criado por Sthephen Wolfram , (fonte: www.stephenwolfram.com), em 1988, essa tecnologia en-
volve também computagdo, web e nuvem.
47 http://lwww.wolfram.com/mathematica/



65

A.2 O algoritmo de cruzamento de
dados do catalogo GOSC

A.2.1 Dados das estrelas do ca-
talogo GOSC : Separacao e Triagem
dos dados e parametros.

1. Importacdo do banco de dados da pagina - http://ssg.iaa.es/en/content/gosc-v3-
query, através de query, no formato formato aladin, que usa "|", como separacao

de valores no output:

dataO = StringSplit[Import["C:\\Users\\decicco\\SkyDrive\\Documentos\\ProjetoFi-
nal\\Dados\\output_20140928 054517.aladin", "Data"], "|"]

2. Formatacao dos dados no formato “.csv”e “.dat”

Export["'C:\\Users\\decicco\\SkyDrive\\Documentos\\ProjetoFinal\\Dados\\da-
taO.csv", dataO];

Export["'C:\\Users\\decicco\\SkyDrive\\Documentos\\ProjetoFinal\\Dados\\da-
taO.csv", dataO];

3. Importagéo dos dados no formato “csv”, para o ambiente do notebook
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dataOcsv = Import["'C:\\Users\\decicco\\SkyDrive\\Documentos\\ProjetoFinal\\Da-
dos\\dataO.csv"]

4. Elaboracéo de formato em tabela dos dados que escolho para os célculos :
NOME, TYC,...., LONG GALATICA E LATITUDE GALATICA (Obs.: TYC:Tycho-2

catalog number) , que serédo usados como parametros

dataO2 = TableForm[dataOcsvV[[All, {1, 16, 19, 20, 21, 22, 23, 24}]]]

5. Exportacédo para o formato csv e do resultado em 4, por uma questéo de back up

Export["dataO2.csv", dataO2];

Export["dataO2.dat", dataO2];

6. Importacdo dos dados dataO2.csv

dataO2csv = Import['C:\\Users\\decicco\\SkyDrive\\Documentos\\ProjetoFinal\\Da-
dos\\dataO2.csv"];

7. Formatacdo em tabela dos dados acima

TableForm[dataO2csv];

8. Separacao do parametro TYC para consulta cruzada
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dataTYcEstrelas = StringTrim[Table[dataO2csV[][i, 2]], {i, 4, Length[dataO2csV]}]]

Export["dataTYcEstrelas.dat", dataTYcEstrelas];

9. Separacao do parametro Nome para consulta cruzada:

dataNomeEstrelas = StringTrim[dataO2csv[[4 ;;, 1]]]
Export["dataNomeEstrelasComum.dat", dataNomeEstrelas]

DumpSave['dataNomeEstrelas.dat", dataNomeEstrelas];

A.2.2 Busca de dados referentes a
paralaxe das estrelas do catatalogo
GOSC

Uso de algoritmos para consulta direta a internet:

1. Separacdo em strings de enderecos do site VIZIER

urll="http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR-4?-ref=VI1Z542a083a4a04&-t0=4&-
from=-3&-this=-3&%2F%2Fkw.

Astronomy=Parallaxes&%2F%2Fc=";

url2="&%2F%2Ftables=1%2F311%2Fhip2&%2F%2Fta-
bles=1%2F311%2Fhip7p&%2F%?2Ftables=
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1%2F311%2Fhip9p&%2F%2Ftables=1%2F311%2Fhipvim&-
out.max=50&%2F%2FCDSportal=http%3A%2F%2Fcdsportal.u-strasbg.

fr%e2FStoreVizierData.html&-out.form=HTML+Table&-out.add=_r&-out.add
= RAJ%2C_DEJ&%2F%2Foutaddvalue=default&-sort=_r&-oc.form=sexa&-nav
=cat%3Al%2F311%26tab%3A{1%2F311%2Fhip2}%26tab%3A{I%2F311%2Fhip7p}

%26tab%3A{1%2F311%2Fhip9p}%26tab%3A{1%2F311%2Fhipvim}%26key%3Akw.
Astronomy%3DParallaxes%26key%3Ac%3D";

url3="%26pos%3A";

url4="%28+++2+arcmin+J2000%29%26HTTPPRM%3A%?26-
ref%3DVI1Z2542a083a4a04%26-out.max

%3D50%26-out.form%3DHTML+Table%26-out.add%3D
r%26-out.add%3D_RAJ%2C DEJ%26-s0rt%3D_r%26-
order%3DI1%26-o0c.form%3Dsexa%?26-kw.Astronomy%3DParallaxes%26-c%3D";

url5="%26-c.eq%3DJ2000%26-c.r%3D++2%26-c.u%3Darcmin%26-
c.geom%3Dr%26-file%3D.%26-meta.ucd%3D2%26-meta%3D1%26-
meta.foot%3D1%26

-usenav%3D1%26-bmark%3DGET%26&-c=";

url6="&-c.eq=J2000&-c.r=++2&-c.u=arcmin&-c.geom=r&-
source=l%2F311%2Fhip2%2CI%2F311%2Fhip7

pP%2CIl%2F311%2Fhip9p%2Cl1%2F311%2Fhipvim&-order=l&recno=

&-out=HIP&HIP=&-out=n_HIP&n_HIP=&-out=Sn&Sn=&-out=S0&S0=&Nc=&-
out=RArad&RArad=&e_RArad=&-out=

DErad&DErad=&e_DErad=&-out=PIx&PIx=&-out=e_PIx&e PIx=&-
out=pmRA&pPMRA=&e pmRA=&-out=pmDE&pmDE=&e_pmDE=

&Ntr=&F2=&F1=&var=&-out=Hpmag&Hpmag=&e Hpmag=&sHp=&VA=&-out=B-
V&B-V=&e_ B-V=&V-I=&-out=HIP1&-ignore=HIP1%3D*&HIP1=HIP1&-ignore=
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Phot%3D*&Phot=Phot&-out=Fg&Fg=&-out=dpmRA&dIpmMRA=&-
out=dpmDE&dpmDE=&-out=e_dpmRA&e_dpmRA=&-out=e_dpmDE&e_dpmDE=&-
out=ddpmRA&ddpmRA=&-out=

ddpmDE&ddpmDE=&-out=e_ddpmRA&e_ddpmRA=&-
out=e_ddpmDE&e_ddpmDE=&-out=upsRA&uUpsRA=&-out=upsDE&uUpsDE=&-
out=e_upsRA&e_upsRA=&-out=

e_upsDE&e upsDE=&%2F%2Fnoneucdlp=oné&-file=.&-meta.ucd=2&-meta=1&-
meta.foot=1&-usenav=1&-bmark=GET";

2. Algoritmo em loop ( funcéo Table) para fazer a consulta diretamente ao Banco
de Dados do VIZIER:

Table[Cases[Import[urll<>ToString[URLEncode[dataNomeEstrelas][i]]]]<>url2
<>ToString[URLENncode[dataNomeEstrelas][i]]]]
<>url3<>ToString[URLENncode[dataNomeEstrelas][i]]]]
<>url4<>ToString[URLENncode[dataNomeEstrelas][[i]]]]

<>url5<>ToString[URLENncode[dataNomeEstrelas][i]]]]

meEstrelas]}]

3. Cdbdigo de Limpeza dos dados para obtencdo de um banco de dados final , con-
tendo as informacdes das estrelas tipo O do GOSC e a paralaxe de cada uma de-

las:

(*TableForm[*)
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dataParalax1=OpenRead["dataParalax.dat"];
dataParalax=ReadList[dataParalax1,RecordLists->True];
dataParalax2=Flatten[dataParalax,1];

dataParalaxAndHIPNumber=dataParalax2/.{ __,b_"HIP ", ,a "PIx
mas", b:>{a,b}

dataParalaxAndHIPNumber=DumpSave['dataNomeHIPandPar-

alax.dat",dataParalaxAndHIPNumber];

TableForm[dataParalaxAndHIPNumber,TableHeadings->{None,{"HIP NUM-
BER","PARALAX"}}];

$1=OpenRead["C:\\Users\\decicco\\Downloads\\asu.txt"];
$2=Drop[Flatten[ReadList[$1,Record],2],1];

