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Resumo

Estrelas T Tauri classicas (ETTCs) sao estrelas jovens de baixa massa (M, < 2 Mg),
com idades estimadas entre 10° - 107 anos, ainda em processo de formacdo, e varidveis.
Neste trabalho, analisamos séries temporais de espectros de 54 ETTCs, com variabilidade
fotométrica dominada por manchas quentes, pertencentes ao aglomerado jovem NGC 2264
(~ 3 Myr). Temos como objetivo verificar se estrelas cuja variabilidade é dominada pela
acrecao poderiam ser a causa da dispersao de ~ 1 — 2 dex observada na relagdo entre taxa
de acrecao de massa e massa estelar, que ainda nao ¢é explicada na literatura. Inicialmente,
removemos toda a contaminagao nebular presente nos espectros das estrelas. Em seguida,
normalizamos os espectros, e calculamos a taxa de acrecdo de massa, através do fluxo
da linha de emissao de Ha. Utilizamos em nossos calculos a distancia média mais atual
do aglomerado (722 + 2 pc), obtida com os dados do satélite Gaia. Nossos resultados
apontaram para uma variabilidade média da taxa de acre¢do de massa de 0,4 dex em escala
de dias, com apenas 7,4% de nossas estrelas possuindo uma variabilidade maior do que 1
dex em escala de dias, dentro do limite da dispersao da taxa de acre¢cdo de massa em funcao
da massa levantada pela literatura. Ao compararmos os resultados obtidos com a nossa
amostra, constituida por estrelas cuja variabilidade é dominada pela acre¢ao, com amostras
de ETTCs em outros trabalhos da literatura que apresentam variabilidades por diversos
processos (acregao, ocultagdo por poeira, manchas frias), verificamos que a porcentagem de
estrelas com alta variabilidade é maior na nossa amostra. Esse resultado indica que, apesar
da variabilidade do processo de acrecao nao explicar toda a dispersao de taxa de acrecao
de massa por massa observada, podemos dizer que ela tem uma contribuicao importante

nesta dispersao.

Palavras-chave: Formacao estelar, Estrelas T Tauri Classicas, Acrecao, NGC 2264, Taxa

de acrecao de massa.



Abstract

Classical T Tauri stars (CTTS) are low-mass young stars (M, < 2 My), with estimated
ages between 10° - 107 years, still in the process of formation, and variable. In this work, we
analyzed time series spectral data of 54 CTTS with photometric variability dominated by
hot spots, in the young cluster NGC 2264 (~ 3 Myr). Our goal was to investigate whether
stars with accretion-dominated variability could be responsible for the observed spread of
~ 1 —2 dex in the mass accretion rate vs. stellar mass relation, which remains unexplained
in the literature. First, we removed all nebular contamination from the stellar spectra. We
then normalized the spectra and calculated the mass accretion rate using the Ha emission
line flux. For our calculations, we adopted the most up-to-date average distance to the
cluster (722 £ 2 pc), obtained from Gaia satellite data. Our results revealed an average
mass accretion rate variability of 0.4 dex on day timescales, with only 7.4% of our stars
exhibiting day-scale variability greater than 1 dex, within the range of the mass-dependent
accretion rate dispersion reported in the literature. When comparing our results from
a sample of accretion-dominated CTTS, with literature samples where variability arises
from different processes (accretion, occultation by dust, cold spots), we found that our
sample had a higher percentage of stars with strong variability. This suggests that while
accretion variability alone cannot fully explain all the observed mass-dependent dispersion

in accretion rates, it plays a significant role in contributing to this dispersion.

Keywords: Star foration, Classical T Tauri Stars, Accretion, NGC 2264, Mass accretion

rate.
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1 Introducao

Desde os estudos sobre a dindmica dos corpos celestes com a lei da gravitagao,
presentes nas obras de Isaac Newton no século XVII, outros pensadores buscaram explicar
os movimentos destes corpos no sistema solar, como, por exemplo, a rotacao dos planetas
em um mesmo plano de érbita e de forma quase circular. Na busca pela origem desses
movimentos, pensadores foram levados a teorizar sobre o inicio do nosso sistema solar.
Um dos conceitos mais destacaveis foi o da “nebulosa primitiva”, idealizada no século
XVIII por Emanuel Swedenborg e aprimorada por Immanuel Kant e Pierre-Simon Laplace.
Foi Laplace, no século XIX, que procurou aplicar o conceito de “nebulosa primitiva”
unicamente ao sistema solar e ndo a todo o universo, como dizia Kant. Segundo Laplace,
a nebulosa primitiva contrai-se sob efeito da prépria gravidade, tornando-se esférica, e por
causa de sua alta velocidade de rotagao equatorial, anéis de matéria formam-se inimeras
vezes a partir desta porc¢ao, individualizam-se e condensam, dando origem aos planetas e
seus satélites. O cenério de Laplace perdurou por um bom tempo, até que inconsisténcias
fossem apontadas durante o século XIX, como por exemplo, a dificuldade de criar planetas
através da condensacao espontanea desses anéis de gas, uma vez que se dispersariam ao
invés de contrair em um planeta (Aitken| [1906). Durante o século XX, pesquisadores
buscaram salvar o modelo que Laplace havia criado. Alguns até cogitavam que os planetas
teriam se formado depois do Sol, algo que caiu por terra apds datagoes de materiais

presentes em meteoritos indicarem que tanto nossa estrela quanto os planetas se formaram

em um mesmo periodo de tempo (Pacheco, [2020).

Atualmente, sabemos que as estrelas semelhantes ao nosso Sol, ou seja, de baixa

massa, possuem um processo evolutivo como ilustrado na Fig.

Prestellar Submm Infrared Accreting Pre Main Non-Accreting Pre Young Planetary
Core Protostar Protostar Sequence Star Main Sequence Star System
. @@ ‘ ( 9] >
e
10,000 A A 100 AU 50 AU
30 000 AV
(o221} . Iy "
- <01 M 0.44~1 M T ~ 1~2 Myr >10 Myr
e B (17

References: Lada (1987 1AUS,115,1), Andre et al. (1993 ApJ406,122), Evans et al. (2009 Ap3s, 181, 321) Dunham et al. (2014 PPVI PrPIAconf 195)
Figure modified from Persson (2014) - Cartoon credits: Julia Roquette @ |p>as part of the NEMESNSIS project

Figura 1 — Ilustracao da evolucao de uma estrela de baixa massa até a sequéncia principal.
Figura adaptada de Julia Roquette.
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A evolugao parte de nuvens moleculares que, ao passarem por um processo de
instabilidade gravitacional, sdo levadas a colapsar em fragmentos menores (Larson, [2003)).
Esses fragmentos podem se tornar instaveis e colapsar. Um nticleo denso de gas quente é
criado no centro dos fragmentos, dando origem ao que chamamos de proto-estrela assim
que atingir o equilibrio hidrostatico. O material em torno da proto-estrela continua a
acretar em direcao a ela, aumentando sua massa. Por conservacao do momento angular,
advindo da nuvem que deu origem a proto-estrela, um disco de gas e poeira forma-se em
torno dela, e entao, parte do material desse disco é acretado na proto-estrela através da
magnetosfera estelar, enquanto outra parte é ejetada na forma de ventos e jatos colimados
(Bouvier et al 2007a)). Durante a fase embebida em material circunstelar, a proto-estrela
fica oculta no 6tico devido ao denso envoltério de gas e poeira a sua volta, que impede a
luz visivel de escapar. No estagio inicial de formacgao, a proto-estrela ejeta uma grande
quantidade de material de seu disco, que dissipa-se com o tempo. Essas eje¢oes, em forma
de ventos e jatos colimados pelo campo magnético e a rotagao do sistema, colidem com
o material a sua volta, empurrando-o para longe do sistema disco-estrela. Os choques
de material ejetado com o gas da nebulosa fazem com que o gas aquecido emita, dando
origem a arcos luminosos, que sao chamados de objetos Herbig-Haro, comuns em regioes de
formacao estelar. Ao dissipar o envoltério a sua volta, a estrela no centro torna-se visivel
na faixa do 6tico, e da inicio a sua fase pré-sequéncia principal, descrita no diagrama

Hertzsprung-Russel (HR) Fig. [2| pelas trilhas evolutivas.

\
10,000 = N\ 100Rg™ —
\ -.,-.
~
\ a,
. 100 } \3M@ - ~ L]
o N
E] ~
E \ u,
2 ~ ~ -
2 e ~
2 01 Ro sun N 0.3M
< N
E ~ ~
- \
0.01
~
~
~
0.0001 —
| | |
30,000 10,000 6000 3000

Surface temperature (K)

| ol NERNARNEENGENIS M |

Spectral classification

Figura 2 — Diagrama HR com trilhas evolutivas na pré-sequéncia principal com estrelas de
massas 0,3, 1 e 3 massas solares. As setas indicam o sentido do deslocamento
das estrelas no diagrama HR. Figura retirada de |Chaisson e McMillan| (2014).
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O disco permanece em torno da estrela ainda por alguns milhdes de anos, podendo
dar origem a planetas e satélites naturais. A estrela continua sua contracao até ser capaz

de realizar fusdao de hidrogénio em hélio no niicleo e entrar na fase de sequéncia principal.

De forma a sintetizar a evolugdo de estrelas jovens, (1987) introduziu um
esquema de classificacdo para os estdagios de evolucao desses objetos até sua chegada a

sequéncia principal. A classificacdo proposta baseia-se na forma da distribuicao de energia

espectral (DEE) desses objetos. Alguns anos depois, no estudo de |Andre e Montmerle,
(1994)), a classificacao foi ampliada, de forma a incluir objetos bastante embebidos em

nuvens moleculares (classe 0). A classificagao estd ilustrada na Fig. |3| e listada abaixo com

suas principais caracteristicas ligadas as fases evolutivas do sistema disco-estrela:

Accreti re Mai Non-Accreting Pre
Sequence Star Main Sequence Star
Class 0 Class | Class 11 Class 111
(protostar) (protostar) (thick disk) (thin disk)

70 K < Ty, < 650 K 650 K < Ty,< 3000 K Tyo 3000 K

l \\ % Y ' I ; I
77 A\

—

photosphere

log AF(A)
log AF(A)
log AF(A)

core

log AF(A) §

100

1 10 100 1000 1 10 100 1000 10 100¢

Alpm) Alpm) Apm)

References: Lada (1987 1AUS,115,1), Andre et al. (1993 Ap2,406,122), Evans et al. (2009 ApJs, 181, 321 ) Dunham et al. (2014 PPVI prpl.conf 195)
Figure modified from Persson (2014) - Cartoon credits: Julia Roquette @ |p> as part of the NIERAIESNES project

Figura 3 — Acima da linha do tempo estao ilustrados os estagios evolutivos para uma
estrela de baixa massa e seu disco de acrecao. Abaixo da linha do tempo, estao
os distribui¢oes de energia espectral do objeto em fun¢do do comprimento de
onda. Figura adaptada de Julia Roquette.

Classe 0 (idades estimadas em ~ 10% anos) - O nicleo central comega seu colapso,
e assim que atinge o equilibrio hidrostatico, torna-se uma proto-estrela, ainda bastante
embebida e apresentando um pico de emissao na faixa do sub-milimetro. Jatos altamente

colimados sao impulsionados durante essa fase.

Classe I (idades estimadas em ~ 10° anos) - Proto-estrela com pico de emissao na

faixa do infravermelho distante. Os jatos nao estao tao colimados como na fase anterior.

Classe II (idades estimadas entre 10° - 107 anos) - Objetos estelares conhecidos
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como estrelas T Tauri classicas (ETTCs), agora ja visiveis no 6tico. Elas ja podem ser
localizadas em trilhas evolutivas no diagrama HR. A espessura do disco de acregao é
pequena em relagdo ao seu raio e a atividade de jatos sofreu uma diminui¢do. Como
mostrado na Fig. 3] a DEE do objeto ilustra uma soma de emissoes entre a fotosfera
estelar e um excesso de emissao pela presenca do disco (infravermelho) e pela acrecao do

gas do disco (UV e 6ptico).

Classe III - O objeto estelar no centro nao possui um excesso significativo de
emissao no infravermelho, e é chamado de estrela T Tauri de linha fraca (ETTFs). A
acrecao cessou e o disco, agora anémico, esta quase se extinguindo. Sua DEE corresponde
a um corpo negro simples, com pouca emissao por parte do disco, se ainda existir. O
desaparecimento do disco em torno da estrela, em relagao a fase evolutiva anterior, pode
ser devido a acrecao de seu material em direcao a estrela, a ejecao de material para longe

do sistema disco-estrela e a formagdo de um sistema planetario.

