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Resumo

Estrelas nascem em nuvens moleculares que, a partir de sua fragmentacao e colapso
gravitacional, podem formar estrelas isoladas, associa¢oes ou aglomerados estelares. Para
entender a formacao estelar um estudo dos mecanismos de acre¢ao e ejecao de massa nos
objetos jovens se faz necessario. Do mesmo modo a caracterizacdo de uma amostra de

aglomerados abertos jovens fornece informagoes sobre a formacao e a evolucgao estelar.

Nesse trabalho foram investigadas as estrelas Ae/Be de Herbig HD 141569, HD 144432 e
HD 163296 e o aglomerado aberto NGC 1981. Com dados espectroscopicos de alta resolugao
coletados no ESO, espectros sintéticos fotosféricos foram construidos para determinar os
parametros dessas estrelas e em seguida subtraidos dos observados para obter o espectro
circunstelar. Dados do DR2 e EDR3 da missao GAIA e espectros de média resolugao
obtidos no CASLEO e OPD foram utilizados para caracterizar NGC 1981 com o método

de descontaminacgao astrométrica e analisar a velocidade radial de estrelas membro.

Com os espectros circunstelares e matriz de correlagao foi estudada a variabilidade es-
pectroscopica das estrelas Ae/Be de Herbig. Foram determinados Te, [Fe/H], vseni, logg
e Vyag para HD 141569 (10000 + 200K, —0.5 £+ 0.1dex, 231 £+ 15km/s, 4.3 £ 0.2dex,
—13 + 2km/s) que ndo apresenta variabilidade espectroscépica, enquanto para HD 144432
(7250 £ 150K, 0.3 £ 0.1dex, 73 £ 6km/s, 3.8 + 0.2dex, —5.8 & 2km/s) e HD 163296
(9250 £ 200K, 0.2+ 0.1dex, 123+ 9km/s, 4.0 £0.2dex, —4.5 +2km/s) foram encontrados
indicadores de acrecao magnetosférica e presenca de uma zona de vento espacialmente nao

homogénea, além da correlacao entre esses mecanismos em regioes distintas das estrelas.

Através do método de descontaminagao astrométrica foram caracterizados NGC 1981 e
o aglomerado vizinho que contaminava a regiao, NGC 1977, onde foram determinados,
respectivamente, suas coordenadas centrais ((RA,DEC) = 83.83°, -4.35° & 83.85°, -4.81°),
movimentos proprios ((fiq, is) = 1.2, 0.6 & 1.4, -0.75 mas/ano), paralaxe (w = 2.53 &
2.56 mas) e raio limite (Ry, = 1062 4+ 57 & 1000 & 57 7). Por meio de ajuste de isdcronas,
a partir da lista de membros, foi determinado o avermelhamento (E(B-V) = 0.057093 &
0.0715:0%), médulo de distancia ((m-M), = 7.957025 & 8.1£0.3), idade (logt = 6.90+0.05
& 6.60 £ 0.10) e metalicidade ([Fe/H] = 0.0152 & 0.01 & 0.0152709%). A velocidade radial
média calculada para NGC 1981 foi 41.64+8.3km/s. A dispersdo na astrometria das estrelas

membro sugere que NGC 1981 esteja passando pelo processo de mortalidade infantil.

Palavras-chave: Estrelas Ae/Be de Herbig , Variabilidade Espectroscopica, Aglomerados
Abertos, Objetos Jovens, NGC 1981.



Abstract

Stars are born within molecular clouds which, from their fragmentation and gravitational
collapse, can form isolated stars, associations or stellar clusters. To understand in detail
the star formation a study of the mechanisms of accretion and mass ejection is necessary.
Like as the characterization of a sample of young open cluster provides information about

the stellar evolution and formation.

In this work the Herbig Ae/Be stars HD 141569, HD 144432 and HD 163296 and the open
cluster NGC 1981 were investigated. With high resolution spectroscopic data collected
at ESO, synthetic photospheric spectra were constructed to determine the parameters
of Herbig stars and subtract from the observed ones to get the circumstellar spectrum.
Data from DR2 and EDR3 of the GAIA mission and medium resolution spectra obtained
from CASLEO and OPD were used to characterize NGC 1981 with the astrometric

decontamination method and analyse the radial velocity of member stars.

With the circumstellar spectra and the correlation matrix technique, the spectroscopic
variability of Herbig Ae/Be stars was studied. Were determined Teg, [Fe/H], vsini, logg
and Vy,q for HD 141569 (10000 + 200K, —0.5 £ 0.1dex, 231 £+ 15km/s, 4.3 £+ 0.2 dex,
—13 & 2km/s) that shows no spectroscopic variability, while HD 144432 (7250 + 150 K,
0.3 +£0.1dex, 73 £ 6km/s, 3.8 £ 0.2dex, —5.8 + 2km/s) and HD 163296 (9250 + 200 K,
0.240.1dex, 123+9km/s, 4.0+ 0.2 dex, —4.5 2 km/s) show indicators of magnetospheric
accretion and presence of a wind zone with spacial inhomogeneities, besides correlation

between these mechanisms in different regions in the stars.

Through the astrometric decontamination method were characterize NGC 1981 and neigh-
bor cluster that was contaminating the region, NGC 1977, where were determined, re-
spectively, the central coordinates ((RA,DEC) = 83.83°, -4.35° & 83.85°, -4.81°), proper
motions ((fa, its) = 1.2, 0.6 & 1.4, -0.75 mas/yr), parallax (w = 2.53 & 2.56 mas), limit
radius (Ry, = 1062 + 577 & 1000 £+ 57 7). With the membership list and an isochrone
fitting were determinated the reddening (E(B-V) = 0.057093 & 0.077503), distance modulus
(m-M), = 7.95702% & 8.1 4+ 0.3), age (logt = 6.90 & 0.05 & 6.60 & 0.10) and metallicity
([M/H] = 0.0152 4+ 0.01 & 0.0152105%). The average radial velocity calculated for NGC
1981 was 41.6 + 8.3km/s. The dispersion in astrometry of member stars suggest that
NGC 1981 is undergoing through the infant mortality process.

Keywords: Herbig Ae/Be stars, Spectroscopy Variability, Open Clusters, Young Objects,
NGC1981.
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1 Introducao

1.1 Formacao Estelar

Estrelas nao se formam em regides aleatérias do meio interestelar (MI) em nossa
Galéaxia, mas formam-se proximas ou dentro de nuvens moleculares gigantes, que sao
estruturas nao uniformes constituidas de filamentos e nicleos densos (Krause et al. 2020 e
referéncias citadas [1]). Essas regioes densas do MI sdo predominantemente constituidas
de Hidrogénio molecular (H,), com baixas temperaturas, em torno de 10-20 K, condigoes

essas que favorecem o colapso gravitacional (Shu et al. 1987 [2]).

A massa e tamanho, respectivamente, das nuvens moleculares na Galaxia estao
contidas num grande intervalo, indo desde complexos de formacgao estelar em nuvens
moleculares gigantes cuja massa ¢ da ordem de ~ 10° massas solaresﬂ (Mg) e raios que
chegam a ~ 100 parsec&ﬂ (pc), até nuvens menores, cuja a massa é igual ou inferior a 10 Mg

e cujo raio é, no maximo, 1 pc (Hartmann 2009; Murray 2011; Krause et al. 2020 [1,[3,4]).

Dois exemplos de regioes de formagao estelar e suas respectivas propriedades sao: (i)
Complexo de Orion - localizado a uma distancia de ~ 450 pc do Sol, cuja massa estimada
¢ de ~ 10° M, e apresenta extensdo em torno de ~ 100 pc (Bally et al. 1987; Genzel &
Stutzki 1989 [5,6]); e (ii) Complexo de Touro - localizado a uma distancia de ~ 140 pc do
Sol, com massa estimada de ~ 10* M, e que se estende ao longo de uma regido maior do

que 30 pc (Ungerechts & Thaddeus 1987 [7]).

Para a formacgao estelar ocorrer é preciso que a forga gravitacional supere as
demais forgas resistivas naquela regiao, as quais surgem dos gradientes de pressao térmica,
magnética ou dos movimentos turbulentos. Tipicamente, nuvens moleculares precisam
se contrair num fator de 10°, em dimensdes lineares, para que haja formacao estelar
(Hartmann 2009 [3]). A medida que a forga gravitacional vai superando as demais forgas,
a densidade nessas regioes da nuvem molecular aumenta e com isso a nuvem vai sendo

fragmentada em corpos menores, iniciando os processos locais de colapso gravitacional.

No inicio do colapso, a pressao térmica no centro da nuvem protoestelar é o
mecanismo responsavel por contrabalancear a gravidade. A condi¢ao para que esse colapso
ocorra ¢ uma relagao entre a densidade e a dimensao da regiao conhecida como critério

de Jeans para instabilidade gravitacional. A condi¢ao de equilibrio estavel de um sistema

Mg é o simbolo que representa massa solar. Uma massa solar equivale a 1.99 x 103" kg.

Parsec é uma unidade de medida de distancia definida como a distancia do Sol que resultaria de uma
paralaxe de 1 segundo de arco vista a partir da Terra. “Parsec” é a abreviagdo da expressao em ingles
“parallax second” (paralaxe de 1 segundo de arco) e equivale a 3.26 anos-luz.

2
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gravitacionalmente ligado pode ser descrita através do teorema do virial

U+2K =0 (1.1)

onde K é a energia cinética interna da nuvem molecular e U é a energia potencial
gravitacional. Caso a energia potencial gravitacional seja maior que duas vezes a energia
cinética interna total (U > —2K), a nuvem ird colapsar gravitacionalmente. A condigao
de estabilidade descrita acima nao leva em consideracao rotacao, movimentos turbulentos

nem campos magnéticos.

O critério de Jeans determina a massa minima necessaria para que a nuvem colapse

sobre a agao da gravidade. Considerando uma nuvem densa, esférica e homogénea, a energia

2 ~ .
%G%, onde M e R sao a massa e o raio

da nuvem, respectivamente. A energia cinética da nuvem é descrita como K = %N kT,

potencial gravitacional é aproximadamente U ~

onde k; é a constante de Boltzmann, T a temperatura e N = /% o numero total de
particulas, com my sendo a massa do Hidrogénio e u o peso molecular médio. A massa
de Jeans pode ser determinada, levando em consideracao que a massa e o raio da nuvem

molecular estao correlacionados de forma que M = %WRS/), como

v BRI N3\ 12)
T\ Gumy 47p '

Figura 1 — Aglomerado aberto Trumpler 16 dentro da Nebulosa Eta Carinae, que esta
a 7500 anos-luz de distancia do Sol. A imagem nos comprimentos de onda
do 6ptico e do infravermelho foi obtida com o telescépio Hubble pela cAmera
avancada para pesquisa. Créditos da imagem: NASA, ESA e J. Maiz Apellaniz
(Instituto de Astrofisica de Andalucia, Espanha).
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Dust Disk Around Star HD141569

3.7 Billion Miles
Wide Gap

A4

“

| +4— 37.2 Billion Miles ———p

Figura 2 — Disco circunstelar da estrela HD 141569. E possivel ver um espacamento dentro
do disco de 5,9 bilhoes de quilometros, enquanto o disco possui 59,2 bilhdes
de quilémetros de comprimento. Créditos: Greg Bacon — STSCi & Alicia
Wienberger, Eric Becklin, Glenn Schneider, Brad Smith & NASA.

Muitas vezes, essa condensac¢ao da nuvem, com densidade de gas maiores ou
iguais a 10 cm™2, é chamada de ntcleo e é o predecessor de estrelas de baixa massa.
Com essas grandes densidades, espera-se que o colapso gravitacional ocorra de maneira
rapida, tal que evolua em algumas centenas de milhares de anos dessa fase de ntucleo
denso (Hartamann 2009 [3]). Neste cendrio, em que ocorrem a fragmentagio e o colapso
gravitacional, pode ocorrer a formagao de estrelas isoladas, ou de associagdes de estrelas
ou de grupos gravitacionalmente ligados - aglomerados estelares (e.g. Shu et al. 1987 [2]).
Na Fig. (1] estd mostrado o aglomerado estelar Trumpler 16 embebido na sua nuvem de

formacao.

Diversos resultados indicam que uma estrela comeca sua vida com 1072 M, quando
¢ denominada de protoestrela (Larson 2003 [8] e referéncias citadas). A fase evolutiva de
protoestrela é regida pelo mecanismo de acrecao em queda livre do material da nuvem em
direcao a sua superficie. Devido a velocidade rotacional inicial da nuvem, seu momento
angular sera transferido para a protoestrela. Devido a rapidez do processo e a diferenca em
tamanho entre o nicleo da nuvem e a protoestrela (=~ 10° raios solares (Rg)), espera-se
que o material forme um disco, conhecido como disco circunstelar (CS), um sistema estelar
multiplo ou ambos ao invés de cair diretamente no objeto central. Uma imagem de um
disco CS pode ser vista na Fig.

A principal fonte de energia das protoestrelas é proveniente da queima do Deutério.
A fusao do Deutério ocorre em temperaturas mais baixas do que a fusao do Hidrogénio,

contudo sua abundancia é menor, logo a estrela jovem nao pode manter o processo de
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(Y

ogl/Le

=y
T

4.6 4.4 4.7 4.0 3.8 3.6 3.4
logT

Figura 3 — Trilhas evolutivas tedricas (calculadas com o cédigo de evolugao estelar ATON
2.0) para estrelas entre 2 - 10 Mg em diregao a ZAMS (Mazzitelli 1989; Mazzitelli,
D’Antona & Caloi 1995; Ventura et al. 1998 [9-11]).

queima nuclear mediante a fusao do Deutério durante muito tempo. Quando esgota a
queima do Deutério e a energia proveniente da fusao deixa de ser liberada, a estrela comega

a se contrair, transformando energia potencial gravitacional em energia térmica.