Close[$1];

Export["DadosParalaxBruto.csv",$2];
SetDirectory["C:\\Users\\decicco\\SkyDrive\\Documentos\\ProjetoFinal"];
$1=OpenRead["'DadosParalaxBruto.csv"];
ReadList[$1,Record,RecordSeparators->"\n"];
$2=StringSplit[%,RegularExpression["\t"]]

Export['DadosParalaxBruto2.csv",$2];

Close[$1];

Export["DadosParalaxBruto3.csv",$3];

$4=%$3[[All {1,5,10,11}]];
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Export['DadosParalaxBruto4.csv",$4];

Quit[];

SetDirectory["/home/marcelo/Documentos/Diversos/VentoSolar/OneDrive-2014-10-
14";

$1=OpenRead["'DadosParalaxBruto4.csv'];
$2=ReadList[$1,Record,RecordSeparators->"\n"];
$3=StringSplit[%,","];

$4=StringTrim[#]&/@%

Export['DadosParalaxBruto5.csv",$4];

Close[$1];

$5=$4[;;;;1000]];

Export["DadosParalaxEstrelas.csv",$5];
Export["DadosParalaxEstrelas.dat",$5];
dataTabelaFinal=TableForm[dataOcsvV[[All {1,6,11,12,16,23,24,25,27,26}]]];
Export["dataTabelaFinal.dat",dataTabelaFinall;
Export["dataTabelaFinal.csv",dataTabelaFinall;
$6=dataOcsV[[4;;,{1,6,11,12,16,23,24,25,27,26}]]

$7=StringTrim[$6[[All, 1]]]
$9=%$6//Map|[First[#]->Rest[#]&]//Association//KeyMap[StringTrim];
$8=35//Mapl[First[#]->Rest[#]&]//Association//KeyMap[String Trim];

$18=Values[Map|[Flatten,Merge[{$8,$9}, Join]]];
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$19=ReleaseHold[If[ Length[#]===9, Prepend[#,{"Sem Valor","Sem Valor","Sem
Valor"}[[All])//ToExpression],HoldForm[#]]&/ @$18];

$20=Partition[Flatten[%],12];

$21=Table[Prepend [$20[[i]],$7[[i]]].{i,1,Length[$20]}];
Export["dataFinalTabela.dat",$21];
Export["dataTabfiml.dat",$21];

Cabecalho={{"name ""HIP " "Paralax ","Erro Paralax "," com ""
STv3 ""LCv3 ""TYC

" Glon "" Glat "ty """ ass

" clus "
$22=Cabecalho~Join~$21;
Export["dataFinalTab2.dat",$21];
Export["dataFinalTab2.csv",$21];

TableForm[$22];

Export["dataFinalTab3.dat",%];

TableForm[$21,TableHeadings->{None {"name","HIP", "Paralax","Erro Par-

alax","com"," STv3",

"LCv3"," TYC"" Glon"," Glat"," ty"," ass"," clus"}}];

(*Export["dataFinalTab4.dat",%, "Table"];*)

4. Output final em forma de tabela :

Export['dataFinalTab4.xIs",%,"Table"]
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A.3 Levantamento de dados das estre-
las do catalogo Abbott (1982):

Os algoritmos usados sao destinados a levantar os parametros, nome da
estrela, tipo espectral, coordenadas galacticas, luminosidade e paralaxe estelar.
Sera apresentado como exemplo o algoritmo para coletar os dados das estrelas do

catalogo de Cassinelli et al. (1981).

A.3.1 Catalogo das estrelas Cassi-
nelli

1. Nessa etapa o algoritmo acessa 0 banco de dados do site eletronico SIM-
BAD, e separa os dados que vai utilizar:

Import["http://simbad.harvard.edu/simbad/sim-ref?querymethod=bib&simbo=on&\
submit=submit+bibcode&bibcode=1980IUESO......127C", "Elements"]

{"Data", "FullData", "Hyperlinks", "ImageLinks", "Images", "Plaintext", \

"Source", "Title", "XMLObject"}

catalogCassini =
Import["http://simbad.harvard.edu/simbad/sim-ref?querymethod=bib&simbo=on&\
submit=submit+bibcode&bibcode=1980IUES8O......127C", "Data"];

TAbCatalogCass = TableForm[Partition[Flatten[catalogCassini[[2]][[4]]], 8]];
Export["TAbCatalogCass.dat", TAbCatalogCass];
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2 Nessa etapa, os parametros das estrelas do catdlogo séo coletados:

dataHyper =
Import["http://simbad.harvard.edu/simbad/sim-ref?querymethod=bib&simbo=0on&\

submit=submit+bibcode&bibcode=1980IUES80......127C", "Hyperlinks"][[27 ;; 45]];

Length[dataHyper]

$paralax = Table[URLFetch[dataHyper[[i]], "Content"], {i, 1, Length[dataHyper]}];

$Paral = TableForm[ StringTrim[#] & /@ StringCases[#, {"<TITLE>" ~~x__ ~~
"</TITLE></head>" -> x,"<TT>" ~~ x : RegularExpres-
sion["\s+\d+(\\.\\d+)\\s+\\\\d+(\.\d+)\\]"] -> x}] & /@ $paralax];

Export["TAbCatalogCassParalax.dat", $Cass];
$Paral = StringTrim[#] & /@

StringCases[#, {"<TITLE>" ~~ x___ ~~ "</TITLE></head>" -> x, "<TT>" ~~ X :
RegularExpression["\s+\\d+(\\.\\d+)\s+\[\d+(\\.\\d+)\\]"] -> x}] & /@ $paralax;

strtakeafterpos[string_String, pat_, off ] :=

StringTake[string, {StringPosition[string, pat][[1, 1]] + off - 1, -1}];
strtakebeforepos[string_String, pat_, off ] :=

StringTake[string, StringPosition[string, pat][[1, 1]] + off - 2];

$Gal = ImportString[strtakebeforepos[strtakeafterpos[strtakeafterpos[#, "Gal", 3],
"\<TT\>", 4], "A", 0], "Table"][[{2, 8}]] & /@ $paralax; Join[$Paral, $Gal, 2];

$2 = FlattenAt[#, {{3}, {4}}] & /@ Join[$Paral, $Gal, 2];

TabelaGalParalax = TableForm[$2, TableHeadings -> {None, {"Estrela", "Par-
alax/Erro”, "Glong", "Glat", "Major Axis", "Minor Axis", "Position Angle"}}];

$Webda = OpenWrite[
"C:\\Users\\decicco\\SkyDrive\\Documentos\\ProjetoFinal\\TabelaGalParalax_\

Cass.txt", CharacterEncoding -> "UTF8"]

WriteString[$Webda, TabelaGalParalax]

Close[$Webda];

OutputStream["C:\\Users\\decicco\\SkyDrive\\Documentos\\ProjetoFinal\\\
TabelaGalParalax_Cass.txt", 1153]
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(*Thumbnails de cada Aglomerado*)

dataHyper =
Import["http://simbad.harvard.edu/simbad/sim-ref?querymethod=bib&simbo=0on&\
submit=submit+bibcode&bibcode=1980IUES8O......127C", "Hyperlinks"][[27 ;;]]

O mesmo algoritmo acima descrito foi usado para retirar os parametros este-
lares dos catalogos restantes do artigo de Abbott (1982), ja enumerados no Capi-

tulo 2: Coleta de dados, secédo Catalogos do Artigo Abbott (1982).
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APENDICE B

B.1 Coordenadas Galacticas

O sistema de coordenadas galacticas baseia-se em coordenadas esféricas
tendo o Sol como centro. A longitude é orientada na dire¢cdo do centro de nossa
galaxia, ou seja, € medido a partir desta, enquanto que a latitude é medida em an-
gulos acima ou abaixo do plano da galéxia. O Plano galactico serve como um plano

de referéncia tendo o aglomerado de Coma Berenices como o pélo Norte.

O sistema galactico de coordenadas € a fundamental para se saber onde 0s
objetos celestes estdo localizados na Via Lactea. Foi criado em 1958 pela IAU (In-
ternational Astonomical Union). E especialmente (til para determinar objetos com

relacdo ao Sol e o centro da Galaxia.