1.1 Estrelas TTauri

Neste trabalho, estudaremos ETTCs, pois buscamos o célculo da taxa de acrecao
de massa (Sec, e para isso, a estrela precisa ter acrecao. Estrelas T Tauri classicas sao
estrelas jovens de baixa massa (0,2 - 2 My), tipo espectral entre F e M, classificadas como
classe II, com idades estimadas entre 10 - 107 anos e ainda em processo de formacao.
Como nao sao capazes de produzir energia através de fusdo nuclear, encontram-se na fase
de pré-sequencia principal (Bouvier et al. 2007b) e, por serem opticamente visiveis, ja
podem ser localizadas no diagrama HR. ETTCs apresentam um excesso de emissao do
UV ao radio. Excessos estes que sao explicados pela presenca de um disco circunstelar, no
que tange ao infravermelho e o radio, e também pela acrecao do gas do disco em direcao
a estrela, do UV ao 6tico (Hartmann, 2005). Tais estrelas também possuem emissao de
raios-X, podendo ser produzida no choque de acre¢ao, ou pela intensa atividade coronal
dos objetos, em emissao térmica do gas altamente aquecido por eventos de reconexao
magnética (Hartmann et al., 2016)). Os espectros das ETTCs possuem linhas largas de
emissao, como por exemplo as linhas da série de Balmer do hidrogénio, que podem exibir

absorgoes desviadas para o vermelho ou para o azul.

1.1.1 Modelo de acrecao magnetosférica

Para explicar as principais caracteristicas observadas das estrelas T Tauri classicas,
utiliza-se o modelo de acre¢ao magnetosférica (Hartmann et al. [1994; |Muzerolle et al.,
1998; [Shu et al.; [1994). De acordo com ele, ETTCs possuem campos magnéticos intensos na
ordem de kG (Johns-Krull, 2007) que truncam o disco de acregao, gerando uma cavidade

magnetosférica (Fig. [). O material ionizado do disco segue as linhas do campo magnético,
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sendo parte ejetado em ventos, e parte acretado formando funis de acrecdo. Quando o gas
em acrecao atinge a estrela, gera uma regiao de choque e uma mancha quente na superficie

estelar.

Magnetic field

Low velocity
disk wind

Disk wind/jet

Accretion shock

Inner hot
Inner dust wall Dusty disk
gas disk Re

g
,
Hot continuum

emission H

Figura 4 — Visao esquematica do modelo de acregdo magnetosférica para uma ETTC. As
linhas vermelhas representam o campo magnético estelar, e as setas pretas
descrevem o sentido do movimento do gas sendo ejetado em ventos de disco
e acretado ao longo de funis de acre¢ao. Figura adaptada de Hartmann et al.

(2010)

A mancha quente na superficie da estrela, que resulta do choque de acregao, possui
uma temperatura maior do que a da fotosfera da estrela. Quando uma mancha quente esta
na nossa linha de visada, ela adiciona um fluxo extra ao continuo da estrela, tornando as
linhas de absorgao da fotosfera mais rasas, um efeito chamado de velamento 6tico (Nelissen
et all [2023). O choque de acregao gera emissoes de raios X, no UV e no Gtico. Fétons
originados na mancha quente podem ser absorvidos pelo gas no funil de acrecao, que se
afasta do observador, gerando assim uma absor¢ao no espectro estelar desviada para o
vermelho (Fig. . O material comprimido no funil de acrecao é aquecido e emite, dando
origem a linhas de emissao intensas e alargadas, como as observadas na série de Balmer,
devido as altas velocidades de queda livre desse material em direcao a estrela. Quando os
fétons emitidos pelo funil de acrecao atravessam os ventos de disco, eles sao absorvidos
por atomos com velocidades na nossa dire¢ao e, consequentemente, geram uma absorcao
no espectro observado desviada para o azul (Fig. p). Ventos de disco sdo magneticamente
guiados por linhas do campo magnético, sao colimados e ejetados do sistema na forma de
jatos (Ferreira et al., [2006]).
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Combination profile
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Figura 5 — Diagrama esquematico de perfis de linhas circunstelares de emissao, em diferen-
tes linhas de visada (setas cinzas tracejadas). A figura representa um exemplo
de sistema protoestelar com funis de acregdo, um jato e ventos de disco. Figura

retirada de |Erkal et a1.| (]2022|).
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1.1.2 Regimes de acrecao

Simulagoes de magneto-hidrodindmica (MHD) mostram que ha a possibilidade de
que a acre¢ao ocorra em um regime estavel, através de dois funis de acre¢ao, um em cada
hemisfério, como também que ocorra de maneira instével, gerando varios funis ao redor da
estrela (Kurosawa e Romanoval, 2013; Romanova et al., 2008). As simulagoes

et al., 2009, [2003) levam em conta uma magnetosfera dipolar inclinada em relacdo ao eixo

de rotagao da estrela (Fig. @, que esta alinhado com o eixo de rotagao do disco.

Figura 6 — Simulacao de magneto-hidrodindmica para uma estrela T Tauri classica, onde
[t representa o eixo do campo magnético e () representa o eixo de rotagdo da
estrela. As linhas vermelhas correspondem ao campo magnético da estrela, e
as cores ao redor indicam a densidade em unidades arbitrarias, que aumenta
exponencialmente préoxima da superficie da estrela. Figura retirada do trabalho
de Romanova et al. (2004).

Sem uma inclinagdo entre o eixo de rotagao da estrela e do campo magnético, uma
cortina de acrecao ¢é gerada, favorecendo um regime estavel. Com uma grande inclinacao
entre os eixos (O 2 15°), torna-se favoravel a formacao de dois funis de acregao, uma vez
que a acrecao é favorecida em fases onde o eixo magnético aproxima-se do disco, também

favorecendo um regime estavel. Se a inclinagao entre os eixos for baixa (0 < 15°), o regime

instével ¢é favorecido (Blinova et all [2016).

Outro fator que influencia na instabilidade do sistema é a razao entre o raio de

truncamento (r,, onde a pressao magnética iguala a pressao devido ao material em acrecao
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no disco) e o raio de co-rotagao (e, regido do disco que gira com a mesma velocidade
que a estrela). Se o raio de truncamento ocorrer préximo do raio de co-rotagdo, o regime
sera mais estavel, uma vez que a estrela e o disco naquela regiao giram com uma mesma
velocidade. Se o trucamento for muito interno ao raio de co-rotacao, o regime sera mais
instavel, pois sao regidves do disco que giram mais rapido do que a estrela, favorecendo
uma turbuléncia na parte interna do disco. Se o truncamento for muito externo ao raio
de co-rotagao, sera favorecida a ejecdo de matéria através de ventos, o chamado regime
propelente (Blinova et al., [2016; Romanova et al., 2008)).

E possivel um sistema disco-estrela migrar de um regime de acrecao estével (Fig. EI,
esquerda) para um regime de acregao instavel (Fig. |7} direita), ou vice-versa, a depender de

mudancas na sua taxa de acrecdo de massa ou na intensidade do campo magnético estelar

(Kulkarni e Romanova, 2009). A titulo de exemplo, para um dado campo magnético dipolar,

e consequentemente uma pressao magnética fixa, se por algum motivo a taxa de acrecao
de massa aumentar, ou seja, a pressao devido ao material em acre¢ao no disco aumentar, o
rm serd deslocado para perto da estrela, onde a intensidade do campo magnético é maior,
favorecendo um regime instavel, (1, << re). J& para a situacao contraria, caso a taxa

de acrecao de massa diminua, o r, serd deslocado para longe da estrela, favorecendo um

regime propelente (rpy, >> reop).

Figura 7 — Exemplo de acregdo magnetosférica em regime estavel (esquerda) e regime
instavel (direita). As linhas vermelhas representam o campo magnético da
estrela, e as cores ao redor indicam a densidade em escala logaritmica com
unidades arbitrarias. Figura retirada do trabalho de [Kurosawa e Romanovaj
(2013).

1.1.3 Variabilidade durante a formacao estelar

Uma das caracteristicas marcantes de estrelas jovens é possuir variabilidade tanto

fotométrica quanto espectroscopica, em diferentes comprimentos de onda, magnitudes e
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escalas de tempo (Fischer et al., 2023). Processos fisicos distintos, como acregdo, ocultagao
por poeira, manchas frias, podem ser responsaveis por essas variagoes (Fig. , e, a depender
da estrela, um processo se sobressai ao outro. Neste trabalho, vamos nos concentrar na

variabilidade devido a acrecao.

61 [hour] [day] [week] [month] [year] [decadelgmmicentury] |2
™
5
V2492 Cyg 2
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FU Ori
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I= UX Ori
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Figura 8 — Tipos de variabilidade em objetos estelares jovens, em escala temporal versus
amplitude de variagdo. O azul representa eventos relacionados a acrecao. Em
roxo, é mostrada a variabilidade detectada em longos comprimentos de onda.
O vermelho indica eventos relacionados a extingao. O amarelo representa
fenomenos estelares e, por fim, o verde indica eventos relacionados a sistemas
binarios. Figura retirada de Fischer et al. (2023).

A taxa com que o material do disco, e do envoltério a sua volta, acreta em direcao
a estrela, nao é constante ao longo de sua formagao (Fig. @ Da classe 0 a II, é esperado
que esses objetos passem por diferentes episédios de acregao, moderados (em escala de
horas ou dias) e intensos (em escala de anos, décadas ou séculos). Episédios de acre¢ao
intensos sao esperados nos estagios iniciais de formacgao da estrela. Objetos do tipo FU Ori
(FUors) apresentam acregao eruptiva com enormes magnitudes, e um tempo de decaimento
variando entre décadas e séculos (Fig. [L0)). Objetos do tipo EX Lup (EXors) também

apresentam acregao eruptiva, porém, menores que as FUors, e um tempo de decaimento
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variando entre meses e anos (Fig. . Objetos do tipo V1647 Ori sao aqueles que se

encontram entre as duas categorias anteriores. Esses objetos também apresentam acrecao

eruptiva com grandes magnitudes, porém com um tempo de decaimento maior do que o

tipico para EXors e menor do que o tipico para FUors, variando entre anos e décadas.

Demonstram ainda semelhancas espectrais com o tipo FUor como por exemplo, linhas

de He I em absorcao. Os objetos do tipo V1647 Ori também sao mais embebidos do que

objetos do tipo EXor, assemelhando-se aos objetos do tipo FUor mais jovens nesse aspecto
(Fischer et al., 2023).

Log mass accretion rate (solar masses/yr)

1078
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4—— FU Or1 outburst
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Figura 9 — Variacao da taxa de acrecao de massa durante a formacao de uma estrela

do tipo solar. Em vermelho, vemos as fases entre as classes 0 e I, quando o
envoltério de material caindo em direcao ao centro entra em colapso, formando
ao final um nucleo estelar e um disco circunstelar a sua volta. Durante essas
fases iniciais, estima-se que possa ocorrer episddios de acrecao chamados de
FU Ori, com duragao entre décadas e séculos. Em azul, vemos representada a
classe II do estagio de evolugao estelar, onde estima-se que ocorram erupgoes
do tipo EXor, com duracao entre meses e anos, além de variacoes devido a
acrecao do material do disco. Figura retirada de Hartmann| (2009)).
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Figura 10 — Curvas de luz de acregdo eruptiva em objetos prototipicos do tipo FU Ori e
EX Lup. Objetos do tipo V1647 Ori sao aqueles que se encontram entre as
duas categorias anteriores. Figura retirada de |Fischer et al.| (2023).

Variabilidade é uma caracteristica intrinseca da classe de estrelas jovens, como
as ETTCs. O tipo de variabilidade depende dos parametros da estrela, como idade por
exemplo, e pode variar em escalas de tempo diferentes. E mais comum ETTCs possuirem
episodios de acrecao moderados, ou seja, uma variabilidade em escala de horas a semanas
(Costigan et al., 2014).

Como diferentes processos fisicos podem ser responsaveis pela variabilidade obser-
vada, é possivel classificar as morfologias das curvas de luz das estrelas de acordo com o

processo que domina a variacao fotométrica observada, conforme descrito abaixo:

Tipo mancha (variacio de brilho dominada por manchas frias) - A medida que o
sistema gira, as manchas frias, presentes na superficie da estrela, causam uma variagao
periddica no fluxo observado, conforme Fig. [11] (a) e (b). Quanto maior a amplitude de

variacao, maior a area da estrela coberta por manchas frias.

Tipo dipper (variagao de brilho dominada por ocultagdo por poeira) - A coluna de
acrecao levanta poeira da parte interna do disco, que passa na frente da estrela a medida

que o sistema disco-estrela gira. Como a interacao disco-estrela é dindmica, cada vez que a
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Figura 11 — Amostra de curvas de luz de estrelas T Tauri classicas do aglomerado jovem
NGC 2264 observadas com o satélite CoRoT. As curvas de luz (a) e (b) repre-
sentam variacao periddica de brilho causada por manchas frias na superficie da
estrela, (c¢) e (d) possuem variagdo quase-periédicas do tipo dipper, enquanto
(e) e (f) sdao nao periddicas (f) do tipo burster, correspondendo a variagao de
brilho da mancha quente. Figura retirada de Alencar et al.| (2010).

coluna de acregdo passa na nossa linha de visada, a estrutura da poeira mostra-se diferente,
dando origem a minimos de profundidade e largura diferentes. Exemplos de curva de luz
do tipo dipper sao mostrados na Fig. [11] (¢) e (d). Cada ocultacdo corresponde ao funil
de acrecao passando em nossa linha de visada, e quanto mais fundo for o minimo, mais
poeira esta presente. Essas estrelas também possuem manchas frias, mas a amplitude de
variagao da ocultacao por poeira é maior do que a amplitude de variacao pela mancha

fria, ou seja, o processo de ocultagdo por poeira domina a variagao de brilho da estrela.