A medida em que esse processo se desenvolve, a temperatura do objeto central
vai aumentando gradativamente, e devido a radiagdo emitida por ele, o envoltorio de
poeira proximo é evaporado, tornando o objeto opticamente visivel. Apds a formacao desse
disco e a evaporacao de matéria proxima, o objeto passa da fase de protoestrela para a
fase Pré-Sequéncia Principal (do inglés pre-main sequence, PMS). Na fase PMS, o objeto
continua com processos de acrecao de matéria, porém esses nao alteram significativamente
a massa final da estrela. Com a diminuicao do seu raio, a area superficial também diminui,
com isso a luminosidade cai. A contracao cessa, quando o objeto tem energia suficiente
para comecar a fazer fusdo de Hidrogénio no seu nicleo. Nesse ponto, dizemos que a estrela

chegou na Sequéncia Principal de Idade Zero (ZAMS).

O processo evolutivo na fase PMS pode ser representado no Diagrama Hertzsprung-

Russe]ﬂ (HR) a partir dos pardmetros estelares de temperatura efetiva e luminosidade. A

3 Em 1911 Hertzprung fez um diagrama de cor-magnitude de algumas estrelas. Independentemente,
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contragdo que ocorre com a queima de todo o Deutério é representada por um movimento
para baixo e para esquerda no diagrama HR. Contudo, a temperatura da estrela aumenta
nesse processo e com isso a luminosidade aumenta junto, porém suavemente, pois ainda
existe a diminuicao de seu raio. Esse movimento representa a trilha evolutiva da protoestrela

que esta representada na Fig.

1.2 Aglomerados Estelares

Na Via Lactea, a maioria das estrelas se forma em grupos, no interior de nuvens
moleculares gigantes (e.g. Lada & Lada 2003 [12]). Uma evidéncia que corrobora essa
afirmacao é o fato de que ~ 70% das estrelas do tipo espectral O, sao encontradas em
aglomerados jovens ou associagoes (Gies 1987; Angelo M. S. 2017 [13,|14]). Associagoes
estelares foram definidas originalmente como sistema de estrelas jovens, que apresentam
uma origem comum, com baixa densidade estelar, i.e. menor do que a densidade do campo
Galdctico (Ambartsumian 1947, 1949 [15.|16]). Com a descoberta e estudos de aglomerados
jovens embebidos em sua nuvem progenitora, alguns autores argumentaram que esse tipo
de aglomerado pode sobreviver como um grupo gravitacionalmente ligado ou expandir
como uma associacao sem ligacao gravitacional, da mesma forma que a maioria das regices
de formacao estelar evoluem para associagoes (e.g. Lada & Lada 2003; Zinnecker e Yorke
2007 [12,|17]).

Assim, uma condi¢ao mais fisica na definicdo de associacao surge, em que suas
estrelas nao devem possuir ligagao gravitacional (e.g. Gouliermis 2018; Wright 2020 [18,/19]).
Contudo, existe uma dificuldade em determinar com confianga se um grupo de estrelas
possui ligacao gravitacional, em particular para sistemas muito jovens ou onde ha presenca
de matéria interestelar, ja que a distribuicao espacial e de massa dessa matéria é muito mais
dificil de se determinar do que para estrelas. Por essa razao associa¢oes foram definidas
mais recentemente como um grupo de estrelas jovens, com densidade estelar menor do que
a densidade do campo Galactico e que nao estejam fortemente associadas com matéria
interestelar. Essa definicao é puramente observacional e preserva a definicao histérica

(Wright et al. 2022 [20]).

Enquanto que aglomerados estelares sdo um grupo de estrelas ligados gravitacio-
nalmente, que apresentam uma origem em comum e possuem idade e composi¢ao quimica
similares. Nesse sentido, aglomerados de estrelas sao importantes laboratérios tanto para
investigacao das populacoes estelares quanto para a investigacao da evolugao estelar, dado
que os mesmos possuem amostras estatisticamente significantes de objetos, as quais abran-
gem diferentes massas e ocupam volumes limitados no espaco. Na Galaxia, os aglomerados

sao divididos em dois tipos, conforme sua morfologia:

Russel em 1913 produziu o mesmo diagrama. O diagrama representa a luminosidade versus temperatura
efetiva ou equivalentemente o tipo espectral das estrelas.
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Figura 4 — A esquerda: aglomerado aberto M16 (NGC6611), localizado a uma distancia
de 2kpe do Sol. A largura da imagem é de 3,2’ A direita: aglomerado globular
47 Tucanae (NGC 104), situado a uma distancia de 4,5kpc do Sol. A largura da
imagem ¢é de 24’ [Créditos: ESA/Hubble & NASA e David Malin (Australian

Astronomical Observatory)].

1. Aglomerados abertos: aqueles cuja populacio ¢ em torno de 10 — 103 estrelas,
abrangem um grande intervalo de idades (~ 10° — 10 anos), sdo encontrados na
regido do disco da Galdxia e apresentam baixa massa (< 10° Mg) (e.g. Friel 1995;
Dias et al. 2002; Krause et al. 2020 [1,21,[22]). Um exemplo é M16 (vide Fig. [4] a

esquerda).

2. Aglomerados globulares: aqueles cuja populacdo é em torno de 10° — 10° estrelas,
tém apenas objetos de idades acima de 1 Ganos, apresentam um formato esférico e
massa elevada (> 10° M,). Normalmente sao remanescentes do inicio da formagao da
Galaxia e, portanto, sdo pobres quimicamente, em geral. Um exemplo é 47 Tucanae
(vide Fig. 4| a direita).

A distribuicao espacial dos aglomerados tem um papel vital no entendimento da
estrutura Galactica (e.g. Cantat-Gaudin et al. 2018, 2020; Ferreira et al. 2020, 2021 )
Na Galédxia, os OCs (abreviagao de open clusters, aglomerados abertos do inglés) podem
ser encontrados em fases evolutivas distintas, devido ao vasto intervalo de idade. Essas

fases evolutivas sao, de forma esquematica:

« Fase embebida (0 - 3 milhdes de anos) - a principal caracteristica dessa etapa é a
presenca da nuvem de gas e poeira que o formou. O final dessa fase é demarcado pela
explosao da primeira supernova, que causara a expulsao gradual do gas progenitor
da populacao estelar, junto com a acao de ventos estelares e radiacao das estrelas

mais massivas, que pode ocasionar a dissolu¢ao do aglomerado ja nessa fase inicial;
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o Fase livre de gés (de 3 milhoes a 1 bilhdo de anos) - essa etapa comega com a
dissipacao do gis da nuvem progenitora e ela é governada pela perda de massa
devido a evolugao estelar, juntamente com efeitos dindmicos do objeto (ejegdo mais

evaporagao de estrelas);

« E por fim a fase de dissolugao (acima de 1 bilhao de anos) - o aglomerado é submetido
a efeitos destrutivos, levando a deplecao gradual do seu contetiido estelar. Essa é a
fase de evolugao dinamica de longo termo, quando as escalas de tempo de perda de
massa por evolugao estelar sao muito maiores do que as escalas de tempo dinamicas

(interagdes de dois corpos).

Um fato importante a ser citado é de que aglomerados embebidos se formam a
uma taxa que excede por uma ordem de grandeza a de aglomerados opticamente visiveis,
indicando um indice elevado de destruicao desses sistemas jovens. Menos de 4% dos
aglomerados formados em nuvens moleculares sobrevivem a fase inicial embebida, efeito
conhecido como “high infant mortality rate for clusters” (alta taxa de mortalidade infantil

para aglomerados), sendo que para os aglomerados abertos esta taxa é menor que 7%

(Lada & Lada 2003 [12]).

Os OCs localizam-se preferencialmente préoximos do disco, como pode ser visto
na Fig. [5 a esquerda, caracteristica que os tornam tragadores da estrutura espiral. Por
sua vez, a distribui¢ao dos aglomerados globulares (GCs, ou globular clusters), os quais
tendem a se concentrar nas regioes do bojo e halo Galdcticos (Fig. , a direita), permite

estabelecer a localizacao do centro Galactico e determinar a escala de tamanho do halo.

Como as estrelas pertencentes a aglomerados se formam quase simultaneamente, a
partir de uma mesma nuvem molecular progenitora, pode-se realizar o estudo da populacgao
estelar utilizando-se Diagramas Cor-Magnitude (CMDs, ou Color-Magnitude Diagrams).
Tal procedimento é feito por meio do ajuste de isdcronas, que sdo curvas tedricas calculadas
por modelos de evolucao estelar e indicam o loci das estrelas de mesma idade, para uma
dada composicao quimica. Desta maneira, ao comparar isbcronas de idades distintas com as
estrelas identificadas como membros do aglomerado, podem ser determinados parametros
como distancia, idade e metalicidade do aglomerado. Com isso, modelos de estrutura e

evolucao estelar podem ser testados para estrelas de diferentes massas.

Os aglomerados globulares, por serem objetos mais velhos e muito populosos,
apresentam estrelas ocupando, de forma estatisticamente significativa, os mais diversos
estagios evolutivos. Os seus CMDs apresentam: a sequéncia principal (MS), o ponto de
“turnoff” (TO), no qual as estrelas deixam a sequéncia principal, quando cessa a queima
do Hidrogénio no nticleo, o ramo das subgigantes (SGB), o ramo das gigantes vermelhas
(RGB) e o ramo assintético de gigantes (AGB) no qual as estrelas sao bastantes evoluidas,

assim como no ramo horizontal (HB), porém esse tltimo apresenta estrelas mais quentes
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Figura 5 — Painel (a): Distribuigdo dos aglomerados abertos (OCs) jovens (t < 100 Manos,
circulos azuis) e velhos (t >3 Ganos, quadrados vermelhos) na Galaxia, per-
pendicularmente ao plano Galactico (painel superior) e paralelamente ao plano
(painel inferior), com base no catdlogo de Dias et al. (2002) [22]. O centro
Galactico é indicado pela sigla GC (Galactic Center). Aglomerados jovens
massivos (M > 10 M) sdo também mostrados. O circulo solar ¢ indicado pela
linha tracejada. Painel (b): Distribuicao dos aglomerados globulares (GCs),
com base no catdlogo de Harris (1996) [27]. Créditos: Porteigies Zwart et al.
(2010 [25).

do que no AGB. Por fim, a fase de anas brancas (WD) que ¢é a etapa evolutiva final da
maioria das estrelas de baixa massa. Na Fig. [0, no lado esquerdo, estdo indicadas todas

essas fases evolutivas, com sua respectiva sigla, na posicao correta no CMD.

Para os aglomerados abertos muito velhos, cujas estrelas ja tiveram tempo de
evoluir significamente, os CMDs sao bem mais pobres, sendo um agrupamento velho e de
baixa massa, como é o caso do UFMG 62 (vide Fig. |§| a direita), em comparagdo com 0s
GCs, que sdo muito mais rico em conteiido estelar e representam um agrupamento com
baixa metalicidade, o que pode ser notado pela extensao do HB em diregao as estrelas
quentes (vide Fig. |§| a esquerda). Esse OC ja perdeu boa parte do seu contetudo estelar,
como pode ser visto pelo seu CMD, onde a MS apresenta poucas estrelas de baixa massa

(i.e. elas ja evaporaram do sistema devido a efeitos dindmicos e se perderam para o campo).

No entanto, na Galaxia, as estrelas e aglomerados abertos estao continuamente sendo

formados no disco. Assim, como nao houve tempo suficiente para as estrelas evoluirem, os
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Figura 6 — A esquerda: o aglomerado globular M12 apresentando as diversas fases evo-
lutivas. As fases de evolucao estao demarcadas no diagrama como sequéncia
principal (MS), ponto de “turnoff” (TO), ramo das subgigantes (SGB), ramo
das gigantes vermelhas (RGB), ramo das gigantes assintéticas (AGB), o ramo
horizontal (HB) e as anas brancas (WD) (Mix et al. 2006 ) A direita: o
aglomerado aberto velho UFMG 62 de log(t)= 9.55 + 0.10 (3.5 £+ 1.0 Ganos).
A barra colorida ao lado representa a pertinéncia das estrelas membros, os
pontos pretos representam as estrelas de campo e as curvas cheias e tracejadas
representam a isécrona do aglomerado para as estrelas isoladas e binarias,
respectivamente (Ferreira et al. 2020 [25]).

CMDs apresentam formas distintas, sem todas as fases indicadas acima. Em particular,
para os aglomerados abertos muito jovens, os CMDs tém o ponto de “TurnON” (TON), o
qual indica o locus das estrelas que estdo saindo da pré-sequéncia principal e entrando na
fase sequéncia principal. No lado esquerdo da Fig. [7], observa-se o CMD do aglomerado
NGC 2264 (~ 4 Manos), onde estao indicadas o TON e a regiao de PMS. No lado direito
da figura pode ser visto o CMD do aglomerado UFMG 59, porém este ultimo nao apresenta
o ponto de TurnON, sugerindo que suas estrelas tiveram tempo o suficiente para evoluir e

entrar na sequéncia principal.

Em termos gerais, os aglomerados estelares sao a menor escala fisica na qual pode-se
fazer uma determinacao significativa da fun¢do de massa inicial (Lada & Lada 2003 [12]),
e, em principio, um estudo direto dos processos fisicos que governam a formagao estelar é

possivel.
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Figura 7 — A esquerda: o aglomerado NGC 2264 (~ 4 Manos). A linha sélida representa
a sequeéncia principal, enquanto as duas linhas acima sao as isécronas de 3.2
Manos (superior) e 5 Manos (inferior). Estdo demarcados o ponto de “TurnON”
(TON) e a regido da pré-sequéncia principal (PMS) (Palla 2012 ) A direita:
o aglomerado aberto jovem UFMG59 de log(t)= 7.65 £ 0.30 (44.7 £ 2.0
Manos). A barra colorida ao lado representa a pertinéncia das estrelas membro,
os pontos pretos representam as estrelas de campo e as curvas continua e
tracejada representam a isocrona do aglomerado para as estrelas isoladas e
bindrias, respectivamente (Ferreira et al. 2020 [25]).