Em resumo:

A longitude galactica (b) mede-se a partir do leste, na dire¢éo do centro da Via

Lactea, Corre de 0 a 2 I radianos (ou 0° a 360°)

A latitude galactica (l) é o angulo medido a partir da direcao norte, perpendi-

cular ao plano galéactico, indo de % a % (ou — 90° a 90°)

A seguir exemplificamos este sistema:
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Disc
=== =~ (% ) P

Figura 18 : Esquema representaivo das coordenadas galacticas. Vista
por cima e vista lateral. Fonte:“http://www.thinkastronomy.com/M13/Ma-
nual/common/galactic_coords.html”

North Galactic Pole
1 80° lat

180° long

1-90° lat
South Galactic Pole

Figura 19 : Visdo das coordenadas galacticas sobrepostas a
uma representacdo de um brago da Via lactea, indo até o seu
centro. Fonte:“http://www.thinkastronomy.com/M13/Ma-
nual/common/galactic_coords.html”



(d. I, b) = (8.0 kpc, 0.0°, 0.0°)
(d, I, b) = (8.0 kpe, 0.0 77, 0.0 1)
(x, ¥, 2)=(0.0, 0.0 kpc, 8.0)

Coma Berenices

Figura 20: Esquema representativo das coordenadas galacticas, mostrando seu
sistema de referéncias, em 3D. O raio da esfera (d) do sistema esta em unidades
de kpc, e é medida a partir do Sol. Fonte: http://demonstrations.wolfram.com/Ga-

lacticCoordinateSystem/
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APENDICE C

C.1 Calculo de Paralaxes

A paralaxe é uma medida trigopnométrica que mede o deslocamento de
uma estrela préxima, contra um fundo estelar distante. A medida que a Terra orbita
em torno do Sol, uma estrela alvo descreve uma elipse contra um fundo de céu mais

longe, vide figura abaixo:

. . / ¢ b £ ot
Line of sight / Parallax Line of sight
in Jdr'u._u/ \Ju y

Figura  21: Esquema de Paralaxe estelar. Fonte:
http://www.esa.int/Our_Activities/Space Sci-
ence/Gaia/Gaia_s first year of scientific_observations.

O tamanho da elipse depende da distancia da estrela de interesse: a distan-
o . ~ . 1 2 .
cia é inversamente proporcional ao angulo paralatico , d = - (onde d € um unidades

de parsecs e m em arcsegundos), obtida por medidas astrometricas , em geral feitas

com 6 meses de separagdo. As distancias obtidas sdo expressas em unidades de


http://www.esa.int/Our_Activities/Space_Science/Gaia/Gaia_s_first_year_of_scientific_observations
http://www.esa.int/Our_Activities/Space_Science/Gaia/Gaia_s_first_year_of_scientific_observations
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parsecs: o0 angulo de paralaxe anual de um arcsegundo 1" corresponde a 1 pc
(3.086 x 10'°®m ou 3.26 anos-luz).

C.2 Erros na Paralaxe

Para fins de esclarecimento no que se refere ao célculo das incertezas refe-
rentes as distancias estelares baseadas em célculo de paralaxe, apresentamos a

seguir as principais expressoes empregadas.

O célculo de erro e incertezas é dado pela seguinte equacao:

Sendo w o0 angulo de paralaxe, dd a incerteza da distancia e dw a incerteza de me-

dida do angulo paralatico.
As distancias sdo comumente calculadas como mddulo de distancia?s:
m—M =5 log,od (kpc) + 10 = 10 — 5 log,, w (mas)

Onde m e M séo magnitude aparente e absoluta, respectivamente. Entéo,

o erro de paralaxe se propaga em incertezas de distancias como:

Som— ) = ——_[ 5% 05(5w)2
m ~ In10|w T \w

8 1 mas corresponde a um miliarcosegundo ou 1073 "
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Para fins de nosso célculo de estimativas de distancias estelares, empre-

gadas no algoritmo dessa monografia, usamos a equacao fundamental da paralaxe

1 ~ . . .
d= —, Nnao levando em conta as incertezas de paralaxe conforme descritas acima.

Inclusive resultados de paralaxes negativas também n&o séo considerados.




APENDICE D

Tabelas de estrelas Tipo O, catalogadas pelo cédigo final.

HD 164019

HD 167971

*10 Lac

*14 Cep

*19 Cep

* 29 CMa

* 68 Cyg

* 9 Sgr

* alf Cam

* del Cir

*jot Ori

* ksi Per

* lam Cep

* mu. Col

*mu. Nor

* sig Ori

* tau CMa

* tet02 Ori A

* ups Ori

* zet Oph

* zet Ori A

*zetOri B

* zet Pup

2MASS J02321086+6133080

BD+40 4220

CD-28 5104

HD 101298

HD 114886A

HD 116852

HD 123008

HD 12323

HD 125206

HD 125241

HD 12993

HD 13745

HD 14633

HD 148546

HD 149404

HD 14947

HD 150135
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HD 151018

HD 15137

HD 151515

HD 152246

HD 152248

HD 152405

HD 152424

HD 152723

HD 153919

HD 154811

HD 15558

HD 15570

HD 155806

HD 155889

HD 15629

HD 156292

HD 15642

HD 157857

HD 161807

HD 165319

HD 165921

HD 166546

HD 167633

HD 173783

HD 17520

HD 175876

HD 18326

HD 18409

HD 188209

HD 190864

HD 191781

HD 191978

HD 192001

HD 193322A

HD 193443

HD 195592

HD 201345

HD 202124

HD 206183

HD 207198

HD 207538

HD 210809

HD 215835

HD 216898

HD 217086

HD 218915

HD 229196
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HD 24431

HD 34078

HD 34656

HD 35921A

HD 37366

HD 39680

HD 41997

HD 42088

HD 44811

HD 46485

HD 46573

HD 48099

HD 52266

HD 53975

HD 54662

HD 55879

HD 60848

HD 64315

HD 69106

HD 73882

HD 75211

HD 75222

HD 75759

HD 76341

HD 91651

HD 91824

HD 93206

HD 93250

HD 93403

HD 93521

HD 96670

HD 96917

HR 3219

HR 4908

HR 5680

HR 6841

HR 8023

HR 8399

Schulte 9

V* AO Cas

V* CC Cas

V* LM Vel

V*V1012 Sco

V* V1036 Sco

V* V1051 Cen

V* V1074 Sco

V*V1081 Sco




V* V1357 Cyg

V* V2011 Cyg

V* V689 Mon

V* V973 Sco

V* X Per

V*Y Cyg
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APENDICE E

E.1 Etapal

E.1.1 Parametros fotosféricos do artigo de
Martins et al. (2005)

Abaixo é apresentado o algoritmo referente a extracdo de parametros fo-
tosféricos das tabelas do artigo Martins et al (2005). Desta forma, os referidos para-

metros poderdo ser usados como constantes no cadigo final.