Tipo burster (variagdo de brilho dominada por mancha quente) - Quando uma
ou mais manchas quentes na superficie da estrela ficam visiveis na nossa direc¢ao, o fluxo do
sistema disco-estrela aumenta. Um exemplo de curva de luz do tipo burster é mostrado na
Fig. [11] (e), onde é possivel perceber um minimo com picos de maximos aparecendo a todo
momento, podendo ser originados por varias manchas quentes. A Fig. [12| mostra quatro
curvas de luz de ETTCs do tipo burster que fazem parte da nossa amostra, observadas
pelo satélite CoRoT em 2011 (Stauffer et al., |2016).

Em nosso trabalho, analisamos espectros de estrelas que foram previamente sele-
cionadas por possuirem curvas de luz do tipo burster, conforme detalhado na préxima
secao. A discussao em torno da variabilidade em estrelas jovens é importante por ser
uma das possiveis explicagoes para a dispersao da taxa de acre¢do de massa em relacao a

massa, observada na literatura (Manara et al., 2023). Na Fig. 13| podemos ver a relacao
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de dependéncia entre a taxa de acrecao de massa e a massa de ETTCs, onde os pontos
vermelhos e azuis representam medidas diretas de da luminosidade de acrecao, relacionadas
a um excesso de emissao no ultravioleta, advindo de manchas quentes na superficie das
estrelas. Escolhemos estrelas cuja variabilidade é dominada pelo processo de acregdo, para

que pudéssemos medir qual é a contribuicao da variabilidade do processo de acrecao para

a dispersao de taxa de acre¢ao de massa em funcao da massa (Secid.3.1)).
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Figura 12 — Curvas de luz de estrelas T Tauri classicas do tipo burster pertencentes ao
aglomerado jovem NGC 2264 observadas com o satélite CoRoT. As quatro
estrelas fazem parte de nossa amostra. Figura retirada de Stauffer et al.| (2016).
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Distribuicao da taxa de acrecao de massa em funcao da massa de ETTCs.
A linha preta e a regiao sombreada representam o melhor ajuste dos dados
(log My = —7,9+ 2,1log M,) e seu espalhamento de ~ 0,75 dex, para T
Tauri classicas entre 0,1 e 1 M. Figura retirada de Hartmann et al.| (2016).
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1.2 NGC 2264

Analisamos, neste trabalho, estrelas localizadas no jovem aglomerado aberto NGC
2264 (Fig. , uma regiao de formagao estelar estudada na literatura ha anos, desde a
pesquisa de [Herbigl (1954). Esse aglomerado possui uma idade de aproximadamente 3
milhGes de anos e esta localizado a cerca de 720 pc de distancia do Sol (Flaccomio et al.|
2023)), na constelacdo de Monoceros. A estimativa atual de membros deste aglomerado
estd em torno de 2000 candidatos (Flaccomio et all 2023). O aglomerado NGC 2264
apresenta evidéncias de formacao estelar através da presenca de proto-estrelas embebidas,
outflows moleculares (ejecoes de matéria do sistema disco-estrela) e objetos Herbig-Haro,

produzidos pela interacao entre gas ejetado das estrelas jovens e o gas nebular.

Lbo (Lo)

6000 5000 4000 3000
Terr (K)

(b)

Figura 14 — (a) Imagem do aglomerado NGC 2264 obtida com o telescépio de 0,9 m do
observatorio em Kitt Peak, Arizona (EUA). Na imagem, o norte estd pra
cima e o leste para a direita, o laranja representa emissao em Ha, o azul
indica emissao de [OIII] e o violeta representa emissao de [SII]. A estrela
mais brilhante no centro da imagem é conhecida como S Mon (tipo espetral
O). (b) Diagrama HR para o aglomerado NGC 2264 retirado de Venuti et al.
(2018)). Os circulos cinzas representam os membros do aglomerado, o caminho
evolutivo em azul foi retirado de |Siess et al.| (2000) e os caminhos evolutivos,
em preto, e as isécronas, em vermelho, foram obtidos de Baraffe et al.| (2015]).

Em 2008, o satélite CoRoT observou o aglomerado NGC 2264 durante 23 dias,
permitindo que vérias estrelas do tipo dipper fossem identificadas (Alencar et al., 2010)).
Esse tipo de estrela ¢ interessante, pois permite investigar a regiao interna do disco e a
interacao disco-estrela. Em 2011, o CoRoT foi novamente apontado para o aglomerado
NGC 2264, junto de outros telescopios, como parte de uma campanha observacional,
durante quase um més. A campanha foi chamada de Coordinated Synoptic Investigation of
NGC 2264 (CSI 2264) (Cody et al.,|2014), e teve o intuito de obter o melhor monitoramento
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em séries temporais de uma regiao de formagao estelar. Como as estrelas do tipo dipper
eram de grande interesse, a maior parte dos alvos espectroscopicos dessa nova campanha
englobava estrelas que foram classificadas como dipper em 2008. Os dados do CoRoT
permitiram identificar um montante de outro tipo de curva de luz que chamou atencao, o
tipo burster (Fig. , mas nao havia muitos dados para a analise espectroscopica desse
tipo de estrela. Em 2013, dois anos apds a campanha CSI 2264, um novo pedido de
observacao foi feito, utilizando o Very Large Telescope (VLT) simultaneamente com o
telescopio espacial Spitzer (veja Sec, focado em obter dados espectroscopicos das

estrelas que apresentaram curvas de luz do tipo burster na campanha de 2011.

Os novos dados espectroscépicos, que analisamos neste trabalho, tinham como
objetivo inicial caracterizar a variabilidade presente nesses sistemas, conforme discutido na
Sec.. A obtencao desses dados através do espectrografo multi-objetos de média/alta
resolugao Fibre Large Array Multi Element Spectrograph (FLAMES) (Pasquini et al., [2002)
no telescopio VLT foi importante, pois permitiu monitorar a linha de emissao em He,
capaz de nos dar informacgoes sobre o processo de acrecao e, consequentemente, medir a

variabilidade da taxa de acrecao de massa para as estrelas do tipo burster.

1.3 Objetivo

Analisamos séries temporais de espectros de ETTCs, membros de NGC 2264, para
estudar a dindmica do processo de acrecao em sistemas cuja variabilidade ¢ dominada
pela acrecao, em um intervalo de tempo de semanas. Uma vez que a variabilidade é uma
caracteristica intrinseca de estrelas jovens (Sec, temos, como objetivo, verificar se a
dispersao que é observada na literatura na relacao entre taxa de acrecao de massa e massa
estelar, cuja origem ainda nao é entendida, poderia ser explicada pela natureza variavel
do processo de acrecao de cada estrela. Esperamos verificar se estrelas do tipo burster

poderiam justificar a dispersao observada.



29

2 Observacoes

Como desdobramento da campanha de observagao CSI 2264 (Cody et al. 2014)), o
aglomerado aberto NGC 2264 foi observado durante ~ 1 hora, por 13 noiteq’} entre 22 de
dezembro de 2013 e 13 de janeiro de 2014, com o espectrografo FLAMES, no telescopio
VLT (ESO). Durante esse periodo, as observagoes foram obtidas na faixa de comprimentos
de onda listada na Tab. |1 com uma resolucao de R=17000.

Telescépio | Instrumento | Periodo observado | Regido espectral
VLT FLAMES 22-dez-13 a 13-jan-14 6442 - 6821A

Tabela 1 — Dados das observagoes analisadas de NGC 2264

A regiao do aglomerado observada contém emissao nebular que afeta os espectros
estelares (vide Sec, por isso foi necessario capturar simultaneamente espectros de
regioes do céu préximas as estrelas, na mesma faixa de comprimento de onda, para
subtrairmos a contaminacao nebular dos espectros das estrelas. As fibras do espectrégrafo
FLAMES foram dispostas conforme a Fig. [I5 de modo a abranger uma érea uniforme
em torno das estrelas estudadas, totalizando 44 fibras alocadas em regides do céu e 79

alocadas em estrelas pertencentes ao aglomerado, durante as 13 noites de observacao.

Das 44 fibras que correspondem a regioes do céu, 10 tiveram que ser retiradas da
analise por contaminacao estelar, 11 foram corrigidas devido a raios césmicos e mantidas na
amostra, e 23 ndo tiveram contaminacao relevante detectada. E possivel ver a distribuicao
das fibras antes (Fig. e depois (Fig. das corregoes e exclusoes feitas. Somando
as fibras de céu restantes, ficamos com uma amostra de 34 ao final, como descrito na
Tab. 2| que lista todas as fibras de céu. Os comentarios referentes as correc¢oes feitas nas
fibras de regioes do céu na Tab. 2] descrevem quais substitui¢oes de espectros do céu foram
feitas. Noites que continham contaminacao proveniente de uma estrela préxima a regiao

observada foram substituidas pelo espectro de uma noite considerada boa daquela mesma
fibra.

Os espectros estelares observados possufam contaminagao nebular. Para eliminar
essas contaminagoes, foi necessario subtrair os espectros de regides do céu que fossem mais
proximas de cada estrela. A metodologia desse processo estd descrita no capitulo [3] e a

relagdo de proximidade entre as fibras esta descrita na Tab. [B.1]

1 Algumas observacoes foram feitas em uma mesma data, porém em horirios diferentes. As datas das

observagoes estdo listadas na Tab.
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DSS2 dolor

Figura 15 — Disposicao das fibras do espectrégrafo FLAMES em ascensao reta e declinacao.
Os quadrados amarelos representam as fibras direcionadas para as estrelas
alvo. Os circulos verdes representam as fibras direcionadas para regioes do
céu em torno das estrelas alvo.
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DSS2 color

Figura 16 — Disposicao das fibras do espectrografo FLAMES antes da exclusao e corre-
¢ao de fibras contaminadas. Os quadrados amarelos representam as fibras
direcionadas para as estrelas alvo. Os circulos verdes representam as fibras
direcionadas para regides do céu em torno das estrelas alvo. Os circulos verme-
lhos representam as fibras excluidas da amostra. Os circulos azuis representam
as fibras que continham raios césmicos e precisaram ser corrigidas.
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DSS2 dolor

Figura 17 — Disposicao das fibras do espectrografo FLAMES depois da exclusao e cor-
recao de fibras contaminadas. Os quadrados amarelos representam as fibras
direcionadas para as estrelas alvo. Os circulos verdes representam as fibras
direcionadas para regioes do céu em torno das estrelas alvo.
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Fibras do céu | Utilizadas | Excluidas | Noite contaminada | Substituicao
Grid_ Sky 97 X 2,3,5,7¢e 12 4
Grid_ Sky 129 X
Grid_Sky 135 X
Grid_ Sky 143
Grid_ Sky_ 156
Grid_ Sky 164
Grid_ Sky 170
Grid_Sky 174
Grid_ Sky 175
Grid_ Sky 185
Grid_ Sky 188 X
Grid_ Sky 193
Grid_ Sky 197 X
Grid_ Sky_ 200 X 1,2,3,5,7 e 12 8
Grid_ Sky 204 X
Grid_ Sky 209
Grid_ Sky_ 216
Grid_ Sky_ 229
Grid_ Sky 232
sky07 X
sky14
sky23
sky25
sky26
sky35
sky42
sky44
sky48
sky50 X
skyb4 X
sky60
sky74
sky79 X
sky83
sky85
sky97
sky100
sky105
sky124
sky131 X
sky142
sky143
sky147
sky148

2357¢12 10
235¢e12 10

R R R

»

SRR RS

L[1le 12 6

13 2

MR R R

"

~

2357¢12 11

SRR R e

2,3,5,7e12 8

SRR

Tabela 2 — Fibras alocadas no céu nas observagoes do aglomerado NGC 2264 com o
espectrografo FLAMES. As fibras com contaminagao estelar foram removidas
da amostra, e as que continham noites contaminadas tiveram tais noites
substituidas por uma noite sem contaminagao aparente
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2.1 Amostra de estrelas

Das 79 estrelas da amostra, 11 foram excluidas deste trabalho por falta de para-
metros estelares na literatura, conforme descrito na Tab. [3l A seguir, listamos as fontes
utilizadas para obter os parametros estelares usados, os problemas encontrados, assim

como as solugdes propostas.

Os valores individuais de massa (M), luminosidade bolométrica (Lye), temperatura
efetiva (T.g), extin¢ao (Ay) e magnitude na banda 7 (7mag), foram retirados do trabalho
de [Venuti et al.| (2018)), com excecao dos valores de massa das estrelas Mon-000123, Mon-
000220 e Mon-000919, obtidos de [Venuti et al.| (2014). Para algumas estrelas, observamos
valores de Ay negativos, que nao condizem com seu valor real, refletindo apenas um brilho
extra observado junto com o da estrela. Uma das causas, por exemplo, pode ser devido a
uma dispersao da luz ao passar pelo plano do disco de acrecao, fazendo com que ela pareca
mais azul do que realmente é (Venuti et al., 2018). Como nao podemos usar Ay negativos,
decidimos substitui-los. Quando os valores, apesar de negativos, estavam dentro da barra
de erro do Ay médio para o aglomerado (AAy = 0,30 Venuti et al., 2018)), substituimos o
valor de Ay da estrela por 0. Quando estavam fora da barra de erro, substituimos o valor
de Ay da estrela pelo valor médio de extingao do aglomerado (Ay = 0,44 + 0,30 |Venuti
et al., 2018).