1.3 NGC 1981

Estrelas oriundas de uma mesma nuvem molecular, pertencentes a um mesmo
aglomerado de estrelas, possuem caracteristicas semelhantes, tais como composi¢ao quimica,
distancia, cinemética e idade, mas com massas diversas (Krumholz et al. 2019 [31]).
Aglomerados abertos pertencentes a um complexo de formacao estelar sao restos das
geracoes estelares iniciais. O estudo desses objetos jovens impoe restrigoes aos modelos
de formagao e evolugao estelar, assim como as propriedades do disco da Galaxia (e.g.
Jacobson et al. 2016; Cantat-Gaudin et al. 2018; Liu & Pang 2019; Ferreira et al. 2020;

Holanda et al. 2021 [23,[2532134]).
NGC 1981 (também conhecido como OC1525 ou C0532-044) é um aglomerado

jovem, localizado 1° ao norte da Nebulosa de Orion nas coordenadas Galacticas (I,b) =
(208.09, —18.98). Como notado por Sharpless (1952) , a Nebulosa de Orion parece estar
separada de NGC 1981 unicamente por alguma nuvem escura. Imagens da regido de Orion
estao apresentadas na Fig. , onde se pode ver parte da Constelacio de Orion e outros

objetos na area para ajudar na identificacao. As famosas “Trés Marias”, que compoem o
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Figura 8 - Acima e a esquerda: regiao proxima de NGC 1981, no infravermelho, na banda
IRAS ~ 60 pum. Outros objetos na area estdo também indicados (Maia et
al. 2010 [39]). Acima e a direita: a mesma regiao, aproximadamente, mas no
comprimento de onda do visivel (DSS2), conforme obtido com o software Aladin.
Abaixo: um zoom da regiao mais préxima de NGC 1981.

Cinturdo de Orion (constelagao do “Cagador”) podem ser identificadas na parte superior

da imagem a direita.

NGC 1981 ¢ parte da associacio OB1 de Orion, subgrupo ¢, que possui 26 Milhdes
de anos e esta localizado mais préximo a nés (~ 400 pc) do que a jovem Nebulosa de Orion,
por pelo menos 10 pc (Bally 2008 [36]). Investigando a hierarquia da formacao estelar,
por meio da distribuigdo espacial e cinematica do aglomerado, Elias et al. (2009) [37]
classificaram NGC 1981 como um aglomerado ligado, levando em conta sua idade de 30
Manos, aproximadamente, como determinado por Kharchenko et al. (2005) [38]. Um zoom
da regiao de Nebulosa de Orion, com NGC 1981 na parte superior, ¢ mostrado na imagem
inferior da Fig.

Embora NGC 1981 esteja em uma regiao de intensa formagao estelar com nuvens
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de poeira e gas, ele atualmente habita um campo relativamente livre de poeira, talvez
como consequéncia da evolugdao do aglomerado. Seu contetido estelar massivo pode ter
contribuido para a liberacao de energia no meio interestelar, seja por meio da explosao de
supernovas e/ou ventos devido a pressdo da radiagao. Além disso, uma fragao das estrelas
de baixa massa do aglomerado pode ter sido evaporada da regiao em sua evolugao inicial,
levando & atual estrutura esparsa e muito fracamente ligada, aparentemente (Fig. . Como
as estrelas mais brilhantes de NGC 1981 sao do tipo espectral B, uma sequéncia evolutiva
plausivel implicaria em explosdes de supernovas de progenitoras do tipo O, causando a

compressao do meio interestelar e a formacgao das atuais populagoes mais jovens.

Usando dados fotométricos nas bandas BV R¢ I obtidos no telescopio SOAR e
com dados do catdlogo do 2MASS (Skrutskie et al. 2006 [40]), Maia et al. (2010) [39]
realizaram um ajuste de is6cronas nos dados descontaminados do aglomerado NGC 1981
(i.e. usando CMDs com as estrelas de campo removidas do conjunto, com base em critérios
estatisticos) e determinaram o excesso de cor E(B-V) = (0.07 £ 0.03) mag, o médulo
de distancia (m - M), = 7.9 £ 0.1mag (d = 380 = 17pc), e¢ a idade de 5 & 1 Manos
(log[t/anos]=6.70 £ 0.29). Fung¢des de Massa (FM) foram computadas para estrelas do
aglomerado, dentro de um raio central de 5.5" e um raio limite de 11’°, resultando em uma
massa total estimada para essas regides de ms; = (30 £ 6) Mg e my; = (107 + 13) Mg,

respectivamente.

Em particular, Alves & Bouy (2012) [41] descobriram uma populagao vasta de
estrelas jovens em frente & Nebulosa de Orion. Bouy et al. (2014) [42] usando a DECam
(cAmera de energia escura) instalada no Cerro Tololo Inter-American Observatory - CTIO
(Cerro Pachoén, Chile), centrada em NGC 1980, localizado abaixo da Nebulosa de Orion
apresentada na Fig. [§ confirmaram a existéncia de uma populagao de estrelas pré-sequéncia
principal em primeiro plano, espalhadas em torno de NGC 1980. Eles concluiram que
NGC 1980 e NGC 1981 devem ter distancias e idades semelhantes, em concordancia com o

que fora sugerido por Maia et al. (2010) [39).

Apesar dos esforgos para melhor entender os processos astrofisicos que ocorrem
na regiao da Nebulosa de Orion e seus arredores, uma andlise quimica detalhada nunca
foi realizada para NGC 1981. Confirmar que esse aglomerado é de fato jovem permitira
avaliar detalhadamente a relacao das idades dos varios aglomerados desta regiao, p.ex., se
NGC 1981 é mais velho do que a Nebulosa de Orion e NGC 1977, que continua embebido

na nuvem de gas e poeira em que nasceu.

Estudos realizados por varios autores (e.g. Pérez 1987; de Winter 1997; van de
Ancker et al. 1997 [43}-45]) com aglomerados abertos jovens demonstraram que tais objetos
apresentam uma escassez de estrelas dos tipos espectrais A e B com excesso de emissdo no
infravermelho. Sendo este excesso uma caracteristica do grupo de estrelas jovens de massa

intermedidria Ae/Be de Herbig, estes resultados sugerem que possa haver um deficit desse
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tipo de estrelas em aglomerados jovens.

1.4 Estrelas Ae/Be de Herbig

O termo “Objetos Estelares Jovens” (do ingles Young Stellar Object, ou YSOs) foi
criado por Strom (1972) [46] para objetos que podem ser fortemente afetados ou alterados
pelo seu material circunstelar. Essa identificagdo ¢ um termo relativamente geral, pois nele

estao contidas as protoestrelas, as estrelas Ae/ Beﬁ de Herbig e estrelas T Tauri.

Estrelas T Tauri sao objetos Pré-Sequéncia Principal de baixa massa (M< 2 M), de
tipo espectral tardio M - F, correspondendo a temperaturas efetivas entre ~ 3000 - 7000 K
(Joy 1945; de la Reza 1989 [47,48]). Estrelas Ae/Be de Herbig, que de agora em diante
serdao chamadas de estrelas HAeBe, sao objetos de massa intermedidria (2 a 10 My), de
tipos espectrais entre F - B (estrelas com tipo espectral F sdo aceitas atualmente no grupo
HAeBe, por uma questao de continuidade no intervalo de massas, mas elas nao faziam
parte do conjunto inicial proposto por Herbig (1960) [49]), equivalente & temperaturas
efetivas na faixa ~ 7000 - 30000 K. Elas foram identificadas por Herbig (1960) [49] devido
a expectativa de correspondéncia que ele acreditava existir, com estrelas T Tauri de alta

massa.

As estrelas HAeBe foram propostas pela primeira vez como um grupo por Herbig
(1960) [49]. Sua lista original contava com 26 objetos selecionados de acordo com os
seguintes critérios: (i) ter tipo espectral B ou A com linhas de emissao; (ii) estar em regioes
obscurecidas; e (iii) iluminar uma nebulosa brilhante de reflexdo em sua vizinhanga. O
primeiro critério seleciona o intervalo de massas desejado, enquanto o segundo e o terceiro
reforcam o carater de juventude do objeto. Esta lista original sofreu acréscimos por varios
autores (e.g. Finkenzeller & Mundt 1984; Gregorio-Hetem et al. 1995; Torres et al. 1995;
Thé 1994; Vieira et al. 2003; Carmona et al. 2010; Vioque et al. 2020; Zhang et al. 2022;
Vioque et al. 2022 [50/-5§]) e atualmente incluem milhares de objetos entre candidatos e

confirmados como membros do grupo HAeBe.

Devido a este grande niimero de objetos, os critérios inicialmente propostos por
Herbig (1960) [49] precisaram ser ajustados, razao pela qual foi introduzido como um novo
critério a presenca de excesso de infravermelho, o qual pode ser explicado pela presenca
de um disco circunstelar e/ou um envelope (e.g. Herbig 1960; Finkenzeller & Mundt
1984 [49./50]). O envelope pode ser entendido como todo o volume de gas CS na vizinhanga
da estrela. Nele estd incluso: (7) o disco de acregio equatorial; (i) a zona de vento em altas
latitudes; e (77) as partes remotas do disco e do vento, onde as velocidades e densidades
tornam-se pequenas e o gas CS se manifesta somente como uma componente de absorc¢ao

estreita.

40 "e"em Ae/Be significa a presenca de linhas de emissio
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Figura 9 — Perfil da linha de Ha segundo a classificagdo de Reipurth et al. (1996) [61],
com o tipo de perfil indicado em cima de cada imagem.

Essas estrelas apresentam uma alta variabilidade espectroscépica, que pode ser
vista, por exemplo, na linha de Ha da série de Balmer, cujo perfil pode mudar em intervalo
de horas. Ha também variabilidade na polarizacao, além de uma variabilidade fotométrica,
como faz devido a interagao da estrela com o disco e/ou envelope no seu entorno (e.g.
Vieira et al. 2003; Guimaraes et al. 2006; Arun et al. 2019 [54,59}/60] ).

Os objetos HAeBe apresentam uma grande variedade de formas para o perfil da
linha Ha. Para que se possa fazer uma andlise mais coerente, é preciso inicialmente
introduzir uma classificacdo quanto ao perfil de Ha, uma importante linha para nossa
andlise. E preciso ter em mente que quando se propde um sistema de classificacéo, o
ponto-chave é ordenar os objetos similares de maneira coerente e significativa. Atualmente
¢ adotado um sistema proposto por Reipurth et al. (1996) [61], onde se supoe que a linha
Ha estd em emissao e que algum mecanismo, de vento ou acregao, cria um padrao de
absor¢ao que se sobrepoe a emissao, com isso os objetos sao divididos em quatro tipos,

que estao representados na Fig. O}

o Tipo I: Os perfis sao simétricos, apresentando pouca ou nenhuma componente de

absor¢ao, denominados de pico simples;
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o Tipo II: Os perfis possuem um pico duplo, com o pico secundario tendo mais da

metade da intensidade do pico primario;

o Tipo III: Os perfis possuem um pico duplo, com o pico secundério tendo menos da

metade da intensidade do pico primario;

« Tipo IV: Os perfis sao PCygni (uma absor¢ao na asa azul e emissao no resto da

linha) ou PCygni inverso (uma emissao na asa azul e absor¢ao no resto da linha)

A forma caracteristica do perfil é definida pela: i) a largura da emissao; ii) a
velocidade caracteristica do material em absorgao e iii) a intensidade (profundidade e
largura) da absorgao. Nessa classificacdo, o melhor pardmetro para caracterizar essa relagao
entre emissao e absorcao é a altura relativa do pico secundario para o priméario. Contudo,
essa classificacao sozinha nao é o suficiente para descrever todos os perfis encontrados e
para complementar essa classificagdo, serao também utilizados os perfis PCygni de Beals

(1953) [62].

O perfil PCygni (que a partir de agora sera chamado de PCyg) é classificado como
PCygl. O perfil PCyglI ¢é o perfil PCygl com uma componente de absorcao larga presente,
como estd mostrado na Fig. [10] a esquerda. O perfil PCyglII é um perfil de pico duplo
de emissao com uma absorcao entre eles, onde uma das componentes da emissao esta
desviada para o lado azul do espectro, enquanto a outra componente esta desviada para o
lado vermelho (vide Fig. [10]a direita).

Figura 10 — Classificacdo quanto ao perfil proposto por Beals (1953) [62]. A esquerda esté
mostrado o perfil PCyglI e a direita o perfil PCyglIII. A linha tracejada mostra
como seria o perfil da linha sem a presenca do perfil PCygni.

1.5 Variabilidade Estelar

A protoestrela é formada, junto com seu disco, profundamente embebida em sua

nuvem original, acumulando assim quantidades significativas de massa. Desta fase em
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Figura 11 — Espectro circunstelar da linha de HS de HD 144432 com a presenca de um
RAC, destacada pela seta vermelha e um BAC, destacada pela seta azul. No
eixo X esta representado a velocidade em km /s, com o zero em velocidade
sendo o comprimento de onda central da linha e no eixo Y esta a intensidade
do fluxo normalizado.

diante, no caso de estrelas de baixa massa, a massa estelar sera adquirida através do disco
pelo processo de acregao. Na etapa inicial, o disco adquire matéria através do envelope CS
enquanto ele adiciona matéria na estrela. Ventos e jatos sao gerados pelo sistema jovem,
que ajudam a dissipar a nuvem que os cerca e a regular o momento angular da estrela

central. Esses processos tracarao o perfil evolutivo do objeto.