Importacio do artigo Martins et al (2005), em formato txt:

pdf = Import ["C:\\Users\\deciceo\\SkyDrive\\Documentos \\ProjetoFinal \\Artigos\\martins .txt", "Data"];
Elaboragao de cabecalho

cab = {None, {"ST", "Teff [K]", "Log g [om s”]", "My", "BC", "Log L/L,", "R [Raa1]", "Mapac [Msc1]”; "Log qp [em™ s7]", "Log q; [em'? s7']",

1", "Log @ [s7'1"}};

"Log @ [s
Extragao dos parametros:

TabelaMartins = StringCases [#, Except [WhitespaceCharacter ] ..] & /@ StringSplit [pdf, "\t"];

tabl = Map [Flatten [#] &, Replace [TabelaMartins , x List = DeleteCases [x, {}], {0, Infinity}], {1}]1[[ ;: 121];:
tab2 = Map [Flatten [#] &, Replace [TabelaMartins , x List :» DelateCases [x, {}], {0, Infinity}], {1}][[13 ;; 24]];
tab3 = Map [Flatten [#] &, Replace [TabelaMartins , x List » DeleteCases [x, {}], {0, Infinity}], {1}]1[[25 ;; 36]]:
tab4 = Map [Flatten [#] &, Replace [TabelaMartins , x List = DeleteCases [x, {}], {0, Infinity}], {1}]J[[37 ;; 48]]:
tab5 = Map [Flatten [#] &, Replace [TabelaMartins , x List + DeleteCases [x, {}], {0, Infinity}], {1}1[[49 ;; 60]]:
tab6 = Map [Flatten [#] &, Replace [TabelaMartins , x List = DeleteCases [x, {}], {0, Infinity}], {1}][[61 ;; 72]]:

tl=tabl /. {a_, b_String, c_String,d ,e ;, £, g, h, , 1_, m } {a, StringJoin[b, c], d, e, £, g, h, i, j, k, 1, m};
t2 =tab2 /. {a_, b String, c_String,d , e, £, g . h_, , 1, m }={a, StringJoin([b, c],d, e, £, g, h, i, 3, k, 1, m};
t3=tab3 /. {a_, b_String, ¢ _ String, d_ ,e_ , £, g, k_, r I_, m_ )} {a, StringJoin[b, ], d, e, £, g, h, i, j, k., 1, m};
t4 =tabd /. {a_, b String, ¢_String, d_ ,e_, £, g . b, r 1_, m_}» {a, StringJoin[b, c),d, e, £, g, h, i, j, k, 1, m}
tS=tab5 /. {a_, b _String, ¢ String,d ,e , £, g, b , +r 1_, m )} {a, StringJoin([b, ¢c),d , e, £, g, h, i, j, k, 1, m);
t6=tab6 /. {a_, b _String, c String,d ,e , £, g, h, , 1, m )} {a, StringJoin|[b, c],d , e, £, g, h, i, 3, k, 1, m):

$1=tl /. {s_String) = ImportString [s, "CSV"];
§2 = £2 /. {s_String) =» ImportString [s, "CSV"];
$3 =13 /. (s_String) » ImportString [s, "CSV"]:
$4=td /. (s String) » ImportString [s, "CSV"]:
$5=1t5/. (s _String) » ImportString [s, "CSV"];
$6 =t6 /. (s _String) » ImportString [s, "CSV"];

Exportagao dos resultados acima em arquivo .dat para fins de Back up
Todos = Join[$1, $2, §3, $4, §5, §6];

$escrave = OpenMWrite ["C:\\Users\\decicco\\SkyDrive \\Documentes\\ProjetcFinal \\Tabelas\\TabMartin .csv", CharacterEncoding - "UTFB"]
WriteString [Sescreve , TableForm [Todos]]:

Clesa [$escrave] ;

Export ["C:\\Users\\decicco\\SkyDrive\\Documentos \\ProjetoFinal \\Tabelas\\TabMartin.dat", Todos, "Data"]

nal \Tabelas\TabMartin.dat



E.2 Etapa 2

E.2.1 - Sub-rotina Tabela Martins

Tabela Martins

Essa rotina retira os parametros da tabela conforme o tipo luminoso da estrela

{*tedrico=)
(+TIPD V4)
£V[b_] :=Module[{ba =b}, If[ba = 3, Ci = datamartins[[1l, {2, 6, 7, 8}]1,
If[ba =4, Ci = datamartins[[2, {2, 6,7, B}1],
If[ba = 5, Ci = datamartins[[3, {2, 6, 7, B}]],
If[ba = 5.5, Ci = datamartins[[4, {2, 6, 7, B}]],
I1f[ba = 6, Ci = datamartins[[5, (2, 6, 7, B}]],
If[ba = 6.5, Ci = datamartins([[6, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba =7, Ci = datamartins[[7, {2, 6, 7, 8}]],
If(ba="7.5, Ci = datamartins[[8, {2, &, 7, 8}11,

If[baw= 8, Ci = datamaztins[[2, {2, 6, 7, B}1],
If[ba==8.5,
Ci = datamartins[[10, {2, 6, 7, 8}11,
If[ba:= 9,
Ci = datamartins[[11, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba=9.5,

Ci = datamartins[[12, {2, &, 7, B}]],

TPV [ba] ;
Ci = Cinterpol]

{#tadricos)
(+#TIPO III«)
fIII[b_] := Module[(ba =b}, If[ba = 3, Ci = datamartina[[13, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba =4, Ci = datamartins[[14, {2, &, 7, 8}11,
If[ba = 5, Ci = datamartins[[15, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba = 5.5, Ci = datamartins[[16, {2, 6, 7, B1]].,
If[ba = 6, Ci = datamartins[[17, {2, 6, 7, B}]],
If[ba = 6.5, Ci = datamartins[[18, {2, &, 7, 8}]],
If[ba = 7, Ci = datamartins[[19, {2, &, 7, B}]],
If[ba= 7.5, Ci=datamartins([[20, {2, 6, T, B}]1].

If[ba =8, Ci = datamartins[[21, {2, 6, 7, B}]1],
If[ba = 8.5,
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2 | Subrotinatabela Martins.nb

Ci = datamartins([[22, (2, 6, 7, 8}]].
If[bas=9,
Ci = datamartins[[23, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba=9.5,Ci=
datamartins[[24, {2, 6, 7, 8}]],
TPIII[ba]:
Ci = Cinterpol]

1:

(vtedricos)
(+TIPO Is)
£I[b_] :=Module[{ba =b}, If[ba =3, Ci = datamartins[[25, {2, 6, 7, B}]],
If[ba =4, Ci = datamartins[[26, {2, 6, 7, 8}1],
If[ba =5, Ci = datamartins[[27, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba=5.5, Ci = datamartins[[28, {2, 6, T, 8}1],
If[ba = 6, Ci = datamartins[[29, {2, 6, 7, 8}11],
If[ba = 6.5, Ci = datamartins[[30, {2, 6, 7, B}]],
1f[ba =7, Ci = datamartins[[31, {2, 6, 7, 8}]1,
If[ba = 7.5, Ci = datamartins[[32, (2, €, 7, 8111,

If[ba =8, Ci=datamartins[[33, (2, 6, 7, 8}]],
If[ba=8.5,
Ci = datamartins[[34, {2, 6, 7, 8}]],
1f[ba =9,
Ci - datamartins([35, (2, 6, 7, B}]],
If[bas=9.5,Ci=
datamartins[[36, {2, 6, 7, 8}]]1,
TFI[ba];
Ci = Cinterpol]
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Subrotinatabela Martins.nb | 3

1:

(*OBSERVACIONAL«)
(*TIBO V)
£VOB([b_] := Module[{ba = b}, If[ba = 3, Ci = datamartins([[37, {2, 6, 7, 8}]],
If(ba =4, Ci - datamartins[[38, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba = 5, Ci = datamartins[[39, {2, 6, 7, B}]],
If[ba=5.5,6 Ci=datamartins[[40, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba = 6, Ci = datamartins([[41, {2, 6, 7, 8}]].
If[(ba = 6.5, Ci = datamartins[[42, {2, 6, 7, B}]],
If[ba=17, Ci=datamartins[[43, {2, 6, 7, 8}1],
If[ba= 7.5, Ci = datamartins[[44, {2, 6, 7, B}]],

If(ba =8, Ci - datamartins[[45, (2, €, 7, 8}]],

If[ba = 8.5,
Ci = datamartins[[46, {2, 6, 7, 8}1].
1f[ba =9,

Ci = datamartins[[47, {2, 6, 7, B}]],
If[ba=9.5,Ci=
datamartins [[48, {2, 6, 7, 8}]],

TFVobs [ba] ;
Ci = Cinterpel]

1:

(+OBSERVACTONALu)
(#TIPO IIIs)
£ITIOB[b_] := Module[{ba = b}, If[ba = 3, Ci = datamartins[[49, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba = 4, Ci = datamartins[[50, {2, 6, 7, 8}11,
If[ba =5, Ci = datamartins([[51, {2, 6, 7, 8}1],
If[ba = 5.5, Ci = datamartins[[52, {2, 6, 7, 8}]],
If(ba = 6, Ci = datamartins[[53, (2, 6, 7, 8}]],
If[ba = 6.5, Ci = datamartins[[54, (2, 6, 7, 8}]],
If[ba =7, Ci = datamartins[[55, {2, 6, 7, 8)11,
If[ba = 7.5, Ci - datamartins[[56, (2, 6, 7, 8}11,