O tipo espectral (SpT') associado a cada estrela da amostra foi obtido a partir
de sua temperatura efetiva, de acordo com as tabelas propostas por [Pecaut e Mamajek
(2013). O raio (R) de cada estrela foi calculado utilizando os parametros estelares Ly, €

Ter, através da Lei de Stefan-Boltzmann (equagdo [2.1]), onde o representa a constante de

Lbol
R = 2.1
\ dno T (2.1)

A distancia (d) do aglomerado adotada (722 £ 2 pc) foi retirada de |Flaccomio

et al.| (2023) e representa a distancia média do aglomerado NGC 2264, calculada através

Stefan-Boltzmann:

dos dados de paralaxe (plz) do satélite Gaia. Sobre este parametro, vale ressaltar alguns
comentdarios que justificam utilizar o valor médio de distancia do aglomerado e nao as
distancias individuais de cada estrela. Inicialmente, corrigimos os dados de paralaxe do
Gaia devido ao deslocamento detectado ao analisarem as paralaxes de quasares, como
descrito em |Lindegren et al. (2021). O deslocamento em relacao ao ponto zero, ou o valor
que devemos subtrair das paralaxes do Gaia, foi calculado de acordo com o cédigo em
python disponivel na pagina do proprio satélitdﬂ. Ao calcularmos a distancia individual de
cada estrela em parsec, usando o inverso da paralaxe medida em mili segundos de arco

(mas), obtivemos valores de erro maiores que os descritos para as regides mais densas

2 https://gitlab.com/icc-ub/public/gaiadr3_zeropoint
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do aglomerado em Flaccomio et al.| (2023). A nao ser que tenhamos paralaxes precisas,
a relagdo com a inversa da paralaxe é uma estimativa ruim de distdncia (Bailer-Jones
et al., 2021)), uma vez que incertezas pequenas na paralaxe levam a incertezas grandes nas
distancias. No trabalho de Bailer-Jones et al.| (2021), as distancias de estrelas individuais
calculadas para estrelas de NGC 2264 exibem valores grandes de erro, nas duas formas de
calculo expostas em seu artigo, o que nos impediu de utilizar seus resultados de distancias
individuais. Um exemplo desta situacao é a estrela Mon-000306, com uma paralaxe de
1,29 4+ 0,20 mas, o que resulta em uma distancia de 838 + 139 pc. No nosso trabalho, o
valor médio de distancia do aglomerado pode ser usado, pois nossa amostra de estrelas
compartilha de uma paralaxe média (~ 1,4 mas) e todas elas pertencem ao aglomerado
NGC 2264 de acordo com a lista de membros de [Venuti et al.| (2018).

Estrelas Comentarios sobre a exclusao
Mon-000094 Nao consta no artigo
Mon-000286 Apenas 1yy,,e disponivel
Mon-000424 Nao consta no artigo
Mon-000433 Nao consta no artigo
Mon-000647 Apenas T.g disponivel
Mon-000650 Apenas T.g disponivel
Mon-000735 Nao consta no artigo
Mon-000990 Nao consta no artigo
Mon-001025 Nao consta no artigo
Mon-001048 Nao consta no artigo
Mon-001072 Apenas Tef € Tag disponiveis

Tabela 3 — Estrelas excluidas da amostra por falta de parametros. As estrelas e os para-
metros citados ndo constam em [Venuti et al.| (2018]).

Os valores de Tog e Ly sao necessarios para calcular o raio da estrela ao usarmos
a equacgao [2.1} Precisamos dos raios estelares para obter a taxa de acre¢do de massa,
calculada na Sec[d.3] Por isso, as estrelas que ndo possufam esses pardmetros foram
retiradas da amostra, conforme listadas na Tab. [3] Os parametros estelares das estrelas

que permaneceram na amostra estao disponiveis na Tab. [B.1]
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3 Analise dos dados

As estrelas da amostra encontram-se em uma regiao de formacao estelar, e seus
espectros apresentam contaminacao nebular. Neste capitulo descreveremos a remocao

dessa contaminacao e a normalizagao dos espectros estelares para calcularmos a largura

equivalente da linha de Ha (Sec[4.1]) e a taxa de acre¢do de massa de cada estrela (Sec[4.3)).

3.1 Remocao das contaminacoes nebulares

Precisamos remover a emissao de Ha nebular do espectro da estrela, pois usaremos
a emissao em Ha da estrela em nossas analises. Para esse fim, optamos por subtrair o
espectro do céu do espectro da estrela. Calculamos a menor distancia entre as coorde-
nadas em ascensao reta (RA) e declinagdo (DEC) das estrelas e das regioes do céu a
sua volta e encontramos a regiao do céu mais proxima de cada estrela. A relagao das
fibras escolhidas para cada estrela estd descrita na Tab. [B.I] Para subtrair o espectro
do céu do espectro da estrela de forma adequada, usamos picos de emissdes nebulares
como referéncia para o alinhamento dos espectros. Selecionamos uma regiao do espectro
centrada em Ha que continha 5 emissoes nebulares principais, sendo elas, além da propria
linha de Hey, duas linhas proibidas de [NII] (6548,05 e 6583,45A), indicadas na Fig. ,

e outras duas linhas ao redor de Ha que nao foram usadas por possuirem baixa intensidade.

Mon-000766 sky124
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Ha 3500 1 HaA
120001 (65634) 2000, (65634)
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[V}
B 80001 T 2000
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@ a ] [NII]
§ 60001 g % (6583,454)
= = 1000 INII]
4000 (6548,054)
[NII] 500
INI]
50001 (6548,054) (6583,454) \
O,
01 T‘ ‘ ‘ ‘ T ‘ —-5001_ T‘ ‘ ‘ ‘ ! ‘
6540 6550 6560 6570 6580 6590 6540 6550 6560 6570 6580 6590
AlA] A LAl

(a) (b)
Figura 18 — Espectros da estrela Mon-000766 (a) e do céu (b) obtidos em 22/12/2013,
centrados em Ha, com as linhas de emissao de [NII] (6548,05 e 6583,45A)

indicadas por setas vermelhas. Essas linhas proibidas foram usadas como
referéncia para o alinhamento entre o espectro da estrela e o espectro do céu.
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Como nao podemos usar a prépria linha de Ha como referéncia para o alinhamento
dos espectros, pois esta sobreposta com a emissao em Ha da estrela, optamos por utilizar
uma ou duas das linhas de [NII], intensas e isoladas, que ndo se misturam com a emissao
da estrela, indicadas na Fig. [L8| por setas vermelhas. Para medir o pico de emissao dessas
linhas nebulares em relagao ao continuo (pontos vermelhos na Fig,. , utilizamos em

python a funcao find_ peaks, disponivel na biblioteca Scz’Pg,E].

Mon-000766 skyl24
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Figura 19 — Espectros da estrela Mon-000766 (a) e do céu (b) obtidos em 22/12/2013,
centrados na linha de [NII] (6583,45A). As amplitudes da linha em relacio ao
continuo da estrela (A estrela) € em relagao ao continuo do céu (A céu),
sao representadas pelas linhas verticais azuis. O ponto vermelho indica o
pico de emissdo da linha de [NII] (6583,45A). As linhas horizontais verdes
representam o nivel do continuo.

As emissoes nebulares presentes nos espectros do céu nem sempre tém a mesma
intensidade que as presentes no espectro da estrela, e isso precisa ser corrigido antes
de realizarmos a subtragao, uma vez que queremos retirar por completo as emissoes
nebulares do espectro da estrela. Medimos entao os valores das amplitudes das linhas de
[NII] (6548,05 e 6583,45A) para a estrela (AN estrela) € Para o céu (A ). Quando
utilizamos apenas uma das linhas de [NII|, conforme exemplo da Fig. , encontramos a

razao (q) entre AN ceu/ AN estrela- Quando usamos as duas linhas de [NII], obtivemos

a média entre as amplitudes das linhas da estrela (AN estrela) € do céu (AN ceu)s ©
calculamos a razao (¢meqia) entre Z[NHLCéu /Z[Nll]iestrela. Tanto ¢ quanto gmedia n0s dao o
valor a ser multiplicado pelo vetor intensidade do céu (1.), fazendo com que as emissoes
nebulares nos espectros das estrelas e do céu tenham a mesma intensidade. Isso é feito
para eliminarmos completamente as emissoes nebulares ao subtrairmos os espectros do

céu dos espectros da estrela.

L https://docs.scipy.org/doc/scipy/
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Depois de realizar a subtracao, vimos que alguns espectros do céu ainda estavam
deslocados em relagdo aos espectros das estrelas, gerando falsas absorgoes (Fig. .
Usamos a fungdo find_peaks para encontrar as posi¢oes dos picos de emissdo de [NII]
(6583,45A) nos espectros do céu e das estrelas, e obtivemos o deslocamento entre esses picos.
Em seguida, usamos a fungao np.interp, disponivel na biblioteca SciPy, para interpolar o

vetor de intensidade do céu (1) no vetor de comprimentos de onda deslocados.

Mon-000766 Mon-000766
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Figura 20 — Espectros da estrela Mon-000766 obtidos em 22/12/2013, centrados em Ha,
apés a subtracdo do espectro do céu. (a) Subtragdo entre os espectros, sem
correcao do deslocamento. (b) Subtracdo entre os espectros, com corregao

do deslocamento. As setas vermelhas indicam as emissoes nebulares de [NII]
(6548,05 e 6583,45A).

Subtraimos, pela segunda vez, a emissao nebular de todos os espectros. Observamos
que, para alguns deles, o deslocamento encontrado permitiu eliminar as absorcoes geradas
anteriormente, porém, outros ainda continham absorc¢oes na regiao do continuo. Constata-
mos que o erro dessa vez era porque o perfil da linha de emissao nebular nao é sempre
simétrico, e o pico do perfil encontrado pela funcao find _peaks nem sempre corresponde
ao centro da linha nebular. Para esses ultimos casos, tivemos que corrigir manualmente

os deslocamentos. Em seguida, realizamos novamente a subtracao nebular dos espectros,
exemplificada na Fig.

Apoés a subtragao correta da contaminacao nebular, obtivemos remocoes nebulares
completas na regiao de Ha para quase todas as estrelas da amostra, com excecao de
algumas noites das estrelas Mon-000273, Mon-000306, Mon-001004, Mon-001132, Mon-
001149, Mon-001165 e Mon-001254, onde absor¢oes foram geradas tanto em Ha como
nas linhas de [NII]. No geral, a remocao de contaminagao nebular por esse método foi

satisfatoria.
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3.2 Normalizacao dos espectros estelares

Apoés subtrairmos as contaminagoes nebulares, normalizamos o continuo dos espec-
tros estelares, com ajuste de polinémio de grau entre 3 e 4, dependendo do espectro. Para
isso, utilizamos a equagao [3.1], onde S é o fluxo normalizado do espectro, F' o fluxo do

espectro sem normalizar e F;, é a fungdo que representa o fluxo do continuo desse espectro.

S=_ (3.1)

Para encontrar F., utilizamos em python a funcao fit_generic__continuum, dispo-
nivel na biblioteca specutilﬂ. A normalizacao é importante, pois os espectros nao estao
calibrados em fluxo e em cada noite o continuo dos espectros estd em uma intensidade
diferente. Para compararmos uma noite com a outra, precisamos que estejam todos em
um mesmo nivel de continuo. Depois de corrigidos e normalizados, como mostrado na Fig.
para Mon-000766, os espectros estelares estao prontos para uma analise fisica de seus
dados.
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Figura 21 — Espectros da estrela Mon-000766, centrados em Hea, obtidos durante as 13
noites de observacao com o espectrografo FLAMES (VLT/ESO). (a) Espec-
tros estelares sem contaminagao nebular e antes de serem normalizados. (b)
Espectros sem contaminacao nebular e normalizados ao nivel do continuo. Em
ambas as figuras, cores distintas representam diferentes noites de observagao.

2 https://specutils.readthedocs.io
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4 Resultados

Neste capitulo, calcularemos a largura equivalente de Hae (EWy,, ) e a largura a 10%
da intensidade méaxima de Ha (Wig%na), de forma a separar nossas estrelas em ETTCs

ou ETTFs. Também calcularemos a taxa de acre¢do de massa (M,..) de cada ETTC e

correlacionaremos esse valor com sua massa.

4.1 Largura equivalente da linha de Ha

A largura equivalente da linha de Ha é um parametro importante como indicativo
de acrecao em estrelas jovens uma vez que perfis intensos e alargados de Ha se formam
nos funis de acregao, ou seja, um sinal positivo para acrecao. O valor referente a EWy,
serd a drea sob a curva da linha de Ha no intervalo A\ = Ay — )A;, conforme mostrado
na Fig. e descrito pela equacao , onde F, =1 (Sec. e Sy corresponde ao fluxo
normalizado da linha em cada comprimento de onda.