Na etapa seguinte, a estrela ganha massa do disco, mas em taxas de acrecao menores
do que na fase protoestelar. Nao se sabe ao certo o que causa a dissipacao do gas no disco,
ele pode ser simplesmente adquirido pelo objeto central, parte do gas pode ser usada
na formagao de planetas gigantes, ele pode ser destruido por instabilidades de maré ou
cavidades criadas pela formacao de planetas ou dissipado por fotoionizagao ultravioleta da
estrela (Hartmann 2009 [3]).

E bastante conhecido e estudado o processo de acrecdo de matéria nas estrelas T
Tauri. Devido as baixas temperaturas, esse tipo de objeto apresenta, pelo menos, parte do
envelope convectivo, que é ideal para poder explicar, através do mecanismo de dinamo,
os intensos campos magnéticos observados (G~ 10® G) (Mendigutia 2020 [63]). A Maior
parte do excesso observado em diversos comprimentos de onda dessas estrelas, pode ser
atribuida a interacdo com disco e a estrela magneticamente ativa (e.g. Muzerolle et al.
2004 [64]). A matéria acretada do disco ¢ dirigida pelas linhas de campo magnético até a
superficie estelar. Esse mecanismo de acrecao recebe o nome de Magneto Acregao (MA).
E geralmente aceito que campos magnéticos sio importantes no processo da formacio

estelar (e.g. McKee & Ostriker 2007 [65]) e que estao presentes em estrelas na fase PMS.
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Nas HAeBe ha evidencias da presenca de eventos de acrecao e de ejecdo de matéria
(e.g. Natta et al. 2000 [66]). Evidéncia de fluxos em diregéo a estrela (infall) ou saindo dela
(outflow) sdo corroboradas a partir de caracteristicas contidas no espectro desses objetos,
como componentes de absorgao desviadas para o vermelho (RAC, ou redshift absorption
component), as quais indicam um infall e componentes de absorcao desviadas para o azul
(BAC, ou blueshift absorption component), que indicam um outflow (e.g. Natta et al. 2000;
Mora et al. 2002, 2004; Guimaraes 2006 [59,66-68|). Na Fig. [L1|estd mostrado um exemplo
de RAC, destacada pela seta vermelha e um BAC, destacada pela seta azul.

Existem evidéncias de matéria caindo em alta velocidade em alguns sistemas HAeBe,
sugerindo que a MA pode ocorrer em estrelas de massa intermediaria, como acontecem
nas T Tauri (Muzerolle et al. 2004 [64]). Evidéncias de campos magnéticos fracos, da
ordem de algumas centenas de gauss, para estrelas Herbigs Ae foram encontrados por
Hubrig et al. (2004, 2006) [69,[70]. O estudo feito por Hubrig et al. 2019 |71] indica que
a baixa taxa de deteccdo de campos magnéticos em estrelas Ae de Herbig, cerca de 7%
(Alecian et al. 2013 [72]), pode ser explicada nao apenas pelo limite da sensitividade das
medidas publicadas, mas também pela baixa intensidade dos campos magnéticos. Porém,
os campos magnéticos em estrelas HAeBe ndo podem ser explicados a partir do dinamo,

pois hd uma caréncia de envelope convectivo em tais objetos.

Uma possivel explicacdo para a existéncia de campos magnéticos nas estrelas
HAeBe é chamada de campo f6ssil, onde o campo magnético presente nesses objetos seria
proveniente do campo magnético da nuvem molecular progenitora que foi intensificado pelo
mecanismo de dinamo, durante a fase convectiva da estrela (Hubrig et al. 2019; Mendigutia
2020 [63,/71]). Ou seja, as propriedades magnéticas de estrelas de tipo A e B devem ter
sido formadas antes da fase de estrela HAeBe na evolugao estelar (Alecian et al. 2014,
2019 [73[74]). Um esquema da MA em estrelas HAeBe estéd representada na Fig. [12]

Muitos autores tém utilizado dos dados precisos de fotometria e paralaxe da missao
GAIA (Gaia Collaboration et al. 2018, 2020 [75,/76]) para caracterizar as propriedades
estelares e CS, tentando entender as similaridades e diferencas entre as estrelas HAeBe
e sua contraparte de baixa massa, as estrelas T Tauri (e.g. Vioque et al. 2018, 2020,
Wichittanakom et al. 2020; Guzman-Diaz et 1. 2021; Vioque et al. 2022; Guzméan-Diaz et 1.
2023 [58,77-80]). Muitos dos esforgos desses estudos preocupam-se com a taxa de acre¢ao
de massa e eles também tentam entender se o mecanismo de acrecao que atua nas estrelas

T Tauri sdo os mesmos mecanismos atuando nas estrelas HAeBe.

Nas ultimas décadas, modelos de acrecao magnetosférica foram propostos para
explicar as estrelas T Tauri classicas (CTTS) (Shu et al. 1993; Hartmann et al. 1994;
Muzerolle et al. 1998; Muzerolle et al. 2001; Kurosawa et al. 2014; Lima et al. 2021 [81-86])
e constituem o panorama atual para descrever tais sistemas. Muzerolle et al. (2004) [64]

mostraram que, para o caso do sistema UX Ori, modelos de acre¢ao magnetosférica
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Figura 12 — Representacao do modelo de magneto acrecao nas estrelas HAeBe. O circulo
preenchido representa o objeto central enquanto as linhas preenchidas repre-
sentam as linhas de dipolo da magnetosfera, produzidas pelo campo magnético
do objeto. As setas ilustradas na magnetosfera indicam o material circunstelar
caindo em direcao a superficie da estrela. O disco de gés interno esta represen-
tado na regiao entre o objeto central e a parede de poeira esquematizada pelas
linhas tracejadas e a regiao sombreada. Quanto maior a taxa de acrecao mais
geometricamente fino e mais opticamente espesso serd o disco. A esquerda o
disco interno é opticamente fino, permitindo a irradiacao direta da parede de
poeira. A direita o disco interno é opticamente espesso (sombreado escuro),
porém geometricamente fino, permitindo a irradiacao apenas parcial da parede
de poeira (Muzerolle et al. 2004) [64].

podem também explicar a maioria dos perfis das linhas de emissao de estrelas Ae de
Herbig, estendendo assim a possibilidade de acrecao magnetosférica para estrelas de massa

intermediaria.

Taxas de acrecdo de massa foram medidas e derivadas para muitas estrelas HAeBe
e comparadas as estrelas T Tauri, tentando estimar seus valores e identificar se a MA é
valida para estrelas de massa intermediaria (Donehew & Brittain 2011; Mendigutia et al.
2011 ,). Foi encontrado que estrelas HAe correlacionam a luminosidade de acrecao
de maneira similar a CTTS e que o paradigma da MA é possivel para explicar estrelas

HAe, porém nao foi encontrado para o caso das estrelas HBe.

Fairlamb et al. (2015) estudaram uma amostra de 91 estrelas HAeBe e de-
terminaram a taxa de acregdo medindo o excesso no ultravioleta (UV) no contexto de
modelagem de choque na MA. Na sua amostra, 81 estrelas tiveram a taxa de acrecao de
massa determinada, mas 7 dessas estrelas nao puderam ser reproduzidas no contexto da
MA devido ao seu grande valor de excesso de Balmer ou devido as altas temperaturas.
Todas essas estrelas sao HBe, entao eles concluiram que deve existir uma mudancga no

processo de acrecdo e uma interrupc¢ao no regime de MA, em especial para as estrelas HBe.

Estudando a largura da linha de Ha em um série temporal de variabilidade do
peril da linha de 15 estrelas T Tauri e HAeBe de massa intermediaria, Costigan et al.
(2014) sugeriram que o mesmo processo que produz as variagoes na linha de Ha das

estrelas T Tauri também produzem das estrelas HAeBe até um intervalo de massa de
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5Mg. Eles apontaram que a variacdo dominante ocorre numa escala de tempo préximo ao

periodo rotacional da estrela, que esta conectada com o cenario de MA, de acordo com os

modelos de MA (Pogodin et al. 2012 [91]).

Existe uma conhecida férmula conectando um raio esperado da magnetosfera da
estrela r4 com alguns parametros estelares como o médulo do campo magnético B, o raio

e massa, R e M respectivamente, e a taxa de acre¢ao (M,..) (Wang et al. 1996 [92]):

ra = [(B*RY)/(2GM M2 )" (1.3)

acc

Assumindo que as assinaturas observacionais da magnetosfera podem aparecer
se r4/R > 1.5, tomando um valor medio para estrelas HAeBe igual a 5x107" M, /ano
(Donehew & Brittain 2011 [87]) e que a taxa M/R é a mesma taxa que para o Sol, nés
podemos estimar o limite inferior de B > 500 G para R = 2.5 R, (estrelas HAe) e B >
200 G para R = 6 R, (estrelas HBe). Esses valores de B sdo razodveis para estrelas HAeBe,

portanto o cenario de MA pode ser realistico para estrelas HAeBe.

Apesar desses modelos terem sido estendidos para estrelas Ae/Be de Herbig, pouco
se sabe sobre como ocorre o processo de acre¢ao de massa nestes sistemas. Nao se espera, a
principio, que elas possuam campos magnéticos intensos, portanto, estudar a variabilidade
das estrelas HAeBe e tentar entender a dindmica dos processos de acrecao e perda de
massa nestes objetos de massa intermediaria é fundamental. Nessa dissertacao, foram
estudadas 3 estrelas Ae/Be de Herbig, HD 141569, HD 144432 ¢ HD 163296.

HD 141569 é classificada como uma estrela B9.5V, sendo entendida como um objeto
em transicao da pré-sequéncia principal para sequéncia principal de idade zero. Ela pertence
a um sistema triplo a 108 £5 pc de distancia do Sol, com idade de aproximadamente 5
Manos e massa de 2 Mg, possuindo um disco em transicao de protoplanetario para um
disco de detritos (Merin et al. 2004, Mawet et al. 2017 [93,94]). Essa estrela nao possui
variabilidade fotométrica (Alvarez & Schuster 1981 [95]) e apresenta a linha de Ha com
uma emissao de pico duplo (tipo II) superposto a uma larga e intensa absorgao (Andrillat

et al. 1990; Dunkin et al. 1997 [96,/97]). Uma imagem do disco dessa estrela pode ser vista
na Fig. 2
Dent et al. (2005) [98] estudaram a emissao de CO de discos em torno de HAeBe e

excesso de emissao em relagao a fotosfera estelar em estrelas tipo Vega. O modelo de CO
apontou que HD 141569 possui gas molecular e poeira bem misturados em um par de anéis
fisicamente finos e foi a Unica estrela em sua analise que apresentou uma regiao livre de
gés. Analisando o gds quente no disco interno ao redor de estrelas de massa intermediaria
e dando uma atencao especial para HD 141569, Brittain et al. (2007) |99] mostraram que
o gas é excitado por fluorescéncia UV e que o disco interno é desprovido de gas e poeira,

sugerindo a presenca de um planeta massivo na borda interna do disco de gés. Reche et
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al. (2009) [100] caracterizaram através de caculos nimericos e simulagdo nimerica de N
corpos a rica estrutura do disco desta estrela e também descobriram que o brilho do disco
diminui drasticamente dentro de 200 UAﬂ sugerindo um forte esgotamento de poeira nas
regides mais internas do disco, o que também foi observado por outros autores (e.g. Kama
et al. 2016 [101]).

HD 141569 possui um sistema com disco sem alargamento para fora de seu plano,
com pequeno excesso no infravermelho, que foi classificada como uma fonte do grupo II (i.e.
s6 é necessario uma série de poténcia para ajustar sua distribuicao de energia espectral (ou
do inglés, SED)) (Meeus et al. 2001; Thi et al. 2014 |102,/103]) sendo a tnica estrela PMS
conhecida caracterizada por ter um disco hibrido (Wyatt et al. 2015; Péricaud et al. 2017;
Di Folco et al. 2020 [104-106]). Devido a essas caracteristicas do sistema e do disco, HD
141569 tem sido amplamente estudada, em especial, a estrutura interna do disco e o cenario
de formagao de planetas (e.g. Reche et al. 2009; Konishi et al. 2016; Mawet et al. 2017;
White et al. 2018; Gravity Collaboration et al. 2021; Singh et al. 2021 [944/100}/107-110]).

HD 144432 é classificada como uma estrela de tipo A tardio para primeiros tipo F,
acompanhada por duas companheiras (HD 144432B e HD 144432C) de tipos espectrais
K7V e M1V respectivamente. HD 144432 esta localizada a uma distancia de 160 pc do
Sol (van Leeuwen 2007 [111]), associada a regiao de formagao estelar Sco OB2-2, com
9 4+ 2 Manos e massa de 1.8 Mg, com o sistema triplo restrito a idade de 6 £ 3 Manos
(Miller et al. 2011 [112]). A estrela é cercada por um disco protoplanetario (e.g. Meeus et
al. 2001 |102]) e exibe sinais de acre¢do de massa ativa. Uma imagem desse sistema no

infravermelho préximo estd mostrado na Fig[13]

Estudos sobre a composicao quimica, imageamento e simulagoes de transferéncia
radiativa do disco foram realizados a fim de entender melhor a formacgao de planetas
e discos protoplanetarios em torno de objetos estelares jovens (e.g. Chen et al. 2016;
Monnier et al. 2017; Matter et al. 2020 [113H115]). HD 144432 também é uma estrela muito
estudada com discussoes sobre a detecgao e caracterizagdo de campo magnético, tendo ja
sido medido -94 + 60 G (Hubrig et al. 2004 [69]), 32 &+ 37 G (Hubrig et al. 2007 [116]) e
100 + 50 G (Mendigutia 2020 [63])), sendo um objeto de grande relevancia para entender
o processo de acre¢ao de matéria em estrelas de massa intermediaria (e.g. Hubrig et al.
2004, 2005, 2006; Wade et al. 2006 [69,[70,|117,118]).