If[ba =8, Ci=datamartins[[57, {2, 6, 7, 8}]],

If{ba=8.5,
Ci = datamartins[[58, {2, 6, 7, B}]],
If(ba =9,

Ci = datamartins[[59, {2, 6, 7, B}]],
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4 | Subrotinatabela Martins.nb

If{ba=9.5,Ci-=
datamartins[[60, {2, 6, 7, 8)]1,

TPIIIcbs[ba];
Ci = Cinterpel]

1:

{*OBSERVACIONAL«)
(«TIBO I«)
£ICB([b_] := Module[(ba = b}, If[ba =3, Ci = datamartins[[61, (2,6, 7, 8}]],
If[ba =4, Ci = datamartins[[62, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba =5, Ci = datamartins[[63, {2, 6, 7, B}]],
If[ba==5.5, Ci=datamartins[[64, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba =6, Ci = datamartins[[65, {2, 6, 7, 8}]],
If[(ba = 6.5, Ci = datamartins[[66, {2, 6, 7, B}]],
If[ba="7, Ci = datamartins[[67, {2, 6, 7, 8}]],
If[ba= 7.5, Ci = datamartins|[[68, {2, 6, 7, B}]],

If[ba = B, Ci = datamartins[[69, (2, €, 7, 8}11,
1f[ba = 8.5,
Ci = datamartins[[70, (2, 6, 7, 8}]].
If[ba =9,
Ci = datamartins[[71, (2, 6, 7, B}1].
If[ba=9.5,Ci=
datamartins[[72, (2, 6, 7, 811,

TPIcbs [ba];
Ci = Cinterpol]
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E.2.2 - Sub-rotina interpolacao tipo espectral

Subrotina Interpolagao Tipo Espectral

A rotina a seguir aplica a interpolago de primeira ordem em cada parametro da tabela, conforme
exemplo abaixo

Plot[Interpolation[{1,5, 7, 2, 3, 1}, InterpolationOrder -+ 1] [x], {x, 1, 6}]
(#exemplos)

fitinterpol [apos_, bpos_, tpl_, tp2_, tp_] :=
Module [{1inl = apos, 1in2 = bpos, tpa = tpl, tpb = tp2},
Temp = Interpolation[{{tpa, ToExpression[datamartins[[linl, 2]]]},
{tpb, ToExpression[datamartins|[[1lin2, 2]]]}}
(#*Martins, 2005«), InterpolationOrder —1];
tempeff = Temp[tp];
Lumileg = Interpolation|[{{tpa, ToExpression[datamartins|[[linl, 6]1]},
{tpb, ToExpression[datamartins|[[1lin2, 6]]]}}
(+Martins, 2005«), InterpolationOrder - 1];
lumilog = Lumilog[tp];
RaioEs = Interpolation[{{tpa, ToExpression[datamartins[[linl, 7]]]},
{tpb, ToExpression[datamartins|[1linZ, 7]]1]}}
(#*Martins, 2005#), InterpolationOrder - 1];
raiocest = RaioEs[tp] ;
TaxaMassa = Interpelation[{{tpa, ToExpression[datamartins[[linl, B]]]},
{tpb, ToExpression[datamartins[[lin2, 8]]]}}
(*Martins, 2005«), InterpolationOrder +1];
taxamassa = TaxaMassa[tp];
Cinterpol = {tempeff, lumilog, raicest, taxamassa};
1:

Aplicagao da rotina interpolagdo acima nos casos teodricoe Observacional
(*TEORICOw)
(*Va)
f::boole = "The value "1 is not True or False.";
TEV[ba_] := Module[{tp =ba}, Which|[
3=tpcd, fitinterpol [37, 38, 3, 4, tp],
4<tp<5, fitinterpol[38, 39, 4, 5, tp],

5<tp<5.5 fitinterpol[39, 40,5, 5.5, tp],
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5

6

6

7

9
1:

.5<tp<6.0, fitinterpol[40, 41, 5.
.0<tp<6.5, fitinterpol[41l, 42, 6.
.5<tp<7.0, fitinterpol[42, 43, 6.
.0<tp<7.5, fitinterpol([43, 44, 7.
.5<tp<8.0, fitinterpol[44, 45, 7.
.0 <tp<8.5, fitinterpol[45, 46, 8.
.5<tp<9.0, fitinterpol[46, 47, 8.

.0<tp<9.5, fitinterpol[47, 48, 9.

(+IIIw)
TPIII[ba_] := Module[{tp = ba}, Which(

[
o

o
o

w
-

o
-

o
®

o
©

3stp<4, fitinterpol[49, 50, 3, 4, tp],

4<tp<5, fitinterpol (50, 51, 4, 5, tp],

-0, tp],
-5, tpl,
.0, tp],
.5, tp],
.0, tp],
.5, tpl,
-0, tp],

.5, tp], _, Message([£f::boole, ba]]

5<tp<5.5, fitinterpol[51, 52, 5, 5.5, tp],

5.5<tp<6.0, fitinterpol[52, 53, 5.5, 6.0, tp],

6
6

7

9
Iz

(*Ix)

.0<tp<6.5, fitinterpol[53, 54, 6.
.5<tp<7.0, fitinterpol[54, 55, 6.
.0<tp< 7.5, fitinterpol([55, 56, 7.
.5<tp<8.0, fitinterpol([56, 57, 7.
.0<tp<8.5, fitinterpol([57, 58, 8.
.5<tp<9.0, fitinterpol[58, 59, 8.

.0<tp<9.5, fitinterpol([59, 60, 9.

TPI[ba_] := Module[{tp = ba}, Which[

0, 6.

5, 7.

0, 7.

5, 8.

0, 8.

5,9

0,9.

3stp<4, fitinterpol[61, 62, 3, 4, tp],

4<tp<5, fitinterpol[62, 63, 4, 5, tp],

5, tpl,
0, tp],
5, tpl,
0, tp],
5, tpl,
0, tp],

5, tp], _, Message[£f::boole, ba]]

5<tp<5.5, fitinterpol[63, 64, 5, 5.5, tp],
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5.5<tp<6
6.0<tp<6
6.5<tp<7
7.0<tp<7
7.5<tp<8
8.0<tp<8
8.5<tp<9

9.0<tp<9
b I

.0, fitinterpol[64, 65,

.5, fitinterpol[65, 66,

.0, fitinterpol[66, 67,

.5, fitinterpol [67, 68,

.0, fitinterpol[68, 69,

.5, fitinterpol[69, 70,

.0, fitinterpol([70, 71,

.5, fitinterpol(71, 72,

(*OBSERVACIONAL+)

(V=)
£::boole = "The

-

SubrotinaTipoEspectral.nb | 3

-0, tp],
-5, tp],
.0, tp],
.5, tp],
.0, tp],
.5, tpl,
-0, tp],

.5, tp], _, Message[£f::boole, ba]]

value "1° is not True or False.";
TPVobs [ba_] := Module[{tp = ba}, Which[ 3 s tp < 4, fitinterpol[l, 2, 3, 4, tp],

4 <tp<5, fitinterpol[2, 3,4, 5, tp],

5<tp<5.5, fitinterpol([3, 4,5, 5.5, tp],

5.5<tp<6.0, fitinterpol([4, 5, 5.5, 6.0, tp],

6.0<tp<6
6.5<tp<7
7.0<tp<?
7.5<tp<8
8.0<tp<8

8.5<tp<9

.5, fitinterpol(5, 6, 6.0, 6.5, tp],

.0, fitinterpol(6, 7, 6.5, 7.0, tp],

.5, fitinterpol(7, 8, 7.0, 7.5, tp],

.0, fitinterpol[8, 9, 7.5, 8.0, tp],

.5, fitinterpol[9, 10, 8.0, 8.5, tp],

.0, fitinterpol([10, 11, 8.5, 9.0, tp],

9.0<tp<9.5, fitinterpol[1ll, 12, 9.0, 9.5, tp], _, Message[£f::boole, ba]]

1;

(*IIXIx)

TPIIIobs([ba_] := Module[{tp =ba}, Which[ 3 < tp < 4, fitinterpol[13, 14, 3, 4, tp],

4<tp<5, fitinterpol[14, 15, 4, 5, tp],

5<tp<5.5, fitinterpol[15, 16, 5, 5.5, tp],

5.5<tp<6.0, fitinterpol[16, 17, 5.5, 6.0, tp],
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6.0 <tp<6.5, fitinterpol([l7, 18, 6.0,

o

.5, tp],

6.5 <tp<7.0, fitinterpol[18, 19, 6.5,

-

-0, tpl,

T.0<tp<7.5, fitinterpol[19, 20, 7.