Af
EWa = /A (Sy— 1) dA (4.1)

3

O célculo dessa integral foi feito usando python através da ferramenta analysis do
pacote specutils. Convencionamos que um valor positivo para EWy, indica emissao e um

negativo indica absorcao.

Mon-000766
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Intensidade

6540 6550 6560 6570 6580
AA]

Figura 22 — Espectro da estrela Mon-000766, obtido em 22/12/2013, centrado em Ha,
destacando a drea sob a curva (em azul claro) que corresponde a largura
equivalente de Ha.
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O erro da largura equivalente é dado por o(EWq,) = A % 0(5), assim como em
Frasca et al.| (2008)), onde A\ corresponde ao intervalo de comprimento de onda utilizado
para calcular a EWy, e 0(S) corresponde & incerteza do fluxo normalizado do continuo,
calculada através do desvio padrao em uma regiao sem emissao ou absorcao do espectro.
Os valores médios das larguras equivalentes de Ha calculadas para as ETTCs estao listados

na Tab. B2

4.1.1 Novas estrelas retiradas da amostra

No capitulo [2], retiramos 11 estrelas da amostra por falta de parametros estelares
disponiveis na literatura. Nesta secao, retiramos mais 13 estrelas da nossa amostra por
nao possuirem indicativo de acre¢do. Foram usados dois critérios para verificar se uma
estrela da amostra acretava ou nao. Como primeiro critério, usamos a FW4y, calculada
para cada noite em comparagdo com os limites propostos por \White e Basri| (2003)) para

definir se uma estrela T Tauri apresenta acregao:

o EWya > 3A, para tipo espectral K0-K5
o EWp, > 10A, para tipo espectral K7-M2.5
o EWpa > 20A, para tipo espectral M3-M5.5

o EWp, > 40A, para tipo espectral M6-M7.5

Nao ha um valor tnico de EWy,, que diferencie ETTCs de ETTFs (White e Basri,
2003). Estrelas com diferentes tipos espectrais possuem espectros continuos distintos, uma
vez que 1o diferentes levam a um fluxo de radiacdo de corpo negro diferente. Os espectros
estelares que analisamos neste trabalho possuem nao apenas emissao no continuo, advinda
da estrela, como também emissdes provenientes do meio circunstelar, como por exemplo
a linha de Hea, originada nas colunas de acrecao. Isso significa que, ao normalizarmos os
espectros estelares em relagdo ao continuo (vide Sec, estamos dividindo a intensidade
da linha de Ha por diferentes fatores, a depender da T4 da estrela. Por isso precisamos
usar limites de EWy, diferentes para cada tipo espectral para distinguir ETTCs de ETTFs,
conforme mostrado em |White e Basri (2003). Para as estrelas mais quentes (como K0-KB5,
por exemplo), o valor limite de EWy, para considerar que uma estrela apresenta acre¢ao
é pequeno, pois uma emissao consideravel em Ha contrasta pouco com o fluxo do continuo
da estrela. Para estrelas mais frias (como M6-M7.5, por exemplo), o valor limite de EWy,
¢é alto, pois a mesma emissao em Ha é intensa se comparada ao fluxo do continuo da

estrela, que, nesse caso, ¢ muito menor.

A largura equivalente de Ha sozinha pode nao diagnosticar corretamente a acregao

em uma estrela, uma vez que diferentes processos fisicos, como ventos e o préprio funil
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de acrecao, podem gerar absor¢oes na linha de Ha e alterar a largura equivalente desta
linha (vide Sec. Por isso, foi necessario usar outro critério de selecao de ETTCs, que
nao depende do tipo espectral da estrela, e serve como confirmagao do regime de acregao.
Para segundo critério de acrecao, usamos a largura a 10% da intensidade méxima de Ho
(Wio%na). No trabalho de |White e Basri (2003), as estrelas classificadas como ETTCs,
através de medidas de velamento (Sec., apresentavam valores de Wigyn, acima de
270 km/s, fornecendo um novo critério para distinguir ETTCs de ETTFs. As estrelas em
nossa amostra com Wigyn, > 270 km/s foram consideradas ETTCs. Todas as estrelas da
amostra que nao obedeceram os critérios 1 ou 2 foram consideradas como ETTFSs, e nesse
caso, retiradas da amostra, como listadas na Tab. 4] Na Fig. 23] podemos ver os critérios
que distinguem ETTCs de ETTFs.

Estrelas Nao satisfaz o critério Nao satisfaz o critério
de acrecao EWy, de acrecao Wipyna
Mon-000348 Em todas as noites Em todas as noites
Mon-000394 Em todas as noites Em todas as noites
Mon-000434 Em 12 noites Em 8 noites
Mon-000486 Em todas as noites Em todas as noites
Mon-000583 Em todas as noites Em todas as noites
Mon-000667 Em todas as noites Em todas as noites
Mon-000695 Em todas as noites Em todas as noites
Mon-000894 Em todas as noites Em todas as noites
Mon-000931 Em todas as noites Em 12 noites
Mon-001172 Em todas as noites Em todas as noites
Mon-001181 Em todas as noites Em 9 noites
Mon-001187 Em 11 noites Em todas as noites
Mon-001218 Em todas as noites Em todas as noites

Tabela 4 — Estrelas excluidas por nao possuirem acrecao de acordo com seus valores de
EWhe € Wio%ta, conforme descrito na Sec

As estrelas da Tab. [4] foram classificadas como ETTFs neste trabalho usando apenas
os critérios de EWx, € Wigzna- O excesso de emissao no UV também pode ser usado
como critério de acre¢ao, ajudando a distinguir ETTCs de ETTFs, como por exemplo em
Venuti et al.| (2014)). E importante dizer que a classificaciao de uma estrela como ETTC
ou ETTF néo é absoluta e pode variar com o tempo. No trabalho de [Sousa et al. (2016),
por exemplo, a estrela Mon-000667 demonstra claros sinais de acre¢do ao analisarmos
seu espectro (Fig. , enquanto essa mesma estrela em nossa amostra nao apresenta
evidéncia de acrecao (Fig. . Ao que parece, a estrela estava passando por um periodo
de baixa acre¢ao durante as noites de observagao que analisamos, demonstrado um carater

variavel, em escala de pelo menos alguns anos, em seu processo de acrecao.

Todas as 55 estrelas T Tauri classicas e 13 T Tauri fracas analisadas neste capitulo

estao listadas na Tab. com seus respectivos parametros. A estrela Mon-001254 foi
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classificada como ETTC pelo critério da largura a 10% da intensidade maxima de Hor, mas
foi retirada da amostra, pois, durante a eliminacao de contaminacoes nebulares de seus
espectros, absorcoes artificiais foram geradas na linha de Ha, comprometendo o calculo da

taxa de acrecdo de massa. A amostra final de ETTCs ficou entdo com 54 estrelas.
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Figura 23 — Critérios para distinguir entre ETTCs e ETTFs. (a) Largura equivalente de

Ha em funcgao do tipo espectral. As linhas horizontais separam as ETTCs
(estrelas roxas) das ETTFs (estrelas verdes). As linhas amarelas representam
os critérios propostos por White e Basri (2003) e as azuis os propostos por
Fang et al.| (2009). (b) Largura equivalente de Ha em funcao da largura de
Ha a 10% da intensidade maxima. (¢) Largura de Ha a 10% da intensidade
maxima em funcao do tipo espectral. As linhas tracejadas amarelas nas figuras
(b) e (¢) correspondem a Wiggn, = 270 km/s, critério de separagao entre
ETTCs e ETTFs proposto por White e Basri (2003).
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Figura 24 — Espectros da estrela Mon-000667, centrados em Hea, obtidos em duas épocas
diferentes. (a) Observagoes obtidas entre dezembro de 2011 e fevereiro de 2012,
retiradas de Sousa et al.| (2016). (b) Observacoes analisadas neste trabalho,
ilustrando a mudanga de morfologia das linhas de emissao em Ha para essa
estrela. Em ambas as figuras, cores distintas representam diferentes noites de
observacao.
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4.2 Diagrama HR das estrelas da amostra

Outra forma de visualizarmos as estrelas de nossa amostra é utilizando os parametros
de luminosidade bolométrica e temperatura efetiva em um diagrama Hertzprung-Russell.
Estrelas T Tauri percorrem caminhos evolutivos no diagrama HR, chamados de trilhas de
Hayashi e de Henyey, até alcancarem a sequéncia principal. Produzimos um diagrama HR,

utilizando as trilhas evolutivas e as isécronas calculadas com o modelo evolutivo de [Baraffel
(2015)), conforme mostrado na Fig. . Grande parte da nossa amostra possui idades

entre 1 e 5 Myr (Venuti et al. [2018)), intervalo esperado de idade para o aglomerado jovem

NGC 2264, ao qual pertencem, de acordo com [Venuti et al.| (2018]), sendo a idade média
desse aglomerado estimada em ~ 3 Myr.

3.0 .
% ETTCs
x X x ETTFs
i M = 0.2Mo

Lol (Lo)

.0 :
5500 5000

4500 4000 3500 3000
Tesr (K)

Figura 25 — Diagrama HR das estrelas da nossa amostra. Em roxo estao as estrelas da
amostra classificadas como ETTCs e em verde as classificadas como ETTFs.
As linhas pretas representam isécronas, e as linhas coloridas representam

caminhos evolutivos para diferentes massas, obtidas do modelo de evolugao
estelar de [Baraffe et al.| (2015).
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4.3 Taxa de acrecao de massa a partir da linha de Ho

Depois de organizarmos nossa amostra de ETTCs, calculamos a taxa com que o
material do disco acreta em direcao a estrela, ou taxa de acre¢ao de massa (Macc). Uma
das formas de calcular M, é a partir do fluxo da linha de Ho (FHa), como proposto por
Fang et al. (2009) e Gullbring et al.| (1998). O célculo também depende das constantes

descritas na Tab. e dos pardmetros estelares reunidos na Sec[2.1]

Utilizamos a equagao Fy, = EWy,F.(Ha) para calcular o fluxo da linha de Ha,
onde a EWy, foi previamente obtida neste trabalho (Sec[d.1)), e F,(Ha) representa o fluxo
do continuo no comprimento de onda da linha de Ha. Como os espectros do FLAMES
nao sao calibrados em fluxo, tivemos que estimar os valores de F.(Ha). Para isso, usamos
a relacdo F,(Ha) = Fy(r)10l-04(mas=A)] onde Fy(r) é o fluxo no ponto zero da banda r
para o telescépio CFHT, (Fy(r) = 2,26546 x 1079 ergs/cm?A), retirado do SVO (Spanish
Virtual Observatory)(Rodrigo et al., |2024; Rodrigo e Solano, 2020; Rodrigo et al., [2012) e
Tmag ¢ @ magnitude da estrela na banda r. Usamos esse valor de Fy(r) porque os valores
de mmag que estamos utilizando foram obtidos através de dados do telescopio CFHT no
trabalho de [Venuti et al. (2014)). Os efeitos da extingao estelar foram corrigidos usando o
valor de Ay obtido por |Venuti et al.| (2018), convertido para a banda r utilizando a relac¢ao
A, /Ay = 0,84 para o CFHT, também retirada do SVO.

Com os valores obtidos de Fp,, calculamos a luminosidade da linha de Ha (Ly,)
através da relacdo Ly, = 47d?Fy,, onde d corresponde a distancia média do aglomerado
NGC 2264 (d = 722+ 2 pc [Flaccomio et all, [2023)), conforme discutido na Sec[2.1] A partir
de Ly, usamos a relagao proposta por Alcald et al.| (2017), descrita pela equacao ,

para encontrar a luminosidade de acregao (L,..) de cada estrela:

log (Lacc> = (1,74 +£0,19) 4 (1,13 £ 0,05) log (LHO‘> (4.2)
Le Le

Munidos da luminosidade de acregao (Laec) € dos raios e massas estelares, podemos
calcular a taxa de acregdo de massa para a estrela (Gullbring et al, [1998)), conforme a
equagao [4.3, onde r,, representa o raio interno da magnetosfera, ou raio de truncamento,
que para valores médios de uma estrela T Tauri equivale a 5R,, conforme adotado por

Gullbring et al.| (1998) e amplamente usado na literatura:

_ LaCCR*
GM, (1- )

Tm

(4.3)

acc

Obtivemos valores de taxa de acrecao para cada noite de observacao e listamos na

Tab. seus respectivos valores médios, assim como o erro propagado pelo calculo.
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4.3.1 Taxa de acrecao de massa em funcao da massa da estrela

Existe uma tendéncia de aumento nas taxas de acrecao de massa com o aumento da
massa estelar (Fig. . Essa relagdo de dependéncia é conhecida na literatura, conforme
discutido em |[Hartmann et al| (2016) e Manara et al.| (2023) e pode ser descrita como
Moo M, com o expoente («) variando entre ~ 1,6 — 2. As ETTC de nossa amostra
nao cobrem uma faixa ampla de massa suficiente para estimarmos um ajuste de nossos
dados na relagao entre M, e M,, devido a grande dispersao dos mesmos. Ao sobrepor as
nossas medidas as de |Manara et al. (2023) (Fig. , foi possivel observarmos que elas
demonstram uma tendéncia de leve aumento conforme descrito pela literatura, seguindo o

ajuste esperado ao considerar uma faixa extensa de massas estelares.