HD 163296 é uma estrela isolada, provavelmente um membro atipico da associagao
superior Cen-Sco OB, caracterizada com tipo espectral A1Ve, com cerca de 4 Manos e a
uma distancia de ~119pc do Sol (van Leeuwen 2007, Montesinos et al. 2009 [111,]119]).
Esta estrela é muitas vezes considerada como um protétipo da classe de estrelas HAeBe
isoladas (Sitko et al. 2008 [120]).

14 . . A 7z . A . \ . A . 7’ .
°  UA traduzido do inglés é "Unidade Astronémica'e corresponde a distdncia média entre o Sol e a Terra.
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Figura 13 — Imagem no infravermelho, com o brilho em escala logaritmica do sistema
triplo de HD 144432 observada com o NACO (instrumento do Observatério do
Paranal composto pelo NAOS (Nasmyth Adaptive Optics System) e CONICA
(Near-Infrared Imager and Spectrograph)) em Julho de 2005. Na imagem as
estrelas estao identificadas pelas letras préximas a cada objeto (Miiller et al.
2011 [112]).

O disco de HD 163296 tem sido alvo de pesquisas, principalmente devido a provavel
presenca de planetas em formacao, e corresponde a um dos maiores discos com estruturas
resolvidas (Miiler-Horn et al. 2022 [122]) como pode ser visto na Fig. [14, Muitos autores
trabalham para melhor caracterizar e entender o disco protoplanetirio em torno de
HD 163296, as estruturas de gas e poeira e as restricoes de turbuléncia em observacoes e
modelos tedricos (e.g. Hughes et al. 2008, 2011; de Gregorio-Monsalvo et al. 2013; Flaherty
et al. 2015, 2017; Flock et al. 2017 |123-128§]).

A presenca de 4 espacamentos e simula¢oes hidrodindmicas apontam para a forma-
¢ao planetaria e estudos mais recentes propuseram a existéncia de dois planetas com a
massa de Jupiter (Isella et al. 2016; Teague et al. 2018; Pinte et al. 2018; Zhang et al. 2018;
Liu et al. 2018; Huang et al. 2018; Isella et al. 2018 [121}|129-134]). HD 163296 também é
um excelente laboratério para comparacao de modelos de disco, devido a seu brilho em
linhas moleculares nos comprimentos de onda de milimetros, que inspiraram estudos de
abundancias moleculares (Qi et al. 2011; Tilling et al. 2012; Akyama et al. 2012 [135-137]).
Na Fig. [I4] est4 mostrado um mapa de emissao de HD 163296.
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Figura 14 — Mapa de emissao do continuo em 1.25mm de HD 163296. A barra lateral
mostra a intensidade da emissao e o poder de resolugao esta indicado pela
elipse branca no canto inferior esquerdo da figura (Isella et al. 2018 [121]).

1.6  Objetivos

Esse trabalho apresentara o estudo da variabilidade espectroscopica das estrelas
HAeBe através das componentes circunstelares e de matrizes de correlacao como forma de
entender o processo de acrecao e ejecao de matéria nesse tipo de objeto. Também sera
estudado o aglomerado aberto NGC 1981 através da fotometria, astrometria e também
da espectroscopia, afim de confirmar sua juventude e as estrelas membro para ajudar a

entender a formacao estelar na regiao da nebulosa de Orion. Os objetivos especificos sao:

o Estrelas HAeBe

Analisar 3 estrelas jovens separadamente, que foram escolhidas por se tratarem de
prototipos de estrelas HAeBe, fazendo a determinacao precisa de seus parametros
astrofisicos e, a partir desses parametros, construir os espectros sintéticos fotosféricos
e obter os espectros CSs dos objetos. Com o espectro CS obtido, serdao procuradas
linhas com variabilidades, além de linhas que apresentem RACs e BACs. Analisando
as linhas e sua evolucao temporal, observando e comparando a cinématica das

diversas regioes do espectro, sera proposta uma possivel correlagao entre os eventos.

o Aglomerado Jovem NGC 1981



Capitulo 1. Introdugdo 32

Fazer uma andlise astrométrica e fotométrica do aglomerado jovem NGC 1981,
redeterminando com melhor precisao suas coordenadas centrais e construindo seu
perfil de densidade radial, afim de determinar o tamanho do aglomerado e determinar
a probabilidade das estrelas membros usando os dados do GAIA DR2 e EDR3 e
o método de descontaminacgao astrométrica e fotométrica desenvolvido pelo nosso
grupo, descrito em Angelo et al. (2019) [138]. A partir do CMD das estrelas membros,
sera feito um ajuste de isdcronas para determinar pardmetros astrofisicos como

excesso de cor, metalicidade, médulo de distancia e idade.

Com os dados espectroscopicos das estrelas membros, adquiridos em duas campanhas
de observacao distintas, pretendemos determinar velocidades radiais, a metalicidade
e abundancias quimicas das estrelas. Com isso, poderemos impor vinculos na analise
astrométrica do aglomerado e ter uma determinagao mais apurada de seus parametros

astrofisicos.



33

2 Dados Observacionais e Reducao

2.1 Estrelas HAeBe

As trés estrelas HAeBe estudadas nesse trabalho foram retiradas do catalogo de
candidatas, feito por Vieira et al. (2003) [54]. Como estamos procurando por variabilidade
nas linhas espectrais é necessario que seja feita a coleta de dados temporais, ou seja, a
aquisicao de diversos espectros do mesmo objeto em uma sequéncia de observacao ao longo
do tempo, para que seja feita a analise da evolucdo das componentes. E necessario que
seja um espectro de alta resolucao, de forma que pequenas mudancas no perfil das linhas

possam ser detectadas e sendo também possivel a andlise de linhas fracas.

Para isso foi escolhido o telescopio de 1.52m do ESO (European Southern Obser-
vatory) localizado no Chile, em La Silla, equipado na época de coleta dos dados com o
espectrografo FEROS (Fibre-fed Extended Range Echelle Spectrograph) de alta resolugao
(R ~ 48000), sendo alimentado simultaneamente por duas fibras, de 2.0” (segundos de arco)
de abertura alocadas ao espectro do objeto e ao céu ou uma das lampadas de calibracao.
O instrumento cobre o espectro 6ptico e o infravermelho préximo, no intervalo espectral
de 3800 a 8800 A, e foi equipado com a rede de difracéo do échelle do tipo R2 com 79
linhas/mm, de drea 154 mm x 306 mm e com o detector CCD EEV no formato 2048 x
4096 pixels, com cada pixel contendo dimensao de 15 um x 15 ym. A ampla faixa espectral
combinada com a alta resolucao permitem avaliar correlagoes entre os eventos de acrecao

e/ou ejecao em todas as linhas observadas.

Também foram observadas trés estrelas padrao (HD 102870, HD 126053 e HD 154417)
para a velocidade radial e uma estrela (¢ Ophi) para a remocao de linhas teltricas, porém
elas nao foram utilizadas, uma vez que a velocidade radial foi obtida através de um
programa a parte e as linhas teltricas ndo contaminaram as linhas de interesse. Os dados
das estrelas estudadas nesse trabalho estéo listados na Tab. [I} onde sdo mostrados o
identificador da estrela nos catalogos PDS e HD, ascensao reta, declinacao, nimero de
espectros obtidos, magnitude na banda V e por ultimo o valor médio da razao sinal ruido,
tomado em todo o espectro. Para os trés objetos, o tempo de exposicao foi de 300 segundos
e os espectros foram observados de 8 a 10 de Maio de 2002 pelos nossos colaboradores

Sérgio Vieira e Marcelo Guimaraes.

Dentre os 20 espectros da estrela HD 163296, apenas 17 foram utilizados, pois
havia espectros com a forma e perfil das linhas muito diferentes e com mesmo nome dos
demais, podendo se tratar de algum outro objeto ou de algum erro na reducao automatica.

Entao afim de certificar que os espectros certos foram escolhidos, fizemos uma comparacao,
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Tabela 1 — Dados observacionais. As colunas apresentam o identificador da estrela nos
catdlogos PDS e HD, ascensao reta («), declinagao (§), niimero de espectros
obtidos, magnitude na banda V e a média da razao sinal ruido.

PDS HD | a (J2000) | 6 (J2000) | Espectros | V | S/N
078 144432 | 16:06:58.0 | -27:43:09.8 15 8.16 | 80
398A | 141569 | 15:49:57.8 | -03:55:16.4 14 7.0 | 95
473 163296 | 17:56:21.3 | -21:57:21.9 20 6.87 | 116

espectro a espectro, dos presentes na nossa lista com os presentes na base de dados do ESO
(http://archive.eso.org/cms.html). Assim, trés espectros foram excluidos da amostragem

por nao estarem presentes na base de dados do observatoério.

Os dados obtidos do FEROS sao automaticamente reduzidos, contudo foram
encontrados problemas de artefatos nos espectros reduzidos. A principal causa se deve
a uma escolha ruim do molde utilizado para determinar a ordem. O FEROS utiliza um
molde e uma técnica de correlacdo cruzada para centrar as ordens, assim caso a estrela
fosse muito brilhante ou muito fraca o procedimento automéatico nao era capaz de escolher
o melhor molde. Uma vez que as ordens nao sdo encontradas, o espectro gerado no final é
defeituoso. Para superar essa dificuldade o Dr. Herman Hensberge, do Observatério Real
da Bélgica, nos cedeu uma rotina para redu¢ao manual, em que os procedimentos padroes,
como a calibragdo a partir da lampada de ThAr (Tério-Argdnio) e extra¢do do campo de

fundo. eram feitos, corrigindo o problema do molde da ordem.

Como os espectros nao foram calibrados em fluxo, foi necessario fazer a normalizacao
em relagdo ao continuo. Para isso foi utilizado a tarefa continuum do IRAF (Image
Reduction and Analysis Facility). Assim, qualquer linha com um fluxo maior do que 1
significa uma linha em emissao e qualquer linha com o fluxo menor do que 1 é uma linha
em absorcao, algo de extrema importancia para analise da variabilidade das linhas. Linhas
de absorcao e emissao estao representadas na Fig. onde a esquerda apresenta-se uma

linha que estda em absorcao e a direita uma linha em emissao.

Durante a missao de coleta dos dados das trés estrelas estudadas nesse trabalho,
também foram coletados espectros de outras estrelas HAeBe que foram analisadas por
Guimaraes et al. (2006) [59]. Contudo, os demais objetos possuem apenas uma observagao
por noite, enquanto HD 141569, HD 144432 e HD 163296 possuem varios espectros obtidos

durante a mesma noite, nas 3 noites de observacao.

2.1.1 Programas de Sintese Espectral

Para a determinagao dos parametros fotosféricos e a sintese espectral serao utilizados
dois softwares, iSpec (Integrated Spectroscopy Framework) (Blanco-Cuaresma et al. 2014;
Blanco-Cuaresma 2019 [139,/140]) e SME (Spectroscopy Made Easy) (Valenti & Piskunov
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Figura 15 — Espectros normalizados em relacao ao continuo. Na imagem da esquerda esta
mostrado o perfil de uma linha FeT (6103.19 A) de HD 144432 em absorcdo e
na imagem a direita estd mostrado um perfil de linha de FelI (8499.62 A) de
HD 163296 em emissao.

1996; Piskunov & Valenti 2017 [141}]142]), que fazem um tratamento interativo durante a

analise espectroscopica.

O SME pode ser dividido conceitualmente em trés partes, sendo elas uma biblioteca
em C++ de sintese espectral, o codigo para transferéncia radiativa, que é a parte computa-
cional mais intensa, e um codigo de otimizagao de parametros. Da parte de sintese espectral
o programa supde: equilibrio termodindmico local (LTE), geometria plano paralela, sem
transporte de matéria para alguma direcao preferencial, opacidade de linhas moleculares e

campo magnético desprezivel.

Para a utilizacao do software é necessario fornecer alguns dados inicialmente.
Primeiramente ¢ necessario um conjunto de linhas atomicas para todas as transigoes
de interesse, contendo nome do elemento, estado de ionizag¢ao, comprimento de onda,
energia de excitagao do estado inicial e loggf (intensidade da oscilagao). Tais dados foram
requisitados do VALD (Vienna Atomic Line Database), que estao disponiveis de forma
onlind| (Piskunov et al. 1995; Ryabchikova et al. 2015 [143}[144]).

Deve ser escolhido um modelo de atmosfera que melhor se adapta aos parametros
da estrela. Nos dados desse modelo devem conter a temperatura, densidade do niimero
de elétrons e densidade de massa. Modelos de atmosfera sdo normalmente tabelados em
malhas de Ty, log g, [Fe/H]. O modelo de atmosfera que utilizamos foi o atlas9 Vmic2.0,
produzido usando o cédigo ATLAS9 de R.Kurucz (Kurucz 1993, 2005, 2017 [145H147]).
Como HD 141569 esta no limite dessa malha, em temperatura, para ela verificamos também
o modelo IT_ vmic2.0 produzido por Denis Shulyak, usando seu cédigo de linha por linha,
derivado do ATLAS9 (Shulyak et al. 2004 [148]). A principal diferenga entre os modelos é
no intervalo de temperaturas, onde Il vmic2.0 possui um limite de 22000 K, enquanto o
modelo atlas9 Vmic2.0 s6 chega até 10000 K.