=]
-

-5, tpl,

@

T7T.5<tp<B8.0, fitinterpol[20, 21, 7.5, 8.0, tp],

)

8.0 ctp <B8.5, fitinterpol[21, 22, 8.0, 8.5, tp],

8.5 <tp < 9.0, fitinterpol[22, 23, 8.5,

w

.0, tp],

9.0 <tp<9.5, fitinterpol[23, 24, 9.0,
1:

w

.5, tp], _, Message[f::boole, ba]]

(#I+)

TPIobs[ba_] := Module[{tp = ba}, Which[ 3 s tp < 4, fitinterpol[25, 26, 3, 4, tp],

4<tp <5, fitinterpol[26, 27, 4, 5, tp],

5<tp«<5.5, fitinterpel[27, 28, 5, 5.5, tp],

5.5<tp<6.0, fitinterpol[28, 29, 5.5, 6.0, tp],

o»

6.0 <tp< 6.5, fitinterpol[29, 30, 6.0, 6.5, tp],

6.5<tp<7.0, fitinterpol[30, 31, 6.5,

-

-0, tp],

7.0 <tp<7.5, fitinterpol[31, 32, 7.0,

-

-5, tpl,

7.5 <tp< 8.0, fitinterpol[32, 33, 7.5,

@

.0, tpl,

=

8.0 <tp<B8.5, fitinterpcl[33, 34, 8.0, 8.5, tp],

8.5<tp<9.0, fitinterpol[34, 35, 8.5,

w

.0, tp],

]

9.0 <tp<9.5, fitinterpol[35, 36, 9.0, 9.5, tp], _, Message[f::bcole, ba]]

E.2.3 Sub-rotina Vink

Usando as receitas de taxas de perda de massa de Vink et al (2000), con-
forme a Tett do tipo espectral e classe de luminosidade da estrela, a rotina a seguir

ir4 calcular a taxa de perda de massa respectiva, log;, M:



Subrotina Vink

Lest[k_] := 10% {*unidades em massas solares=);
logdm[a_, m_, t£_] :=-6.697 + 2.194 Log[10, Lest[a] /10°] -
1.313 Log[10, m/ 30] - 1.226 Log[10, 2.6/2.0] +
0.933 Log[10, £/ 40000] - 10.92 (Log[10, £/ 40000] jau
(#t - Kelvin,a - luminosidade solar,m - massa solars)

Fvinck[c_] := Module[{c0 = ¢, velocl = 2.6, veloc2 = 1.3, x},

(#30000< Tpzz =50000w)
di[x_] := -6.697 + 2.194 Log[10, (10 (Te=seressionlx(2111}) [10%] -
1.313Log (10, ToExpression[x[[4]]] /30] - 1.226 Log[10, velocl /2.0] +
0.933 Log[10, ToExpression[x[[1]]] / 40000] -
10.92 (Log[10, ToExpression[x[[1]]] / 40000] }%;

(#15000% T,re < 225004)
42(x_] = -6.688+ 2,2101..:»;[10, (lotmzxprunan[:[[ﬂ]]l}/105] -

1.339 Log[10, ToExpression[x[[4]]] /30] - 1.601 Log[10, veloc2 /2.0] +
1.07 Log[10, ToExpression[x[[1]]] /20000] ;

If[ 27500 « ToExpression[c0[[1]]] <50000, d1[e0] .
If[ 12500 < ToExpression[e0[[1]]] = 22500,

d2[e0], "Nao foi possivel determinar"”
1

]:

E.2.4 Sub-rotina velocidade de escape

Subrotina VELOC escape

Msol = QuantityMagnitude [StarData ["Sun", "Mass"]] ;
G = QuantityMagnitude @UnitConvert [Quantity ["GravitationalConstant "]] «10* (3)
VelocLuz = QuantityMagnitude @UnitConvert [Quantity ["SpeadOfLight"]] #10% (2)
Lsol = QuantityMagnitude [StarData["Sun", "Luminosity"]]#10" ; («cgs+)

Rsol = QuantityMagnitude [StarData ["Sun", "Radius"]]

*SIx)

Vesc[M_, Llog_, R_, T ] := Mcdule[(Res:rela = R, Llogest = Llog, Mest = M, Temp = T, sigmae (+Lammer

Which[ Temp < 30000 , sigmae = 0.31,
30000 < Temp < 35000, sigmae = 0.32,
35000 < Temp , sigmae = 0.34 (+Lamer & Leither

1:

Lestrela = 10 ®9%*% (, [unidades de luminosidade lar]+) wLsol *Cgse) ;

Restr = Restrela sRsol «10%® (vcgss);
Mestrela = Mest =Msol *10% (+cgss+);

T = (sigmae Lestrela/ (4 m G Mestrela »VelocLuz));
Vescap = Simplify [ (2G *Mestrela = (1-t)/ (Restr)) ] (-
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E.2.5 Subrotina Velocidade Terminal - Ve

Subrotina VELOCIDADE TERMINAL
Interpolagéo linear do valor de a

fterm = Interpolation[{{50000, 2.5}, {25000, 2.5}, {10000, 1.0}}
(#Bbbot, 1982+), InterpolationOrder - 1];
Plot[fterm[x], {x, 10000, 60000}]

35F
S
30 ‘“‘-\
\
25 / x\
aof i
15
20000 30000 40000 50000 50000
Rotina da relagao Vo, = @ Vesoap
Vterm[temp_, v_] := Module[{a = temp, Velocescap = v},

ft = fterm[a];

vterm = £t » Velocescap
1: (+*cgs+) (+«Vescap [cm/seg]+)

E.2.6 Sub-rotina Poténcia de Vento

Subretina POTENCIA

MSel = QuantityMagnitude [StarData["Sun", "Mass"]] + 10? (xogs+) ;
Ano = QuantityMagnitude [ UnitConvert[Quantity[l, "Year"], "Seconds"]]
(xogs«);
Pw[v_, LogTaxM_] := Moclule[ {LogdM = LogTaxM, Velocterm = v, dm},
dm = MSol = 10°¥™ /Ano (xcgss);
pw= (1/2) = dmnvelocterm’] H

(*cgs«) (xergs/segs)



E.2.7 Codigo final

Codigo Final

webda

(#Inicioc do Documento )
data = DateString[]:
Str2 = OpenRead|
"C:4\Users) \decicco) \SkyDrive\\Documentos' \ProjetoFinal\\Tabelas\ \GoscTabela_filtrada modificada,
csv", BinaryFormat -+ True]
$streaml =
CpenWrite|"C;\\Users\\decicea\\SkyDrive\ \Decumentos \Prejeterinali\Tabelas \DataWindEnezrg_" <>
If[SHotebooks, FileBaseName [FileNameTake [ToString [NotebsokFilatamsa []]]] .
FileBaseN: [Fil ke [ToString[$InputFileNama[]]]]] <» . tsv", BinaryFormat <+ Trua] :

WriteString[fatreaml, "«Inicio do programa em (Running Begun): = <=
ToString[data] <» "\nin sResultados Webda:\n\nhnx+"];
WriteString[fstreaml, "Estrela\tTipe Espectrall\tTipe Lum\t\t\t Teérice\tUbservacicnal\tlog dM/dt
Tesrics\tLog dM/dt Obsesvasienal\tVelecidade Escape Tedrisa [em/seg]\tVelscidade
Escape Observacional [cm/seg]\t¥elocidade Terminal Observacional [cm/seq]\tPotencia
do Vento Estela tedrica [ergs/seg])t Potencia do Vente Eatelar cbservaciocnal