Outro fator de relevancia discutido na literatura, e que podemos calcular com
os nossos dados, ¢ a amplitude de variacao dos valores da taxa de acrecao de massa
(Alog Myee = log M2 —log M™™) para cada estrela, em relagio ao periodo de observacio.
No trabalho de [Venuti et al.| (2014)), que também teve como alvo de estudo o aglomerado
NGC 2264, foi encontrada uma variabilidade média de ~ 0,5 dex em escala de semanas,
e uma grande dispersao nos valores observados de Macc em diferentes massas estelares,
de ~ 2 — 3 dex. Outro levantamento espectroscopico, feito por (Costigan et al.| (2014),
considerando estrelas T Tauri e Herbig Ae, encontrou uma variabilidade de ~ 0,04 — 0,4
dex, em escala de dias. O trabalho de |Zsidi et al.| (2022) analisou a variabilidade da estrela
T Tauri classica CR Cha, em uma ampla gama de escalas de tempo, de minutos a uma
década, e observou que a maior parte da variabilidade devido a acre¢ao tem seu maximo de
intensidade em escalas de tempo de semanas, com um valor tipico de ~ 0,4 dex. A estrela
CR Cha foi escolhida por ser um 6timo alvo para o estudo de variabilidade, ja que possui
campo magnético mapeado, ndo possui uma estrela companheira, e possui baixa taxa de
acrecao, fazendo com que seja relativamente simples interpretar as variagoes fotométricas

e espectroscopicas observadas.

Em uma revisao recente da literatura, Manara et al.| (2023) mostraram que existe
uma dispersao dos valores de Macc em funcdo da massa da estrela de ~ 1 —2 dex. Uma das
hipdteses que poderia explicar essa dispersao, que nao possui uma razao clara definida pela
literatura, seria a natureza variavel do préprio processo de acrecao. Como selecionamos
estrelas cuja variabilidade fotométrica é dominada pela variabilidade da acrecao, buscamos
verificar se a variabilidade da taxa de acrecao de massa presente em nossa amostra de
estrelas poderia explicar, pelo menos em parte, a dispersio dos valores de M,.. em funcao
da massa observada na literatura. Nossa amostra de estrelas nos possibilita testar essa
hipétese pois, a principio, ¢ dominada pela variabilidade relacionada apenas a acrecao,
diferente de outros trabalhos, como em |Venuti et al.| (2014)), por exemplo, que inclui estrelas

com variabilidade dominada por diferentes processos, tanto por acre¢cao como por manchas
frias ou ocultagdo por poeira (Sec|l.1.3)).
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Figura 26 — Distribuicao da taxa de acrecao de massa em fun¢ao da massa de ETTCs.
Em (a) e (b), as barras marrons indicam a variacdo individual Alog M.
por estrela, durante o intervalo de observagao. Em (a), os pontos verdes
correspondem a distribui¢do presente no trabalho de Manara et al.| (2023) em
comparac¢ao com nossos dados. A reta preta indica a relacdo encontrada por

Hartmann et al. (2016). Em (b) os pontos mostarda indicam o log
cada estrela.

para
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Assimetrias presentes nas barras da Fig. podem refletir processos de acre¢ao ao
redor da estrela, assim como caracteristicas dominantes do sistema. Uma barra fortemente
assimétrica, com o valor de log M™ muito préximo de seu log M™" pode identificar um
objeto com episddios repentinos de acrecao de curta duracao. Ja no caso contrario, para
uma assimetria com valor de log M2 muito préximo de seu log M2, pode descrever
um sistema cuja luminosidade tipica é devida a ocultagao por poeira, por exemplo (Venuti
et al) 2014). Listamos na Fig. 27| alguns exemplos de objetos com episédios repentinos de

acrecao.

A maioria das grandes dispersdes de taxa de acrecao de massa observadas sao
causadas por fendmenos fisicos, e nao estao relacionadas apenas com incerteza observacional
(Manara et al., [2023)). Obtivemos, em nosso trabalho, uma dispersao da taxa de acregao de
massa em funcao da massa de ~ 2 — 3,5 dex, considerando todos os intervalos de massa. A
maioria dos valores de log M4 da nossa amostra encontra-se em uma faixa de dispersao
de ~ 2 dex, conforme pode ser visto através da figura Fig. Ja os valores mais extremos
de log M;ggd em nossa amostra, vao de ~ —7.,5 a ~ —11, ou seja, abrangem uma faixa
de dispersao de ~ 3,5 dex. Vimos que nossa dispersao da taxa de acrecao de massa em
funcao da massa estd de acordo com a dispersao encontrada no trabalho de [Venuti et al.
(2014)), onde a maioria dos seus valores de log M encontra-se dentro de um intervalo de

~ 2 dex, e os valores extremos de log M vio de ~ —7 a ~ —10, ou seja, um intervalo

de ~ 3 dex.

A titulo de comparagao com o trabalho de Venuti et al.| (2014) e com o objetivo de
visualizar a variabilidade da M, no periodo de dias, que é o intervalo coberto pelos nossos
dados, separamos as estrelas em trés intervalos de massa (M, < 0,4 Mg; 0,4 Mgy < M, < 1
Ma; M, > 1 M), calculamos a amplitude de variacao da M,.. para cada estrela, e em
seguida a média dessas amplitudes em um mesmo intervalo de massa (Tab. . Também
calculamos a média dos valores das medianas das M,.. por intervalo de massa e a média

das massas desses intervalos.

Ntmero de estrelas | Intervalos de massa | (M,) | (log(M2)) | (Alog Maec)
(Mo) (Mg) | (Mg/ano) (dex)
10 M, < 0.4 0.32 —8.99 0.31
26 04 <M, <1 0,69 —8.91 0,36
16 M, >1 1,33 —8,71 0,53

Tabela 5 — Variabilidade média da taxa de acre¢do de massa de estrelas T Tauri classicas
com curvas de luz do tipo burster em NGC 2264, em escala de dias e em
diferentes intervalos de massa.

No trabalho de [Venuti et al| (2014), os valores de (Alog M,..) por intervalo de
massa sao 0,50 para M, < 0,4 Mg, 0,46 para 0,4 M, < M, <1 Mg e 0,52 para M, > 1

Mg. Em comparacao com os valores da Tab. 5] percebemos uma tendéncia de aumento
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em relagao a variabilidade média em funcao da massa, algo nao observado nos dados de
Venuti et al.| (2014). Uma possivel justificativa para essa tendéncia, é o fato de que nossa
amostra, ainda que menor, possui variabilidade dominada pela acrecao, ao contrario do

trabalho citado, que contempla centenas de ETTCs com diferentes tipos de variabilidade.

Ainda que nossa variabilidade média da M,.., em escala de dias, esteja em torno de
~ 0,4 dex, como visto na Tab. 5] algumas estrelas apresentam valores acima de 1 dex, por
exemplo, a estrela Mon-000518, na Fig. Para compararmos com a dispersao da M,e em
funcao da massa de ~ 1 — 2 dex da literatura (Manara et al.| |2023), calculamos quantas
estrelas de nossa amostra possuiam uma variabilidade individual de M, maior ou igual a
1 dex. Constatamos que 7,4% (4 de 54) da nossa amostra de ETTCs apresentaram uma
variabilidade individual, em escala de dias, dentro da dispersio de M, em funcio da massa
apresentada pela literatura. Na amostra de estrelas do trabalho de [Venuti et al. (2014),
apenas 2,9% (7 de 237) das estrelas com valores de M™* ¢ MM disponiveis, possufam
variabilidade individual de M, maior ou igual a 1 dex. A diferenca de porcentagem
faz sentido, uma vez que nossa amostra concentra estrelas que foram selecionadas por
possuirem curvas de luz com variabilidade dominada por acregao, enquanto as estrelas no

trabalho de Venuti et al.| (2014)) apresentam variabilidade devido a varios processos fisicos,

€ Nao apenas acregao.

Nossos resultados mostram que, em nosso conjunto coeso de estrelas onde a vari-
abilidade ¢ dominada pela acrecdo, as variacoes da M, observadas no perfodo de dias
nao sao capazes de explicar a dispersao da taxa de acrecao de massa em funcao da massa,
em consonancia com as conclusoes de |Venuti et al.| (2014) e |Costigan et al. (2014)), porém

contribuem para essa grande dispersao da M,.. observada em torno da relacao M,.. — M,.

Uma forma de melhorar nossa analise seria aumentando a amostra de estrelas e
levando em conta o estudo de outras regides de formacao estelar. Ao calcularmos a taxa
de acrecao de massa de cada estrela em nossa amostra, utilizamos um valor médio de
magnitude (7,,q4) retirado do trabalho de|Venuti et al.| (2018), e ndo um valor diferente para
cada noite, pois ndo tivemos observacoes fotométricas simultaneas. Consequentemente, nao
obtivemos os continuos exatos e nao pudemos medir uma possivel variabilidade presente

neles, o que pode impactar nossa medida de variabilidade da taxa de acrecao de massa.
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Figura 27 — Espectros das estrelas Mon-000220, Mon-000518 e Mon-000406, centrados
em Ha. Em todas as figuras, cores distintas representam diferentes noites de
observagao, e podemos ver claramente os episédios de acre¢ao intensa.
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5 Conclusoes

Realizamos uma analise espectroscopica em 79 objetos estelares jovens, pertencentes
ao aglomerado NGC 2264, compostos por estrelas cuja variabilidade fotométrica é dominada
pela variabilidade da acregdao. Por ser uma regiao com intensa emissao em Ha, tinhamos
também a nossa disposicao 44 espectros por noite que correspondiam a regioes do céu,
para que a emissao nebular em Ha de NGC 2264 fosse subtraida do espectro de nossas
estrelas. Tivemos que retirar da andlise 10 conjuntos de espectros de regioes do céu, por
contaminacao estelar. Também tivemos que excluir 11 estrelas da amostra inicial, por falta
de parametros estelares na literatura, conforme descrito ao longo do trabalho. Utilizamos
as linhas nebulares de [NII| para alinhar os espectros das estrelas e das regides do céu
antes de realizar a subtracao da contribuicao nebular dos espectros estelares. No geral, a

remocao de contaminacao nebular foi satisfatéria.

Com os espectros estelares livres de contaminacoes, dividimos a amostra restante
de 68 estrelas entre T Tauri classicas e T Tauri fracas, conforme critérios que envolviam
largura equivalente da linha de Ha em relacao ao tipo espectral e a largura a 10% da
intensidade maxima de Ha. A classificagdo resultou em 55 ETTCs e 13 ETTFs. Também
fizemos um diagrama HR com as 68 estrelas da amostra, de maneira a observar a dispersao
de idade da nossa amostra, que se manteve entre 1 e 5 Myr, um intervalo esperado para
estrelas membro do aglomerado NGC 2264, com idade estimada em ~ 3 Myr. Tivemos
que retirar da amostra de ETTCs a estrela Mon-001254 ja que durante a eliminagao de
contaminagdes nebulares de seus espectros, absorgoes artificiais foram geradas na linha de
Ha, comprometendo o célculo da taxa de acrecdo de massa, fazendo com que a amostra
final de ETTCs ficasse com 54 estrelas.

Utilizando os parametros estelares obtidos na literatura, e os valores de fluxo da
linha de emissao de Ha calculados neste trabalho, encontramos os valores de taxa de
acrecao de massa para as 54 estrelas T Tauri classicas de nossa amostra, para cada uma
das 13 noites de observagao. Munidos destes valores, pudemos avaliar a variabilidade
individual de acrecao presente em nossa amostra de estrelas, durante um intervalo de
tempo em escala de dias. Encontramos uma variabilidade média de ~ 0,4 dex, valor que
se mostrou coerente com o encontrado na literatura para variabilidade em curtas escalas
de tempo. Também obtivemos uma dispersao da taxa de acre¢do de massa em relagao a
massa das nossas estrelas no valor de ~ 2 — 3.4 dex, dentro do esperado para a literatura,
porém com um limite superior um pouco maior, provavelmente devido ao viés de nossa

amostra, que contém apenas estrelas cuja variabilidade é devido ao processo de acrecgao.

Verificamos que nao é possivel justificar apenas através da natureza varidvel do
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processo de acregao, a dispersao da taxa de acrecao de massa que é observada na literatura.
A porcentagem de estrelas em nossa amostra que apresentam variabilidade da taxa de
acrecao de massa da mesma ordem de grandeza da dispersao observada é de apenas 7,4%,
ou seja, muito pequena para ser usada como explicacao para a dispersao. Em comparacao
com outros trabalhos da literatura, pudemos observar uma tendéncia de aumento em
relacao a essa variabilidade quando tratamos exclusivamente de estrelas, com variabilidade
dominada por acrecao. Por mais que a variabilidade devido a acrecao nao explique a

dispersao da literatura, ela definitivamente contribui para seu valor.