L http://vald.astro.uu.se/~vald /php/vald.php
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Apos escolhidas o modelo de atmosfera é necessério inserir valores iniciais, chamados
de Global Parameters, que sao os valores a partir dos quais programa vai comecar a fazer
os calculos de otimizagao dos parametros estelares. Também serao escolhidos os Flree
Parameters, que sao os parametros deixados livres para serem ajustados. O espectro de
interesse a ser analisado também deve ser carregado no programa. Como resultado, uma
tabela com as tentativas de valores ajustados e as incertezas nos parametros deixados
livres é gerada e é possivel também ver um grafico com o melhor ajuste feito pelo programa

sobreposto ao espectro observado.

Por sua vez o Integrated Spectroscopic framework (iSpec) é um ambiente de andlise
espectral com codigo aberto, utilizado para determinacao de parametros astrofisicos,
como temperatura efetiva, gravidade superficial, metalicidade ou medidas de larguras
equivalentes. O iSpec trabalha em conjunto com diversos c6digos de transferéncia radiativa
como SPECTRUM, MOOG, SYNTHE/WIDTH9 e o préprio SME. Esse ambiente de
trabalho pode ser usado com os scripts python, de forma automatica, usando sua interface
de programacao de aplica¢ao (ou do inglés Application Programming Interface, API), mas
também inclui uma interface visual, que pode ser interoperada com outros aplicativos

astronémicos, como TOPCAT, VOSpec, dentre outros.

Para nao haver discrepancias nos resultados dos dois programas e nos justificarmos
em comparagoes validas, utilizamos o mesmo conjunto de linhas do VALD, que estao im-
plementadas dentro do programa e o modelo de atmosfera utilizado foi o ATLAS9.Castelli
(Castelli & Kurucz 2003 [149], pois os intervalos dos pardmetros sdo menores do que nos
demais modelos presentes no software e também por se tratar de uma versao atualizada do
modelo de atmosfera ATLAS9 de Kurucz (1993) [145]. Para HD 141569, também foi utili-
zado o MARCS.GES para testar a diferenga nos ajustes dos parametros. O MARCS.GES
possui um intervalo de temperaturas e uma grade de metalicidade ligeiramente diferente se
comparado ao modelo ALTAS9.Castelli. Além disso, esse é um modelo tanto plano-paralelo
quanto esférico, enquanto o ATLAS9 é apenas plano-paralelo. Essa diferenca entre os
modelos se fez necessaria para checar a consisténcia dos parametros determinados nessa
estrela. No programa também é preciso escolher um modelo de abundancia solar, contudo
ele s6 é utilizado na determinacao de abundéancia quimica, o que nao foi feito para as
estrelas HAeBe nesse trabalho, entdo mantivemos em todos os ajustes o modelo de Kurucz

para ter consisténcia.

O iSpec utiliza o valor da razao sinal ruido do espectro para calcular os erros dos
parametros fotosféricos, por isso é de extrema importancia que, dentro do proprio software,
seu valor seja estimado. Para a determinagao dos parametros, um segmento ¢ criado em
torno da regiao de interesse e naquela regiao um continuo deve ser tragado. O ajuste s

serd feito nos segmentos que foram criados.

Valores iniciais, assim como no SME, devem ser inseridos no programa e é necessario
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escolher quais deles serdo mantidos fixos e quais deles devem ser deixados livres para serem
ajustados. Como resultado, o espectro com o melhor ajuste é gerado e inserido na interface
grafica e os valores adquiridos no ajuste sdo mostrados no terminal, no qual o programa

foi executado.

2.2 Dados Espectroscépicos de NGC 1981

Para a andlise espectroscopica de NGC 1981 usaremos dados coletados no Complejo
Astronémico El Leoncito - CASLEO (Argentina) em 2015 e no Observatério do Pico dos
Dias - OPD/LNA/MCTT (Brasil) em 2021/2022. Para alcangar os objetivos propostos,
precisamos obter a velocidade radial e a metalicidade de NGC 1981 com precisao melhor

do que 1-2kms~! e 0.05 dex, respectivamente.

O telescopio de 2.15m Jorge Sahade do CASLEO (Argentina) foi utilizado para
coletar dados espectroscépicos de 38 estrelas identificadas fotometricamente por Maia
et al. (2010) [39] como objetos jovens de NGC 1981. O telescépio estava equipado com
o espectrégrafo Echelle REOSC no modo DC e os dados foram coletados de 06 a 10
de Janeiro de 2015 pelo nosso colaborador Andrés Piatti. Os espectros foram centrados,
aproximadamente, no comprimento de onda de 4500 A, cobrindo parte do espectro visivel

e uma pequena porg¢ao do ultravioleta proximo.

As estrelas selecionadas para essa missao apresentam magnitude na banda B entre
7 e 13mag, com média de ~ 10mag. Os espectros individuais possuem uma dispersao
de 0.34 A /pixel, uma amostragem de 124 A /mm, correspondendo a R ~ 12000, e a razio
sinal ruido de ~ 50. Devido as condigoes climaticas, apenas 8 estrelas foram efetivamente
observadas, além das padroes de linhas teldricas e velocidade radial. A lista de objetos
selecionados para observagao nessa missao encontra-se na Tab. [2| Essa mostra o nome
da estrela, sendo identificada pelo niimero que corresponde ao espectro, por exemplo,
1 corresponde a NGC1981-1, 2 a NGC1981-2 e assim por diante, ascensao reta (a) e
declinacdo (0), ambos em graus, a magnitude nas bandas J, H e K e a probabilidade de

pertinéncia conforme determinado por Maia et al. (2010) [39].

Os espectros foram reduzidos, calibrados em comprimento de onda e normalizados
usando as rotinas padroes do IRAF (Gullixson 1992; Da Costa 1992 [1504/151]) e o pacote do
IRAF CASLEO pelo nosso colaborador do Instituto Interdisciplinario de Ciéncias Basicas
(ICB, CONICET-UNCUYO) (Argentina), Prof. Dr. Andrés Piatti e foram renormalizados

por nés. Exemplos dos espectros reduzidos e normalizados estao apresentados na Fig. [16]

Para as observagoes feitas no OPD, usamos o telescépio de 1.6 m Perkin-Elmer
(PE), acoplado ao espectrografo Coudé e utilizando a rede de 1800 1/mm na primeira ordem
direta. Nesta configuracao o espectrégrafo apresenta uma dispersao de 0.008 nm/pixel e

uma resolucao R ~ 16000, sendo a razao do sinal ruido esperada de ~ 100, centrado no
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Tabela 2 — Dados das estrelas de NGC 1981 selecionadas fotometricamente como can-
didatas a objetos jovens. Nas colunas estao apresentados o identificador da
estrela, ascensao reta («), declina¢ao (§), magnitude nas bandas J, He K e a
probabilidade de pertinéncia ao aglomerado (Maia et al. 2010 [39)]).

Nome RA(°)  DEC(°) J H K Prob.
01 83.843002 -4.424342 6476 6.562 6.586 1.
02 83.879508 -4.364028 6.649 6.741 6.775 1.
03 83.841096 -4.494186  6.797 6.879 6913 1.
04 83.724836 -4.110453 6.902 6978 7.026 1.
05  83.880430 -4.363459 725 7322 7.296 1.
06 83.679902 -4.392110 7.316 7.345 7.358 1.
07  83.635139 -4.487429  7.456  7.483 7477 1.
08 83.745876 -4.354266  7.775  7.857  7.822 0.997
09 83.609387 -4.371188 8.27 8325 8357 0.972
10 83.765526 -4.385004  8.734 8717  8.757 0.915
11 83.787535 -4.464187 10.797 10.109  9.634 0.738
12 83.791987 -4.460978 10.965 10.245 9.687 0.918
13 83.929634 -4.415471 11.046 10.271 9.791 0.873
14 83.848306 -4.287299 11.785 10.939 10.361 0.996
15 83.803960 -4.297208 11.56 10.775 10.533 0.701
16 83.724689 -4.385973 11.548 10.694 10.549 0.744
17 83.844911 -4.480855 12.136 11.318 10.933 0.917
18 83.791654 -4.531761 12.179 11.203 10.972 0.964
19 84.028762 -4.343788 12.431 11.611 11.153 0.961
20 83.815878 -4.371826 12.686 11.823 11.229 0.994
21 83.654331 -4.552911  12.65 11.595 11.242 0.993
22 83.756973 -4.548037 12.746 11.962 11.606 0.831
23 83.901776 -4.272221 13.036 12.253 11.84 0.844
24 83.795269 -4.591831 13.712 12727 12.31 0.956
25 83.937153 -4.515139 13.395 12.641 12.319 0.708
26 83.699232 -4.515448 13.705 12.657 12.358 0.947
27 83.808055  -4.58428 14.267 12.907 12.462 1.
28 83.848266 -4.548166 14.268 13.084 12.581 0.952
29 83.627798 -4.495758  13.77 12.891 12,587 0.715
30 83.824824 -4.344798 14.081 13.251 12.725 0.848
31  83.702835 -4.538309 14.376 13.305 12.849 0.825
32 83.799694 -4.582622 14.866 13.612 13.245 0.988
33 83.718078 -4.549010 14.625 13.693 13.283 0.772
34 83.748891 -4.575441 14.873 13.797 13.363 0.932
35 83.854433 -4.544807 15.232 14.216 13.856 0.774
36 83.738119 -4.547576 15.325 14.351 13.969 0.711
37 83.819280 -4.546082 15.586 14.562 13.989 0.833
38 83.837468 -4.298883 15.768 14.907 14.270 0.804
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Figura 16 — Espectros individuais e reduzidos de NGC 1981 obtidos no CASLEO. Na
imagem as estrelas estao identificadas pelos nimeros proximos a cada espectro.

Tabela 3 — Datas das noites de observacao no telescopio de 1.60 m, PE, do OPD concedidas
ao projeto. Na primeira coluna encontra-se o periodo observacional e na segunda
coluna o niimero de noites concedidas nesse periodo.

Periodo Observacional Numero de Noites

21-22/SET /2021 2
18-20/OUT /2021
07-08/DEZ/2021
21-23/DEZ/2021
17-24/FEV /2022

o W N W

comprimento de onda de Ho (6562.79 A). A lista de alvos para essa missdo foi a mesma
utilizada nas observagoes no CASLEO, mostradas na Tab. [2] pois tratam-se das estrelas

determinadas fotometricamente como membros de NGC 1981 por Maia et al. (2010) [39].

Foram concedidas 17 noites de observacao no semestre 2021B, que se estendeu
de Setembro de 2021 a Fevereiro de 2022. Devido as condi¢oes climaticas ruins, foram
também concedidas noites do diretor para tentarmos completar as observagoes. Na Tab.
estao apresentadas todas as datas de observacao. Nos dias 21 de Setembro, 18 de Outubro,
em todas as noites do més de Dezembro de 2021 e nas noites de 17, 23 e 24 de Fevereiro
de 2022, nao foi possivel coletar dados devido as péssimas condigoes climaticas no OPD.
Infelizmente, nessa época do ano, no Brasil, as condi¢oes do tempo nao sdo boas, reduzindo
as chances de obtencao de dados. De todo modo, essas noites ndao observadas foram
utilizadas para identificar as melhores configuragoes do espectrografo Coudé, visando

otimizar a coleta de dados, quando possivel.

Conseguimos coletar 10 espectros de estrelas de NGC 1981, com razao sinal ruido
(S/N) de ~ 150. Contudo, as estrelas com magnitude maior que V ~ 12mag, que corres-
pondem a magnitudes de, aproximadamente, J = 10mag, com a configuracao utilizada,

requerem um tempo de exposicdo muito alto para obter a razdao S/N necessaria para os
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objetivos do trabalho, impossibilitando, assim, uma coleta de dados confiaveis de tais
objetos. Ainda devido as condi¢bes climaticas ruins, ndo conseguimos coletar dados fora
da regiao de Ha, para que fosse possivel ter mais linhas disponiveis para analise, como

tinha sido planejado para a observacao.

Para os dados coletados no OPD, o trabalho de reducao e calibragao teve de ser
feito de forma manual. Para isso, foram utilizados os pacotes e tarefas do IRAF segundo os
guias "A User’s Guide to CCD Reductions with IRAF"de Philip Massey e "A User’s Guide
to Reducing Slit Spectra with IRAF'de Phil Massey, Frank Valdes e Jeannette Barnes ] A
maior parte da redugao dos dados consiste em remover efeitos aditivos que fazem parte da

assinatura instrumental.

2.2.1 Reducao de Dados Espectroscépicos do OPD

Quando obtidos os dados no telescépio, o sinal de saida esta contaminado por um
nivel de pedestal de algumas centenas de ADU's (do inglés, Analog-digial Units), o que é
chamado de nivel de bias. Esse pedestal pode ser determinado através dos espectros de
flat-field (ou campo plano, no portugués)rf] para cada noite de observagao, visto que ele
nao é estavel e varia levemente (da ordem de alguns ADU‘s) com a posigao do telescopio,
temperatura, dentre outros fatores. E possivel remover o bias level em primeira ordem
usando o dado na regiao chamada de overscan, que corresponde as ultimas colunas da
imagem, que para o caso dos espectros do OPD foi em torno das ultimas 20 colunas. Para
a remocao é feita uma média de contagens nessas colunas e o valor é plotado como fung¢ao
da linha. Essa curva pode simplesmente ser uma constante e serd subtraido da imagem,
sendo assim, a regiao de overscan da imagem sera cortada e restara apenas o dado util.
Na Fig. [17] esta mostrada uma regiao de overscan, destacada pelo circulo amarelo, de um

dos espectros de campo plano obtido no OPD.