[ergs/seq] \tParalax\tCocrd. Galatic, (long, lat}\tDistancia [parses] "] :

Sstream? = openWeite["C:\\Users)\deciceo\\SkyDrive\ \Docusentsos\\ProjetoFinal\\Tabelas) \DataWind " <5
If[5Motebooks, FilaBasalame [FilaNameTake[ToString[NotebookFilaNama([]]]],
FileBaseName[FileNameTake [ToString[$InputFileName[]]]]] <> ".dat", BinaryFormat -+ True]

Da|
str3 = ReadLine [8tr2];
=z » ToExpression [
StringcCases [StringTrim@stringsplit[sted, ", "], ("0") ~~ x ! NumberString + =] [[€]1][[
1111+
(#*separagdo da numeragido do tipo espectrals)
& = StringTrimeStringSplit[st=3, »,"1[[7]]:
(#*Separagac do tipo de luminosidades)
q = StringTrim@StringSplit[ste3, ", "][[1]]; (+Nome da estrelas)
coord = StringTrimestringsplit(str3, . *1[[9 ;; 10]];
(#coordenadas galaticas+)
prlx = ToExpression [stringTrimesStringSplit[stz3, *,~1[[3]1]];
(*paralaxes estelaress)
(#Conversao em parsecs)
distparsec = 1./ (0.001 « prlx) ;

Iff[3<z = 9.5, Flum[a],

z = "Spectral Type >9.5";

a = "Spactral Type >9.5";

c = "Spectral Type >9.5";
cob = "Spectral Type >9.5";
d = "Spectral Type >9.5";
dob = "Spectral Type »>9%.5";
vteor = "Spectral Type 9.5";
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vobs = "Spectral Type »>9.5";
vtarmtec = "Spactral Type >9.5";
vtermobs = “Spectral Type >9.5%;
pwteor = "Spectral Type >9.5";
pwobs = "Spectral Type >9.5";
prlx = "Spectral Type >9.5";
coord = "Spectral Type >9.5";
distparsec = "Spectral Type >%.5";
cor = "Spectral Type »>9.5"

1

corlTeor = If [cor = "sem determinacgdc" || cor == "Spectral Type >92.5",
"sem determinagio ", starColorPlot[ToExpression[cer]]]:

Print["\n\nsssessesnss/ /0] ]/ farsanrsannrssin”, "Estrals:", q,
"\nTipo Espactral:”, =z, "\nTipe lLum:", " - ", a, "\n", dlu, "\nParametzos:",
" Tedrice - ", &, "s+» Obeervacional - ", cab, "\nse+s Log dM/dt Tedriea @ =, d,
"\neax Log dM/dt Observacicnal; *, dob, "\nVelcocidade Escape Tedrica [cm/seg]: ", vieor,
"\nVelocidade Escape Observacicnal [cm/seg]:". wobs, "\nVelocidade Terminal Tedérica [cm/seg]”,
vtermtes, "\nVelocidade Terminal Ohservacional [em/seg]:",

vtermobs, “\nPotencia do Vente Estela teérica [erga/seq]: *, pwheor,

"\nPotencia do Vents Estelar absarvacional [ergs/seg]: ", pwabs,
"\nParalax ;: ", prlx, "\nioord. Galatic. {long, lat}:", coozd,
"\nDistancia [parsec] : ", distparsec, "\nCor Teérica da Estrela: ", corlTecr]:

WriteString[$streaml, "\n", g, "\t", FortranForm([z], "\t", a, "\£\tht", d1, "\t", FortranForm[d], "\t",
FortranForm[deb] , "\t", PortranForm[wkeor], "\&", FortranForm[voba], "\t", FortranForm|[vkermtes],
"\t", FortranForm[vtermcbs], "\t", FortranForm[pwteor], "\t", FortranForm[pwobs], “\t",
FortranForm[prlx], "\t", esord[[1]], "\t", eserd[[2]], "\t", FortranForm|distparsec]]:

WriteString[$streami, FertranForm|vtermtec], "\t", FortranForm[vtermobs],
"\t", FortranForm[pwteor], "\t", FortranForm[pwobs], "\t", FortranForm[prlx],
“\t*, coord[[1]], "\t*, coozd[[2]]., “\t", Fortranform[distpazsec], "\n"]:

Clear[a, ¢, =, g, cob, dlu, d, deb, cor, corlTecr, coord, wteor, wtermteo,
vtarmcbs, vobs, pwtecr, pwobs, pw, vterm, Vescap, Cinterpel, Ci, prlx, distparsec]:
, {423)

WriteString[$streaml, "s+\n\n Running concluded: " <
ToString[DateString[]] <> "\n\n Machine Address, System and version: \n" <>
TeString [{Machinehddresses] <> "\n" <> ToString[§Syatem] <> " ~ <> TeString[$Version] <»
"\n Machine name: " «<» ToString[§MachineName] <> "\n User: " <» ToString[$UserName] <»
If[$Netebocks, ToString(~ using notebook interface, from ") <> ToString|NotebookFileName(]],
ToString[" using text interface from "] <> ToString[$InputFileMame[]]17;

Close[$streaml];
Close[str2];
Close[$stream2] ;
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ABBOTT

Export ["C:\\Users\decicoo\\SkyDrive\\Documentos \\ProjetoFinal \\Tabelas\\TabAbbott . cav ",
Import["C:\\Users)\desicoo\\SkyDrive\\Documentos \\ProjetoFinal Y\Tabelas’ \TabAbbott .xle", "Data”™] [[2 ;:]1]1]:

{«+Inicic do Documento )
data = DateString []:

ated = openfesd [*¢:\\Usess|\decices)\Skybsivel " 13\ Tabelasy _limpo.cav®, BinasyFozmat - Trus];
Sstreaml =
OpsnMeits[*C: )\ Ueesa ) \decleca) i \Wrzej A\ Tabulas _abhot® o>
e[ ¥i [t MatabaskiiLakiana[]]]], ¥i e Lestama(]]]]] <> ¥ cEve, +Prua];

Hritaftring[$atzenml, "sinicia do programs s [Runeicg Degan|: "> ®oltring[data] < "inin sResultsdos Abbot:ialatass"];
WeitsString[Satreaml,

*Estrela\tTipc EspectralitTips lumit\tht Tedrico\tChesrvacisnslitlog dM/dt Tesrice\tlog dM/dt Ohssrvacicnal\tVelocidads Racape Teirica [on/seg]it¥elssidade Escaps Cbsscvacional
4o Vento Estala teorics [ecge/seg]\t Potencis do Vento Datelar obsecvacicoal [erge/seg)\tParalasitooasd.,

[omi weg] Terminal [om amg ] £y

Galatic, {lsng, lat}\tDistancia [parsea] "

Deof

Cleac[a, ¢, &, 4, cob, aa, d, deb, cox, coslfece, vieor, viermtas, viermobs, vobs, pwiecs, pwobs, pw, viesn, Vescap, Cinterpel, €, pels, distpacsec, 41])
ated » Raadline [sted]
en ion [String *IET, ety == x : NumberString - x]];
z = zpp ¢

(+separagic da numeracSs do tipe espestrala)
a=8tri [ tefoted, * *T[[T]], {"0"] ~~ HumherString ~- sx : (7I" | "II" | "III" | "IV" | "V") .. = =]
a=app; («precisa ver porque ainda sai como listas)
(+Ssparagac do tipe de luminozidade )

q = stringTrimestringsplicistsd; =, "1 [[1]]; (sNome da estrelas)
ocord = BeringPriméStringdplitistez, =, *1[[2 ;; 3)]: (scoordenadas galaticas«)
prlx = ien [ [serd, = 1[[4]]]; (+paralaxes estelarss«)

{*Conversao em parsecs)
If[ HumberQ[prix], di = 1,/ (0,001 +prix), diatp = "sam inacko"];
If[a=={},a="sem determinacio" a];

If[3sz 5 9.5, Flum([a],

2 = "Spectral Type >9.5";

a = "Spectral Type »9.5%;