5.1 Perspectivas de trabalhos futuros

Os processos de acregao e perda de massa durante a fase inicial da evolugao estelar
sao bastante dinamicos. Pretendemos, no futuro, estudar a interagao disco-estrela no regime
de variabilidade dominada por manchas quentes, correlacionando os processos fisicos que
atuam no meio circunstelar com a variabilidade dos perfis de linha de emissdo presentes
nessas estrelas jovens e suas curvas de luz, previamente obtidas pelo telescopio Spitzer
simultaneamente com os dados espectroscépicos utilizados neste trabalho. A periodicidade
das linhas de Ha e Hel dessas estrelas, comparada a morfologia de suas curvas de luz,
sera util, por exemplo, para determinar se o regime de acrecao presente nas ETTCs é
de natureza estavel ou instével, conforme discutido na Sec[I.1.2] Algumas dessas estrelas
foram observadas através de séries temporais de espectros em duas épocas separadas por 2
anos, e notamos que algumas delas mudaram de ETTC pra ETTF na nossa classificagao
em épocas diferentes, o que possibilita investigar a variabilidade do processo de acrecao

em escala de anos.
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APENDICE A — Tabelas para consulta

Noite de observacao Dia juliano modificado Data e hora da observacgao
1 56648,258 22-dez-13 (06:11:31,200 UTC)
2 56651,201 25-dez-13 (04:49:26,400 UTC)
3 56651,233 25-dez-13 (05:35:31,200 UTC)
4 56654,207 28-dez-13 (04:58:04,800 UTC)
5 56654,245 28-dez-13 (05:52:48,000 UTC)
6 56655,179 29-dez-13 (04:17:45,600 UTC)
7 56655,217 29-dez-13 (05:12:28,800 UTC)
8 56656,172 30-dez-13 (04:07:40,800 UTC)
9 56656,204 30-dez-13 (04:53:45,600 UTC)
10 56657,196 31-dez-13 (04:42:14,400 UTC)
11 56657,228 31-dez-13 (05:28:19,200 UTC)
12 56660,145 03-jan-14 (03:28:48,000 UTC)
13 56660,184 03-jan-14 (04:24:57,600 UTC)

Tabela A.1 — Datas das observagoes.

Constante Valor Unidade
Raio Solar (Rg) 6,957 x 10 cm
Luminosidade Solar (L) 3,828 x 10% ergs/s
Massa Solar (M) (198841 + 4) x 10* g
Constante Gravitacional (G) (6,6743 £ 0,0001) x 107% cm? /gs?
Constante de Stefan-Boltzmann (o) | 5,6703744191844314 x 107% | g/s3 K*

Tabela A.2 — Constantes utilizadas neste trabalho. O raio e a luminosidade solar possuem
valores nominais estabelecidos pela resolugao de 2015 da AU (International
Astronomical Union), (Prsa et al. |2016]). A massa solar, a constante gravita-
cional e a constante de Stefan-Boltzmann foram retiradas da CODATA de
2018 (Tiesinga et al. 2021]).



APENDICE B - Amostra de Estrelas T Tauri

Tabela B.1 — Parametros estelares e fibras do céu correspondentes as estrelas T Tauri classicas e fracas

Mon ID' | SpT™? | T3 | oT% | Ly | oLy | R° | oR> | M® | vl .. | A} | 0AS | plal,, | oplzl,.,. | Fibra do céu'™
© | ©] L) | €| ®a)| ®)] 1) (mas) | (mas)
Mon-000117 | M2 3467 | 104 | 0,196 | 0,026 | 1,24 | 0,12 | 0,33 | 16,832 | 0,43 | 0,20 | 1,426 0,069 | skyl124
Mon-000123 | M1 3584 | 108 | 1,04 | 0,14 | 264 | 0,24 | 0,31 | 17,464 | 2,54 | 0,20 0,10 0,27 | Grid_ Sky_ 185
Mon-000126 | K9 3896 | 117 {0,598 | 0,078 | 1,70 | 0,15 | 0,58 | 15,684 | 0,39 | 0,20 4,45 0,31 | Grid_Sky 164
Mon-000220 | M4 3234 97 | 0,455 | 0,060 | 2,16 | 0,19 0,3 | 16,744 | 0,20 | 0,20 | 1,386 0,054 | sky143
Mon-000223 | K4 4327 | 130 | 091 | 0,12 | 1,70 | 0,15 1,0 | 15,087 | 0,32 | 0,20 | 1,340 0,031 | sky83
Mon-000250 | K3 4513 | 135| 091 | 0,12 | 1,56 | 0,14 | 1,18 | 15,663 | 0,32 | 0,20 | 1,483 0,029 | sky48
Mon-000260 | MO 3743 | 112 ] 0,406 | 0,053 | 1,52 | 0,13 | 0,48 | 16,956 | 1,09 | 0,20 | 1,467 0,064 | Grid_Sky 97
Mon-000273 | M1 3673 | 110 | 0,340 | 0,044 | 1,44 | 0,12 | 0,44 | 16,028 | 0,00 | 0,20 1,74 0,10 | sky143
Mon-000297 | G8 5169 | 155 | 222 | 029| 186 | 0,16 | 1,51 | 13,954 | 1,13 | 0,20 | 1,436 0,022 | sky142
Mon-000306 | M2 3550 | 106 | 0,174 | 0,022 | 1,090 | 0,091 | 0,39 | 17,787 | 0,34 | 0,20 1,29 0,20 | Grid_Sky_ 156
Mon-000314 | M3 3361 | 101 0,199 | 0,026 | 1,32 | 0,13 | 0,27 | 17,711 | 0,09 | 0,20 | 1,309 0,082 | sky142
Mon-000341 | M1 3672 | 110 {0,598 | 0,078 | 1,91 | 0,17 | 0,42 | 15,744 | 0,27 | 0,20 | 1,443 0,036 | sky124
Mon-000348 | M2 3469 | 104 | 0,215 ] 0,029 | 1,30 | 0,12 | 0,33 | 17,432 | 0,00 | 0,20 1,52 0,13 | Grid_Sky 143
Mon-000394 | K5 4094 | 123 091 | 0,12 | 1,90 | 0,17 | 0,73 | 15,245 | 0,46 | 0,20 | 1,387 0,028 | Grid_Sky_ 164
Mon-000406 | K9 3852 | 116 | 0,657 | 0,086 | 1,82 | 0,17 | 0,54 | 15,229 | 0,44 | 0,30 | 1,447 0,035 | Grid_Sky_ 185
Mon-000412 | K6 | 4021 | 121 | 0581 | 0,075 | 157 | 014 | 07 |15461 000 | 020| 072 | 028 | sky142
Mon-000434 | K8 | 3951 | 1190636 | 0,083 | 1,71 | 015| 062 | 16,012 |057 | 020| 086 | 015 | Grid Sky 185
Mon-000456 | G9 5127 | 1564 | 245| 0,32 | 198 | 0,18 | 1,59 | 13,971 | 1,14 | 0,20 | 1,412 0,017 | sky60__

€9



Continuacgao da tabela B.1

Mon ID* | SpT? | T3 | oT3 | Li, | oL, | R> | oR® | MS Thag | AV | 0AY | plal,.,. | opla?,,, | Fibra do céu'”
(K) | K| Le) | (o) | Re) | (Re) | (Mo) (mas) | (mas)
Mon-000457 | G9 5121 | 154 | 2,76 | 0,36 | 2,11 | 0,19 | 1,67 | 14,929 | 3,02 | 0,20 | 1,437 0,036 | Grid Sky 185
Mon-000469 | K4 4407 | 132 ] 0,604 | 0,078 | 1,33 | 0,12 | 1,06 | 16,692 | 1,16 | 0,20 | 1,458 0,048 | sky142
Mon-000486 | K4 | 4384 | 132| 1,32 | 0,17 | 1,99 | 0,18 | 1,04 | 14,623 | 0,54 | 020 | 1,261 | 0,032 | sky124
Mon-000491 | K2 4687 | 141 1,76 | 0,23 | 2,01 | 0,18 | 1,52 | 14,979 | 2,02 | 0,20 | 1,438 0,033 | sky83
Mon-000518 | K4 4436 | 133 | 2,13 | 0,28 | 2,47 | 0,22 | 1,07 | 13,775 | 0,20 | 0,20 1,76 0,11 | sky124
Mon-000567 | MO | 3750 | 112 | 0,755 | 0,097 | 2,05 | 0,18 | 0,46 | 15,995 | 1,12 | 0,20 | 1,548 0,045 | sky83
Mon-000583 | M2 3516 | 105 | 0,142 | 0,018 | 1,008 | 0,094 | 0,38 | 17,912 | 0,29 | 0,20 1,40 0,10 | Grid Sky 185
Mon-000598 | K4 4273 128 081 | 0,11 | 1,64 | 0,15 | 0,94 | 15453 | 0,75 | 0,20 | 1,398 0,039 | sky48
Mon-000613 | K4 43241 130 | 1,20 | 0,16 | 1,95| 0,18 | 0,97 | 14,547 | 0,00 | 0,20 0,01 0,19 | skyl124
Mon-000619 | K8 3926 | 118 | 0,265 | 0,034 | 1,102 | 0,092 0,7 | 16,823 | 0,62 | 0,20 1,33 0,10 | Grid Sky 185
Mon-000636 | K4 4295 | 129 | 0,454 | 0,059 | 1,21 | 0,11 ] 0,96 | 16,735 | 1,37 | 0,20 | 1,344 0,047 | sky60
Mon-000660 | K2 4836 | 145 | 1,96 | 0,25 | 199 | 0,17 | 1,59 | 13,986 | 0,76 | 0,20 | 1,443 0,021 | Grid_Sky 185
Mon-000667 | G8 5183 | 155 | 2,02 | 0,26 | 1,76 | 0,15 | 1,45 | 13,606 | 0,31 | 0,20 1,56 0,023 | Grid Sky 170
Mon-000695 | K2 4805 | 144 | 1,90 | 0,25 | 1,99 | 0,18 | 1,57 | 14,468 | 0,91 | 0,20 0,86 0,25 | Grid Sky 170
Mon-000766 | M1 3594 | 108 | 0,347 | 0,045 | 1,53 | 0,14 | 0,39 | 16,077 | 0,00 | 0,20 | H*** oo 1 sky124
Mon-000771 | K3 4501 | 135| 1,17 | 0,15 | 1,78 | 0,16 | 1,19 | 14,415 | 0,26 | 0,20 | 1,421 0,023 | Grid_Sky_ 175
Mon-000774 | G9 5131 | 154 | 1,78 | 0,23 | 1,69 | 0,15 1,4 | 14,043 | 0,47 | 0,20 | HFHH* ok | Grid__Sky_ 185
Mon-000808 | K4 4303 | 129 | 0,550 | 0,071 | 1,33 | 0,12 | 0,99 | 15,213 | 0,10 | 0,20 | 1,399 0,037 | Grid_Sky 185
Mon-000824 | G9 5147 | 154 | 2,33 | 0,30 | 1,92| 0,17 | 1,56 | 14,302 | 1,00 | 0,20 2,27 0,16 | Grid Sky 174
Mon-000879 | K4 4324 | 130 | 0,638 | 0,083 | 1,43 | 0,12 | 1,01 | 15,362 | 0,31 | 0,20 | 0,838 0,069 | Grid Sky 164
Mon-000894 | G8 5232 | 157 | 2,70 | 0,35 1,99 | 0,18 1,6 | 13,581 | 0,67 | 0,20 1,83 0,11 | Grid Sky 156
Mon-000919 | M3 | 3315 99 | 0,578 | 0,075 | 2,31 | 0,21| 0,25 16,947 | 0,50 | 0,20 | 1,376 0,057 | Grid Sky 185
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Continuacgao da tabela B.1