Contudo, ainda havera um nimero nao nulo de contagens superposto a cada imagem,
onde esse sinal extra é também um efeito aditivo e deve ser removido. Para remover esse
efeito, que é chamado de ruido eletronico, serao usadas imagens de calibracao, denominadas
de imagens de bias (ou zero), obtidas no mesmo dia e cujo tempo de integragao é zero.
Para essa imagem de calibracao, a tampa do obturador é mantida fechada e é coletada
uma imagem com o menor tempo de aquisi¢ao possivel, que no caso do telescopio PE é
de 0.00001 segundo. Foram coletadas 25 imagens de bias e feita uma combinacao dessas
imagens produzindo uma média a partir da tarefa zerocombine. Uma imagem de bias estd

mostrada na Fig. [I8) Uma vez determinada a regidao de overscan, a regidgo com o dado 1til

2 Ambos os  guias estao disponiveis na internet e podem ser encontra-
dos, respectivamente em http://ircamera.as.arizona.edu/Astr_ 518 /irafguid.pdf e
http://www.astro.iag.usp.br/~jorge/agab802/spect_iraf reducao.pdf

Espectros de flat-field podem ser adquiridos apontando o telescopio para uma posi¢do na ctipula em
que se encontra uma tela branca que é iluminada por uma lampada. Ou também pode ser feito a partir
do flat-field interno que se encontra dentro do telescépio.



Capitulo 2. Dados Observacionais e Redugdo 41

1500

1000

1500

Column (pixels)

Figura 17 — Imagem da regiao de overscan, destacada pelo circulo amarelo, de um dos
espectros obtido no OPD. O eixo vertical a esquerda corresponde ao nimero
de contagens, o eixo vertical a direita, corresponde a a linha do espectro em
pixels e o eixo horizontal as colunas do espectro em pixels.

e com as imagens de bias combinadas é usada a tarefa ccdproc para aplicar essas corregoes

aos espectros.

Outra correcao que deve ser feita é a correcdo de campo plano (ou do inglés
flat-field). O CCD acoplado ao telescépio possui variagdes de sensibilidade, sendo essas
de forma multiplicativa e é preciso dividir o dado pelo flat-field para remover a variacao
de ganho no pixel a pixel e a variacao espacial em larga escala. Contudo, assim como foi
feito para o bias, primeiro é feita uma média sobre as imagens de flat-field coletadas, pois
assim evita-se que a imagem de campo plano tenha alguma falha e evite contaminar os
espectros das estrelas. Foram coletadas de 10 a 15 imagens de flat-field por noite, com
o tempo de exposicao de 300 segundos. Foi usada a tarefa flatcombine para a obtenc¢ao
da imagem média dos flat-fields. Na Fig. [19] estd mostrada uma imagem de flat-field e é
possivel notar que a sensibilidade do instrumento aumenta a medida é maior na parte

central do que nas bordas.

Para dados espectroscopicos pode-se escolher também retirar a forma da lampada
de flat-field ao longo do eixo de dispersao (eixo horizontal), para remover dependéncias em
larga escala no comprimento de onda que sdo peculiares do flat-field. Tais peculiaridades

podem existir devido a: (i) a grande diferenga de temperatura entre a lampada e a fonte
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Figura 18 — Imagem de bias obtida no OPD. O eixo vertical a esquerda corresponde
ao numero de contagens, o eixo vertical a direita, corresponde a a linha do
espectro em pixels e o eixo horizontal as colunas do espectro em pixels.

celestial a ser observada; (ii) caracteristicas de transmissao em qualquer filtro de cor ou
intensidade usado nas lampadas, além da resposta do detector em cada comprimento de

onda.

Para isso foi usada a tarefa response, usando o espectro médio dos flat-fields como
imagem de entrada. A partir de um grafico interativo do IRAF é escolhida qual fungao
sera usada para ser feito o ajuste, a sua ordem e limites de rejeicao de pontos da curva
a ser normalizada. A imagem de saida é o flat-field normalizado, que sera utilizado para
aplicar a correcao aos dados observados e resolver o problema de variagao em larga escala

no comprimento de onda e o ganho pixel a pixel.

Apbs esse processo, novamente é utilizado a tarefa ccdproc. Uma caracteristica
interessante e de grande utilidade dessa tarefa é que imagens que ja foram tratadas nao
sao reduzidas novamente, ou seja, para fazer a divisao das imagens pelo flat-field, basta
colocar a imagem de referéncia e executar a tarefa novamente. Assim ela ird somente
acrescentar a nova correcao, preservando a imagem que ja foi reduzida ao invés de retratar
os dados toda vez que ¢é executada. Isto é possivel porque cada operagao realizada sobre a
imagem ¢ registrada em seu cabecgalho. Similarmente, informacoes do trago e calibracao

em comprimento de onda também serao armazenadas no cabecalho quando realizadas.

Apos retirada dos efeitos da assinatura instrumental, os proximos passos consistem
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Figura 19 — Imagem de flat-field obtida no OPD para a correcao do ganho pixel a pixel
das imagens. O eixo vertical a esquerda corresponde ao ntimero de contagens,
o eixo vertical a direita, corresponde a a linha do espectro em pixels e o eixo
horizontal as colunas do espectro em pixels.

em extrair o espectro estelar e fazer a sua calibracao. Para encontrar o espectro da estrela
pode ser feita uma analise manual da imagem ou caso o pico seja intenso o suficiente, pode
ser feito de forma automatica. Os espectros extraidos por nés foram analisados um por

um de forma manual.

Nesta etapa da redugdo, ainda temos os espectros no formato 2D (ndo extraidos).
A Fig. 20 mostra o perfil de contagens perpendicularmente a direcao de dispersdo, ou seja,
¢ a largura do espectro 2D (devido ao seeing) na imagem (também chamada de PSF (do
inglés Point Spread Function) da estrela). A estrela é claramente visivel, sendo o maior
pico de intensidade. Determinamos a partir dessa imagem a largura da base dos objetos,
que para os espectros coletados no OPD resultaram no valor de 25 pixels em geral. Esse
dado vai ser importante para a identificacao da estrela que sera realizada utilizando a
tarefa apall, que retine em si todo o processo e pardmetros para a extracao do espectro

estelar.

Antes de fazer a extracdo, é necessario verificar se os espectros estao retificados, ou
seja, se um mesmo comprimento de onda corresponde a uma tinica coluna do CCD. Isso
pode ser feito tomando-se os espectros da lampada de calibracao e utilizando o implot do

IRAF no modo interativo. Os parametros utilizados na tarefa sao pré-estebelecidos antes
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Figura 20 — Um corte perpendicular ao eixo de dispersao mostrando a localizacao do
objeto. Imagem apds o espectro ter sido reduzido.

de sua execucao, porém enquanto o ajuste é feito é possivel alterar os valores a partir do
ambiente interativo do IRAF, o icfit.

Executando a tarefa apall aparecerd o ambiente interativo do IRAF no primeiro
estagio do processo de extracao, a determinacao estelar, ao longo do eixo de dispersao.
Para maioria dos casos, o espectro ja é automaticamente identificado, contudo a inspecao
visual, tanto do perfil estelar quanto do perfil do céu de fundo é necessaria para ter certeza
que o objeto de interesse estd sendo selecionado e nao algum outro pico de intensidade
aleatério (e.g. raio césmico). Um ajuste manual em ambos desses perfis pode ser feito

nessa etapa.

O préximo estagio da extracao consiste em definir o trago do perfil espacial central
como funcao do eixo de dispersao. Mesmo supondo que o eixo espacial esta exatamente ao
longo de uma linha, o espectro nao se encontrara exatamente paralelo ao que teoricamente
estd sendo suposto como eixo de dispersao. Em vez disso, o exato centro do perfil espacial
se encontrara ligeiramente deslocado com respeito ao eixo de dispersao. Ha pelo menos
trés razoes para que isso ocorra: (i) a cAmera Optica introduz distor¢oes que serdo piores
quanto mais longo for o eixo de dispersao; (ii) as redes de dispersao nao se encaixam
exatamente em suas células e; (iii) a refragao diferencial atmosférica causara um maior
deslocamento do final da parte azul do espectro ao longo da fenda mais proxima ao zénite

Iz_f]do que em comparag¢ao ao final da parte vermelha do espectro. O ultimo efeito sugere

4 Zénite é o ponto imaginario interceptado pela vertical tracada a partir da cabeca do observador em

solo terrestre que se estende até a esfera celeste.
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Figura 21 — Determinacgao do trago do espectro. Ambas imagens apresentam o mesmo
objeto, com os espectros tendo sido coletados um em sequéncia ao outro.
Pontos muito distantes do traco sao excluidos da analise.

que o angulo entre o espectro e o eixo de dispersao vai mudar, significativamente, de uma
exposicao para outra. Imagens de dois tragos feitos para espectros coletados no OPD, de

um mesmo objetos e em seguida, estdo mostrados na Fig. 21]

Por fim, as contagens ao longo da direcao espacial do CCD sao somadas e, em
seguida, subtrai-se o nivel de fundo (ou background). Nesse ponto, temos um espectro
unidimensional, ou seja, na forma contagens versus pixels, como mostrado na Fig. 22
Contudo, a imagem esta em pixels e é preciso agora fazer a calibragdo de comprimento de
onda. Para isso, durante as noites de observacao, foram coletados espectros de lampada de

Tério-Argonio.

Por noite foram coletados 5 espectros de lampadas de calibragao com tempo de
exposi¢ao de 30 segundos, que eram tomadas no inicio e no final das observacdes com o
telescopio apontado para o flat-field da cupula. Utilizando da tarefa combine, os espectros
foram combinados para adquirir o espectro médio das lampadas de calibracao. Assim como
foi feito para os espectros das estrelas, as imagens de calibragdo também precisam ter seu
espectro extraido, porém ao invés de fazer todo o processo novamente, é utilizada uma
das imagens anteriores, que ja passou pelo processo de reducgao, como referéncia para o

trago e para a localizagao do centro espacial.

A partir do espectro de comparagao extraido e utilizando da tarefa identify, serao
identificadas manualmente as linhas mais intensas do espectro e seus valores de comprimento
de onda devem ser informados, o que pode ser feito usando uma imagem de comparacao
tedrica de laboratério da lampada que foi utilizada. A Fig. 23] & esquerda, mostra uma
imagem do espectro de calibracdo com os picos mais intensos marcados. Apds esse passo,
serd ajustado uma solugao de dispersdo (i.e. uma transformagcao da posigdo em pixels para
comprimento de onda) aos pontos, sendo que pontos com desvio muito grande desta solugao

podem ser excluidos nessa etapa. Escolhido um bom ajuste da curva, automaticamente
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Figura 22 — Espectro de uma estrela coletado no OPD apds o processo de extracao ter
sido concluido.
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Figura 23 — Etapas do processo de calibragao dos espectros em comprimento de onda. A
imagem mostra o espectro da lampada de Tério-Argonio.

as demais linhas que nao foram marcadas serao identificadas (vide Fig. [23|a direita) e o
espectro ja aparecera em comprimento de onda. Conferindo o resultado e determinando
que os pontos estao coerentes, essa imagem sera a utilizada como imagem de calibracao

em comprimento de onda apods executada a tarefa reidentify.

O que foi feito na etapa anterior, basicamente, consiste em determinar a solucao
da dispersao para o espectro de comparacao. A tarefa reidentify vai recalcular os valores

do centro das linhas usando de referéncia o valor ja identificado, numa tentativa de
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Figura 24 — Espectro coletado no OPD apds o processo de calibracao e extragao terem
sido aplicados (esquerda). Espectro final ap6s a normalizagdo (direita)

identificar linhas que nao foram identificadas antes ou de diminuir o erro encontrado no
procedimento anterior. Com a tarefa refspec, seré atribuido o espectro de comparacao
as estrelas observadas na noite e a tarefa dispcor ird, simplesmente, aplicar a solucao
de dispersao para obtencao do comprimento de onda aos espectros segundo a imagem
de referéncia definida pela tarefa anterior. A Fig. [24] a esquerda mostra o espectro nesse

estdagio da redugao/calibragao.

Como ultimo passo, visto que nao ¢é possivel realizar a calibragao de fluxo, sera a
normalizacao e para isso a tarefa continuum, a mesma usada para as estrelas HAeBe e nos
espectros do CASLEOQ, sera utilizada. Os principais parametros na normalizacao é a func¢ao
usada. Nos espectros do OPD foi usada a spline ctbica (spline3), cuja ordem da funcao
varia de espectro para espectro. Outros parametros importantes sao low reject e high reject
que definem qual sdo os limites de tolerdncia, inferior e superior, respectivamente, para
que um ponto seja contabilizado no ajuste da curva, que também varia com o espectro
analisado. Por fim, o dltimo ajuste a ser feito é a correcao da velocidade heliocéntrica, que
pode ser realizada com a tarefa rvcorrect, que a partir dos dados da observagao (data, hora,
tempo universal, ascensao reta e declinacao) informa o valor de correcao a ser adicionado
algebricamente ao valor medido de velocidade radial, para que obtenhamos a velocidade
radial no referencial heliocéntrico. Para deslocarmos o espectro, devemos aplicar a tarefa
specshift ou dopcor do IRAF. Uma imagem do espectro completamente reduzido, calibrado

e normalizado estd mostrado na Fig. [24] a direita.

Um cuidado que deve ser tomado na aquisicdo de dados espectroscopicos é para
nao saturar o CCD, pois caso isso ocorra nao ¢ possivel ter certeza sobre o comportamento
do espectro, além de perder parte da informacao, tornando-se assim um dado nao confiavel.