& = "Spectral Type >9.5%:

cob = "Spectral Type »3.57;

d = "Spactral Type »9.5";

dob = "Spectral Type »8.5";
vteor = "Spectral Type 9.5";
wvobs = "Spactral Type >9.5";
vtermtec = "Spectral Type »5.5%;
vtermobs = “"Spectral Type »8.5%;
pwteor = "Spectral Type >3.5%;
pwobe = “"Spectral Type »>8.57;
prlx = "Spectzal Type >9.5";
coord = "Spectral Type »>9.57;
distparses = "Spectral Type >9.5";
cor = "Spectral Type »>9.5"

17

eorlTeor = If[cor = "sem determinagio", cor, starColorPlot [ToExpression [cer]]];

44 Obsacvasional - ",
s wtmar, “\nvelocidade Esceps Obwecvecional [on/meg]:®,

nag)t *, puzear,

"ha", aa, "\aPiramateos:®,  Takries - ',

"iatre

. 4, "\nTips Rapectesl: UinTips Lum:t, " - Y,

B

Print["ininess
cob, *hases Log dM/de Tedrlos o %, d, "iness Log Mide icnal: %, dab, *ynvelecidade Escepn Teérice [onfoeg):
L [eminwg]:", veevmsba, "inBotancia do Vents Estels tmirica [mrg

wabm, "\nValacidade Terminal Tedrice [cafeeg|", wtermtea, * 5 Tarminal
facge/eeg]: *, pwabs, "\ePazalax i ", prix, "\aCoord, Galastic, [{iceg, lat}:", coced, "\nDistancia [pacsec] : =, distpecsss,

laz chaarvazional

*\nFotancis do Vento I

“\ntor Tetrica ds Estrela: ¥, coriTear):

 PRAT ¢ TVET 1 NETS 1, mhET,

WriteString[$streaml, "\n", @, "\t", YortranForm[z], Tit", a, "\tititT, di, "
", putaor], T\t pwabe], *\t", » "NEY, aoord [[1]], "AE%, ccord [[2]], "\E", FortranForm(distparses]]

1, et tarmobs

o (2348

MeitaString [Satzeaml, "su'nin Runnlng concluded: " <> YoString [Datestzing[]] <& "\nin Machine Addswss, System and wersisa: \a® <>
" fesTaString[$Versisn] ¢ "\n Machine name: "¢ ToSteing[$MachineNams] <3 "\ Usar: * <> TeString[SUssciane] <>

1£[#Hotakooks, Tabtring[® using noksbock frem "] o> H ilaMena{]], ing" uring texk Exom *] i ilaHana[]]]]

Close[§streaml];
Close[sts2];
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E.3 Etapa 3

E.3.1 Cbddigo para elaboracdo de Mapas de
Contorno

Os mapas de contorno utilizados nessa monografia utilizam os pacotes do
programa Mathematica, para esta finalidade. O comando principal utilizado é Lis-
tDensityPlot, que basicamente coleta os valores (z), em cada ponto (X, y), e desenha
linhas de contorno unindo valores iguais, em escalas determinadas pelo usuario. E,
ato continuo, colore conforme o adensamento de pontos nas regides do plot, e 0os

valores z associados.

Framed [Show [ListDensityPlet [mapdades3 , PlotRange - {{-3000, 3000}, {-3000, 3000)}}, PerformanceGoal - "(uality”, InterpolationOrder -1,
MaxPFlotPoints -+ 200, PlotLegends -+ Automatic , ColorFunction -» "TemperatureMap ", Mesh —+ 10, MeshFunctiens —+ {Functien[{x, ¥, =}, =]},
MeshStyle + Directive [Dashed , Gray], PlotTheme -> "Web", g m
FrameLabel - {{None, Hone}, (" long galactica (°)", Style["Mapa de Contorne & Densidade em sscala de cor de temperatura®™, 12, "Panel"]}},
Frame -+ True, FrameTicks - {{{{0, 180 "}}, {{0, 0 "}}},

({0, 270 ®}}, {{0, 90 ®}}}}, Ticks = {{0, 1000, 2000}, {0, 1000, 2000}},
Epilog - { Arrowheads [Medium], Arrow [{{2800, 0}, {2900, 0}}], Arrowheads [{-.01, .01}], Arrow [{{-2900, -2850}, {-1900, -2850}}],
Line[{{-2900, -2900}, {-2900, -2800}}], Line [{{-1900, -2800}, {-1900, -2900}}],
Text["1 kpe ", {-24B0, -2840}, {-1, -1}], Rotate[Text["Centro da Via Lactes ", {2680, 0}, {0, 0}], 90 Degree]}, ImageSize - €00
1, ListPlot [{{0, 0}}, PlotMarkers — {
{Graphics [ {Black, Disk[{0, 0}, 1]}], 0.008}}], ListPlot [mapdados3 [[All, {1, 2}]], PlotStyle = {Red, PointSize [0.005]}1].
FrameMargina - 20]
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APENDICE F

F.1 Mapas de Contorno

Um mapa de contorno é definido como um grafico cujos pontos constantes
sao ligados através de linhas de nivel formando curvas de contorno (Stewart 2006).
As curvas de nivel sdo funcdes do tipo f(x,y) = k, onde k € uma constante. Ou seja,

a curva de nivel mostra onde o gréfico tem valor k.

O mapa de contorno essencialmente fornece um “mapa topografico” de
uma funcdo, ou um conjunto de nimeros que seguem uma determinada distribuicao.
Logo abaixo, representamos o contorno de uma funcéo plotada usando o programa

Mathematica, conjugado com cores*?, que variam conforme os niveis das curvas.

-2 -1 0 1 2

Figura 22.: Contorno da funcao sin xsiny, na
regido -2 <x<2e—-2<y<2

49 Na linguagem de programacado Mathematica o padrdo usado para cores de densidade, com valores
maiores correspondem a matizes mais claros.
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F.1.1 Mapas Testes

Objetivando demonstrar a eficacia dos contornos elaborados pelo Mathe-
matica, nos fizemos distribuicdes aleatdrias seguindo o padrao de uma gaussiana 2

D, do tipo:

xomy). (o,
Zsz 2 O'yz

Onde A é o fator de normalizacéo, permitindo que o volume dessa distri-

-
f(x,y)=Ae<

buicdo seja igual 1. Os simbolos x, e y, representam médias, em torno das quais 0s
pontos séo espalhados conforme o . No caso desses mapas-testes, o, e 0, S30 as
medidas de espalhamento em torno das médias, considerando valores de ¢, = 0,=

y
100.

Assim, foram elaborados dois mapas de contorno testes, simulando de
uma a duas gaussianas, onde também conjugamos densidade de cores para facilitar
a compreenséo das escalas de contorno. Ficando, dessa forma, demonstrado a forga
do método de contorno empregado na elaboracdo de mapas de contornos de ener-

gia.

F.1.2 Uma Gaussiana

No mapa de contorno a seguir, figura 14, usamos a distribuicdo gaussiana
2D, onde x,ey, =0 e o, = g, =100. Os valores de distribuicdo correspondem a
pontos distribuidos conforme os sigmas acima. Podemos considerar que a distribui-

¢éo se daria numa escala de parsec, tendo o Sol como origem em (0,0).
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Mapa de Contorno e Densidade em escala de cor de temperatura _ag

200

100 -

100

200

300

300 200 100 ul 100 200

Figura 23 : Mostra o mapa de contorno de uma distribuicdo gaussiana em 2D, com o, = g, = 100.
A escala de temperatura representa a densidade de valores seguindo os intervalos do contorno

F.1.3 Duas Gaussianas

Usando a mesma metodologia da subsecao anterior, 0 mapa de contorno
construido aqui (figura 15) é feito a partir do entrelacamento de distribui¢cdo de pontos
de cada uma das gaussianas, ambas 2D e o, = g, = 100, uma gaussiana tem
Xo,1 € Yo1 = 0, e aoutra gaussiana tem x,, = 200 e y,, = 245 . Nota-se que 0s con-

tornos vao se deformando, acompanhando as curvas de niveis de iguais valores.
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-200

-400

Figura 24: Mostra o mapa de contorno de duas distribuicbes gaussianas em 2D, com o, = 7, = 100,
a escala de temperatura representa a densidade de valores seguindo os intervalos do contorno.
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