Mon ID* | SpT? | T3 | oT3 | Li, | oL, | R> | oR® | MS Thag | AV | 0AY | plal,.,. | opla?,,, | Fibra do céu'”
K| 1] @) @) R | R)| (O (mas) | (mas)
Mon-000928 | K4 4260 | 128 | 0,600 | 0,078 | 1,42 | 0,13 | 0,95 | 15,581 | 0,59 | 0,20 | 1,436 0,045 | Grid Sky 175
Mon-000931 | M3 | 3291 98 | 0,168 | 0,022 | 1,27 | 0,11 | 0,24 | 18,008 | 0,03 | 0,20 5,42 0,44 | sky143
Mon-000945 | K6 4026 | 121 ] 0,734 | 0,095 | 1,76 | 0,15 | 0,68 | 15,082 | 0,00 | 0,20 | 1,380 0,024 | sky83
Mon-000996 | K7 3974 | 119 | 0,634 | 0,082 | 1,67 | 0,15 | 0,65 | 15,214 | 0,00 | 0,20 | -3,74 0,67 | Grid Sky 143
Mon-001000 | K5 4111 | 123 | 0,106 | 0,014 | 0,654 | 0,049 | 0,65 | 16,803 | 0,51 | 0,20 | 1,649 0,093 | Grid Sky 229
Mon-001004 | K4 4304 | 129 | 0,574 | 0,074 | 1,36 | 0,12 | 0,99 | 15,958 | 0,73 | 0,20 | 1,417 0,045 | skyld
Mon-001022 | K4 4304 | 129 | 0,92 | 0,12 | 1,73 | 0,15 | 0,96 | 15,049 | 0,39 | 0,20 | 1,388 0,031 | Grid Sky 143
Mon-001023 | K1 49741 149 | 2,15 | 0,28 | 1,97 | 0,17 | 1,59 | 14,557 | 1,34 | 0,20 | 1,350 0,030 | sky147
Mon-001037 | K1 4883 | 146 | 0,92 | 0,12 | 1,35| 0,12 | 1,21 | 13,844 | 1,08 | 0,20 | 1,530 0,035 | skyl42
Mon-001038 | K6 4038 | 121 (0,353 | 0,045 | 1,21 | 0,11 | 0,78 | 16,378 | 0,47 | 0,20 | 1,364 0,063 | Grid Sky 129
Mon-001054 | M1 3665 | 110 | 0,451 | 0,058 | 1,66 | 0,15 | 0,42 | 15,885 | 0,44 | 0,30 0,40 0,70 | sky26
Mon-001061 | MO | 3713 | 111 | 0,271 | 0,035 | 1,26 | 0,12 | 0,49 | 16,366 | 0,44 | 0,30 | 1,370 0,061 | skyl42
Mon-001094 | K3 4464 | 134 084 | 0,11 | 1,53 | 0,14 | 1,13 | 15,018 0,48 | 0,20 | 1,436 0,030 | sky26
Mon-001132 | M1 3563 | 107 | 0,240 | 0,031 | 1,29 | 0,11 | 0,38 | 16,865 | 0,44 | 0,30 1,43 0,10 | Grid Sky 129
Mon-001142 | M2 3558 | 107 | 0,403 | 0,052 | 1,66 | 0,14 | 0,36 | 16,622 | 0,45 | 0,20 | H*** ook | sky142
Mon-001149 | M1 3642 | 109 | 0,350 | 0,045 | 1,49 | 0,14 | 0,42 | 17,273 | 0,86 | 0,20 | **** ookl Grid Sky 129
Mon-001165 | M1 3588 | 108 | 0,216 | 0,029 | 1,21 | 0,11 0,4 | 17,983 | 0,78 | 0,20 | **** ok | sky60
Mon-001166 | M3 | 3304 99 10,178 | 0,023 | 1,29 | 0,11 | 0,24 | 18,094 | 0,20 | 0,20 3,70 0,26 | sky148
Mon-001167 | MO | 3761 | 113 | 0,568 | 0,074 | 1,78 | 0,15 | 0,48 | 16,225 | 0,58 | 0,20 1,57 0,21 | sky142
Mon-001172 | K4 | 4417 | 133 | 1,11 | 0,14 | 1,80 | 0,16 | 1,09 | 14,744 | 0,38 | 0,20 | 1,268 | 0,044 | sky148
Mon-001179 | M1 3693 | 111 | 0,238 | 0,031 | 1,20 | 0,10 | 0,49 | 17,069 | 0,50 | 0,20 | 1,486 0,065 | sky23
Mon-001181 | M2 3471 | 104 | 0,165 | 0,022 | 1,140 | 0,096 | 0,34 | 17,721 | 0,05 | 0,20 | 1,612 0,082 | Grid Sky 129
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Continuacgao da tabela B.1

Mon ID* | SpT? | T3 | oT3 | Li, | oL, | R> | oR® | MS Thag | AV | 0AY | plal,.,. | opla?,,, | Fibra do céu'”
(K) | K| Le) | (o) | Re) | (Re) | (Mo) (mas) | (mas)

Mon-001187 | M2 3433 | 103 | 0,243 | 0,031 | 1,38 | 0,12 0,3 | 17,51 0,19 | 0,20 | *¥** okl Grid Sky 209
Mon-001199 | K4 4352 | 131| 094 | 0,12 | 1,71 | 0,15 | 1,02 | 16,272 | 0,76 | 0,20 | 1,624 0,098 | Grid Sky 143
Mon-001217 | K5 4147 | 124 | 0,669 | 0,087 | 1,59 | 0,14 | 0,82 | 15,573 | 0,43 | 0,20 | 1,413 0,047 | Grid Sky 143
Mon-001218 | K7 3966 | 119 | 0,754 | 0,097 | 1,83 | 0,16 | 0,62 | 15,544 | 0,36 | 0,20 | 1,439 0,036 | sky85
Mon-001234 | K4 4327 | 130 | 0,363 | 0,047 | 1,068 | 0,098 | 0,94 | 15,566 | 1,08 | 0,20 | 1,367 0,066 | sky147
Mon-001254 | K5 4232 | 127 ] 0,610 | 0,079 | 1,45 | 0,13 | 0,92 | 15,868 | 0,67 | 0,20 | 1,478 0,041 | Grid Sky 229

! Nome de identificacio na campanha CSI 2264. ? Tipo espectral obtido neste trabalho através da conversio a partir da temperatura, usando a tabela disponivel

em |Pecaut e Mamagjek| (2013). 3 Temperatura efetiva retirada de|Venuti et al.| (2018). * Luminosidade bolométrica retirada de|Venuti et al.| (2018). ® Raio da
estrela e seu erro calculados neste trabalho. ¢ Massa da estrela retirada de|Venuti et al.| (2014) para as estrelas Mon-000123, Mon-000220 e Mon-000919, e

de|Venuti et al.| (2018) para as demais. " Magnitude da estrela na banda r, retirada de|Venuti et al.| (2018)). 8 Valor de extingdo retirado de|Venuti et al.

(2018). © Paralaze do satélite Gaia. Os campos com asteriscos representam auséncia de valores. ' Fibra de regido do céu mais prérima da estrela.
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APENDICE B. Amostra de Estrelas T Tauri 67

Tabela B.2 — Valores de largura equivalente e taxa de acre¢ao de massa correspondentes

as estrelas T Tauri classicas

MonID!? EW? | cEW? Macc? oMacc? M acct . M acct M acct
(A) (A) | (Mg/ano) | (Mg/ano) | (M /ano) | (Mg/ano) | (Mg /ano)

Mon-000117 360 1,5 1,2e-8 8,0e-9 1,0e-8 1,4e-8 1,2e-8
Mon-000123 15 0,93 2,5e-9 1,6e-9 1,8e-9 3,1e-9 2,6e-9
Mon-000126 33 1,2 2,1e-9 1,3e-9 1,7¢-9 2,6e-9 2,0e-9
Mon-000220 8,5 0,71 3,1e-10 2,2e-10 1,6e-10 8,9¢e-10 2,0e-10
Mon-000223 2,8 0,36 1,3e-10 8,8e-11 1,1e-10 1,9e-10 1,2e-10
Mon-000250 22 0,48 5,6e-10 3,5e-10 3,3e-10 9,1e-10 5,2e-10
Mon-000260 7 1,3 2,8e-9 1,8e-9 2,0e-9 3,6e-9 3,0e-9
Mon-000273 45 0,95 1,6e-9 1,0e-9 1,1e-9 2,6e-9 1,4e-9
Mon-000297 31 0,52 9,5e-9 5,3e-9 4,3e-9 2,0e-8 8,2e-9
Mon-000306 10 0,94 5,7e-11 4,6e-11 4,9e-11 6,5e-11 5,7e-11
Mon-000314 34 1,5 3,3e-10 2,5e-10 2,1e-10 4,8e-10 3,2e-10
Mon-000341 110 1,6 1,1e-8 6,4e-9 9,7e-9 1,2e-8 1,1e-8
Mon-000406 32 0,94 3,9¢e-9 2,5e-9 3,1e-9 6,8e-9 3,4e-9
Mon-000412 76 1,3 3,7e-9 2,2e-9 2,5e-9 4,7e-9 3,5e-9
Mon-000456 14 0,49 3,7e-9 2,1e-9 2,1e-9 5,4e-9 3,7e-9
Mon-000457 49 0,49 3,0e-8 1,6e-8 2,2e-8 3,8e-8 2,9e-8
Mon-000469 270 1,4 6,4e-9 3,7e-9 3,6e-9 1,2e-8 5,7e-9
Mon-000491 43 0,42 1,1e-8 6,1e-9 6,6e-9 2,0e-8 8,2e-9
Mon-000518 2,7 0,22 6,6e-10 4,1e-10 1,4e-10 4,9¢e-9 2,4e-10
Mon-000567 97 1,1 1,5e-8 8,4e-9 1,1e-8 1,6e-8 1,5e-8
Mon-000598 14 0,62 7,9e-10 9,0e-10 6,8e-10 9,3e-10 7,8e-10
Mon-000613 28 0,52 2,8e-9 1,6e-9 1,7¢-9 4,1e-9 2,1e-9
Mon-000619 22 0,91 2,6e-10 1,8e-10 1,7e-10 3,7e-10 2,6e-10
Mon-000636 22 1,0 4,4e-10 2,8e-10 1,2e-10 6,4e-10 5,1e-10
Mon-000660 2,8 0,38 4,4e-10 2,8e-10 1,6e-10 1,1e-9 3,4e-10
Mon-000766 78 1,6 3,4e-9 2,2e-9 2,9¢e-9 4,1e-9 3,4e-9
Mon-000771 73 0,77 8,6e-9 4,8e-9 7,4e-9 9,8e-9 8,5e-9
Mon-000774 11 0,49 1,5e-9 9,1e-10 1,2e-9 2,2e-9 1,5e-9
Mon-000808 Y4 0,77 2,2e-9 1,3e-9 2,0e-9 2,4e-9 2,2e-9
Mon-000824 1,4 0,16 1,7e-10 1,2e-10 1,2e-10 2,2e-10 1,7e-10
Mon-000879 A7 0,8 1,9¢-9 1,2e-9 9,0e-10 2,5e-9 2,0e-9
Mon-000919 61 1,1 3,8¢e-9 2,4e-9 2,4e-9 7,0e-9 3,4e-9
Mon-000928 6,3 0,63 2,1e-10 1,4e-10 1,6e-10 2,7e-10 2,1e-10
Mon-000945 61 0,8 4,8e-9 2,9e-9 3,8e-9 6,0e-9 4,7e-9
Mon-000996 5} 0,94 3,7e-9 2,2e-9 3,5e-9 4,0e-9 3,7e-9




APENDICE B. Amostra de Estrelas T Tauri 68
Continuagao da tabela B.2

MonID' | EW? | gEW? | Macc? oMacc® | Macct,, | Macct,, | Macct ,
(A) | (A) | (Mo/ano) | (Mo /ano) | (Mo /ano) | (Mo /ano) | (M /ano)

Mon-001000 2,3 0,49 1,2e-11 1,2e-11 7,7e-12 1,6e-11 1,2e-11
Mon-001004 40 1,0 1,3e-9 7,8e-10 3,4e-10 6,4e-9 1,2e-9
Mon-001022 38 0,98 2,9e-9 1,7e-9 1,9e-9 3,7e-9 3,2e-9
Mon-001023 2,1 0,34 2,8e-10 1,9e-10 2,6e-10 3,8e-10 2,7e-10
Mon-001037 32 0,47 9,5e-9 5,2e-9 3,4e-9 2,4e-8 7,8e-9
Mon-001038 2,7 0,87 3,4e-11 2,8e-11 2,1e-11 4,7e-11 3,7e-11
Mon-001054 59 1,0 4,5e-9 2,9¢-9 2,5e-9 9,3e-9 4,4e-9
Mon-001061 49 1,1 1,5e-9 1,0e-9 3,3e-10 3,5e-9 9,3e-10
Mon-001094 83 0,98 5,8e-9 3,3e-9 4,4e-9 7,5e-9 5,8e-9
Mon-001132 120 1,5 3,0e-9 2,1e-9 1,8e-9 5,0e-9 2,7e-9
Mon-001142 13 1,2 4,6e-10 3,2e-10 3,4e-10 6,5e-10 4,2e-10
Mon-001149 9,6 1,1 1,8e-10 1,3e-10 1,0e-10 3,4e-10 1,7e-10
Mon-001165 3,3 1,2 2,1e-11 1,8e-11 9,1e-12 3,3e-11 2,0e-11
Mon-001166 89 24 7,9e-10 5,9e-10 6,7e-10 1,0e-9 7,7e-10
Mon-001167 28 0,8 1,5e-9 9,3e-10 9,5e-10 2,4e-9 1,3e-9
Mon-001179 25 1,2 3,3e-10 2,3e-10 2,3e-10 3,8e-10 3,4e-10
Mon-001199 20 0,62 5,2e-10 3,3e-10 1,3e-10 1,3e-9 4,2e-10
Mon-001217 80 0,9 4,3e-9 2,5e-9 3,8e-9 4,7e-9 4,2e-9
Mon-001234 67 1,2 3,7e-9 2,2e-9 1,8e-9 7,8e-9 3,4e-9

! Nome de identificacdo na campanha CSI 2264. 2 Valor médio da largura equivalente calculado neste

trabalho. 3 Valor médio da taza de acrecio de massa calculado neste trabalho. * Minima, mdzima e mediana

da taza de acregao de massa em relagio as 13 observagoes.
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