A saturagao do CCD acoplado ao PE é em torno de 63000 contagens, logo o tempo de



Capitulo 2. Dados Observacionais e Redugdo 48

integragdo nao pode ser longo o suficiente a ponto do niimero de contagens exceder esse

limite superior na aquisicao das imagens, sejam elas de calibracao ou de ciéncia.

2.3 Dados Astrométricos e Fotométricos de NGC 1981

Para a andlise astrométrica e fotométrica de NGC 1981 sera utilizada a base de
dados da missdo GAIA da Agéncia Espacial Europeia (ESA). O objetivo da missao GAIA
estd em mapear e fazer um catalogo preciso das estrelas através da Galaxia. No trabalho
serd utilizada a segunda base de dados (DR2), que foi adquirida baixando os dados do
observatorio virtual Vizier, através do TOPCAT e a versao antecipada da terceira base
de dados (EDR3), que foi adquirida diretamente pelo site de arquivos da ESA, do GATA
(Gaia Collaboration et al. 2018A, 2020 [75,[76]).

O TOPCAT (Tool for OPerations on Catalogs And Tables) (Taylor 2005 |152]) é
um software interativo de manipulacdo de dados em tabelas. Ele busca facilitar e prover
as principais ferramentas de analise de dados que um astrénomo precisa, porém ele nao é
exclusivo da drea e pode ser utilizado para outros dados também. Ele aceita uma variedade
de formatos de arquivos (e.g. FITS, VOTable e CDF) e é extremamente eficiente para

exploracao interativa de longas tabelas.

O TOPCAT oferece diversas formas de andlise e visualizacdo dos dados da tabela,
permitindo a criacao de subgrupos a partir de uma amostra, analise estatistica de qualquer
parametro, visualizacdo num espac¢o uni, bi e tridimensional dos dados além de ser
possivel exibi-los em histogramas. Os dados da tabela podem ser editados e modificados
manualmente célula por célula ou podem ser modificados a partir de uma expressao. O
programa é escrito puramente em Java e parte do codigo da biblioteca estéd escrito em LGPL
e esta disponivel sobre a licenga ptblica geral (GNU). Seus recursos de processamentos de

tabelas sdo providos pelos pacotes relacionados STIL e STILTS.

O DR2 foi langado em 25 de Abril de 2018 e foi, em particular, um grande passo
para o estudo estelar, Galatico e extragalactico, incluindo desde a origem e estrutura
até a evolucao da nossa Galaxia, devido a completeza e precisao dos seus dados. Estao
disponiveis mais de 1.3 bilhoes de fontes com solugao nos cinco parametros astrométricos -
posicao no céu («, 9), paralaxe e movimento préprio E], além de magnitudes em 3 bandas

fotométricas [l

Contudo, com uma base de dados tao vasta se faz necessario que dados passem

por processos de validagoes. Arenou et al. (2018) [153] descreveram os resultados das

5 Movimento préprio é o movimento do objeto ao longo dos eixos do plano do céu nas coordenadas de

ascensao reta e declinagao.

Bandas fotométricas fazem parte do sistema fotométrico, onde sdo usados filtros com sensibilidade
conhecida para a radiacao incidente para a caracterizacao da quantidade de luz proveniente de um
objeto. As bandas fotométricas do GAIA sdo: G, Ggp e Ggrp
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validagoes em termos de sua completeza e precisao, incluindo analises sistematicas para a
deteccao de anomalias, erros individuais ou propriedades de grupos usando de analises
estatisticas e comparacao com outros catdlogos. Eles mostraram que é necessario aplicar
filtros de qualidade nos dados astrométricos e fotométricos a partir de 3 equagdes (eq. 1, 2
e 3 de Arenou et al. (2018) |153]), sendo elas:

u < 1.2 x max(1, exp(—0.2(G — 19.5))) (2.1)
1.0 +0.015(Ggp — Grp)> < E < 1.3+ 0.06(Gpp — Grp)* (2.2)
visibility periods_used > 8 (2.3)

onde x? = astrometric_chi2_al, v = astrometric_n_good_obs_al — 5, i =
\/X2/v e E = phot_bp rp_excess_ factor. Visibility periods used corresponde ao ni-

mero de vezes que a fonte foi observada.

A eq.[2.T]ajuda a filtrar a contaminacao de efeitos astrométricos de estrelas bindrias e
problemas na calibragao. A eq. [2.2] remove solugoes astrométricas falsas mais eficientemente
detectando perturbagoes devido a fontes préximas, mas principalmente remove estrelas
pouco brilhantes. Porém a eq. remove boa parte da amostra, deixando somente 30%
das fontes quando aplicada sozinha. A eq. também remove solugoes astrométricas falsas
para fontes com movimento préprio na direcao do bojo. Essa equacao pode ser preferivel
a eq. 2.2 pois ela remove solugoes ruins o suficiente, deixando mais fontes na amostra.
Contudo esse filtro nao é o suficiente para diagramas HR. Em suma, os filtros a serem
aplicados devem ser tipicamente eq. 2.1 e 2.2 ou eq. 2.1 e [2.3] dependendo de onde o filtro
fotométrico é necessario. A Fig. mostra o CMD com todas as fontes do GAIA DR2
com todos os filtros citados acima aplicados e mais alguns filtros quanto as incertezas na
banda G e ao erro no fluxo das trés bandas fotométricas descritos em Gaia Collaboration
et al. (2018C) [154].

GATA EDRS3 foi lancado em 3 de Dezembro de 2020 e possui uma semelhanga
muito grande com o DR2, porém ele aumenta o ntiimero de fontes, em cerca de 10% e
principalmente a precisdo dos dados, melhorando em um fator de 0.8 os erros nas paralaxes

e de 0.5 os erros nos movimentos proprios.

Assim como foi feito para DR2, o EDR3 também possui filtros de qualidade para
validagao dos dados (e.g. Riello et al. 2021; Lindegren et al. 2021 [155,]156]). Os filtros séo
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Figura 25 — CMD da fonte inteira do GAIA DR2 com os filtros aplicados (65921112
estrelas). A escala de cor ao lado é a raiz quadrada da densidade relativa de

estrelas (Gaia Collaboration et al. 2018C [154]).

aplicados nas bandas fotométricas do GAIA (G, Ggp e Ggp) a partir das equagoes:

phot_g n_obs > 10
phot_bp n_obs > 2 (2.4)
phot_rp _n_obs > 2

que corresponde ao nimero de vezes que cada fonte foi observada na respectiva
banda fotométrica. Os dados astrométricos do GATA EDRS3 estd compreendido em 3
subgrupos: 2-p, onde as fontes nao possuem qualidade o suficiente para as solugoes
astrométricas nos 5 pardmetros padroes (a, d, @, fa*, ts), possuindo apenas a posicao e
sua matriz de covariancia; 5-p, em que a informacao da cor possui qualidade suficiente
para assumir que efeitos crométicos foram removidos no estégio de processamento de dado
chamado IPD (Image Parameter Determination) e possui boa qualidade nos 5 pardmetros
padroes; e 6-p, que também possui boa qualidade nos 5 parametros padroes, porém a
informagao sobre a cor nao é de qualidade suficiente e efeitos crométicos devem ser levados
em consideracao nas solucoes astrométricas, tornando-se assim um parametro chamado de
pseudo-cor. Essas 3 solu¢oes podem ser identificadas através do astrometric__params__solved

que equivale a 3, 31 e 95, respectivamente para as solugoes astrométricas 2-p. 5-p e 6-p. E
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Figura 26 — Perfil dos filtros das bandas fotométricas do GAIA. A transmissao de cada filtro
estd representada segundo a legenda de cores na figura. Dados utilizados do
Observatorio Virtual da Espanha (SVO) (Rodrigo et al. 2012, 2020) [157,[158]

exigido que:

astrometric_params__solved > 31 (2.5)

E por fim um corte na banda Ggp com:

Gpp <m (2.6)
sendo 20.3 < m < 20.9.

Um novo fator de qualidade foi introduzido, o RUWE (traduzido do inglés, Unidade
de peso do erro renormalizado), em que quando préximo de 1 indica uma estrela tnica
com boa qualidade astrométrica, ja um valor significantemente maior, por exemplo 1.4,
indica uma fonte nao singular ou problemas nas solugoes astrométricas. Logo, é preciso
que RUWE < 1.4. E por fim o fator de excesso no fluxo de Ggp e Ggrp. A Fig. mostra
a transmissao dos filtros das bandas fotométricas do GAIA EDR3. E possivel ver que a
banda G comporta as bandas Ggp e Ggp, logo somando os fluxos dessas duas bandas,
deve-se ser recuperado o fluxo na banda G. O phot_bp rp_excess factor é responsavel
por medir essa diferenca entre os fluxos. Contudo ele ndo deve ser usado diretamente como

filtro de qualidade, esse fator deve ser restrito de acordo com a equacao:

O'C*(G) =Co+ Cle (27)
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com ¢y = 0.0059898, ¢; = 8.817481 x 1072 e m = 7.618399 e sendo C* definido

CcOomo

C* = C — f(Gpp — Grp) (2.8)

onde f(Gpp — Grp) é uma funcao que fornece o valor esperado do excesso para
uma dada cor e C' = phot_bp_rp_excess_ factor. Esse fator de excesso (C*) mede a
consisténcia entre as bandas do GAIA no EDR3, portanto esse critério é usado para excluir
fontes com inconsisténcias, ou seja, caso o fator de excesso seja muito maior do que o fluxo

na banda G, esse é possivelmente um dado com inconsisténcia nas medidas fotometricas.

Os dados das missoes do GAIA sao publicamente abertos e podem ser adquiridos

através do site de arquivos da ESA (https://archives.esac.esa.int/gaia).
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3 Metodologia

3.1 Sintese Espectral

Componentes de absorcao desviadas tanto para o azul, quanto para o vermelho
(BACs e RACs) sao encontradas em diversas linhas no dptico e no infravermelho préximo
nas estrelas HAeBe (Natta et al. 2000; Grinin et al. 2001 [66,/159]). Para entender a
interacao da estrela com o disco é preciso analisar o aspecto e a evolug¢ao das componentes
do meio circunstelar (e.g. Beskrovnaya et al. 1998; Vieira et al. 1999; Guimaraes et al.

2006; Pogodin et al. 1994, 2007, 2008 [591[160-164]).

A variabilidade espectroscopica nessas estrelas pode ser estudada através do espectro
CS, pois com ele é possivel analisar o envoltorio e o disco em torno da estrela e associar
linhas que estejam em absor¢ao ou linhas que estejam em emissao a mecanismos de
ejecao ou acrecao de matéria. O espectro CS pode ser adquirido removendo do espectro
observado a contribuicao fotosférica. Devido a alta variabilidade das estrelas HAeBe é
dificil determinar com precisdao os pardmetros estelares, como temperatura efetiva (Tef),
gravidade superficial (log g), velocidade rotacional projetada (vseni) e metalicidade ([Fe/H]).
Parametros estelares ruins geram um espectro sintético nao confiavel, com isso, produz-se
um espectro CS que nao condiz com a realidade. O primeiro passo, entao, é determinar
esses parametros e para isso vamos aplicar a metodologia descrita em Guimaraes et al.
(2006) [59].

Para determinar os parametros estelares, primeiramente, é preciso escolher um
conjunto de linhas fotosféricas confiaveis, isto €, linhas que nao alteram seu perfil durante a
campanha de observacao e se mantém simétricas. Como as estrelas HAeBe foram observadas
repetidamente durante periodos curtos (ao longo de uma noite) e médios (ao longo de
noites consecutivas) é possivel identificar as linhas fotosféricas através dos espectros. Na
Fig. [27] estao mostrados todos os espectros observados, numa mesma regiao, da HD 144432
e nela esta presente um exemplo de linha fotosférica. Nota-se que em toda campanha de
observacao essa linha nao alterou seu perfil e manteve-se simétrica, o que é esperado, pois
se ¢ uma linha gerada pela estrela, nao espera-se que, em um periodo relativamente curto,
haja uma mudanca em seu perfil. E também necessério que a linha possua uma boa regido

de continuo préximo para uma determinacao precisa dos parametros estelares.

Cada estrela possui seu préprio conjunto de linhas fotosféricas, assim é preciso
procurar, em todo o espectro, para cada estrela, esse conjunto de linhas. As linhas metalicas
foram usadas por serem extremamente sensiveis a mudancas na temperatura efetiva e

metalicidade. Além das linhas metélicas, também foram utilizadas as linhas da série de
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— HD144432_10c fits
— HD144432_11c fits
— HD144432_12c fits
—— HD144432_13c fits
HD144432 14c fits
HD144432 1c fits
— HD144432 2c fits
HD144432 3c fits
— HD144432 4c fits

Spectra

1.05 4

1.00

z

0.95 A — HD14443Z_5cfits

—— HD144432_6c fits

flux

—— HD144432_7c fits
0.90 A ~— HD144432_8c fits
— HD144432_9cfits

— [Al HD144432 0c fits
0.85

0.80 1 “.%"

i T T T T T T
495.2 495.4 495.6 495.8 496.0 496.2 496.4
wavelength (nm)

Figura 27 — Superposicao dos espectros de HD 144432 observados em periodos diferentes
através do software iSpec. O gréafico apresenta o fluxo normalizado por com-
primento de onda em nanometros. Na imagem estd listada a legenda com
a cor referente a cada espectro, onde o espectro 0 corresponde a primeira
observacao e o 14 a ultima.

Balmer (Ha, HB, Hy e H)) devido ao fato de suas asas serem sensiveis a variagoes na
gravidade superficial da estrela. Contudo, o ajuste nas asas das linhas da série Balmer s6
foi levado em consideracao até 80% da intensidade do continuo normalizado para evitar
pequenas sutilezas provenientes do processo de normalizacdo. As linhas usadas para as
estrelas HD 144432 e HD 163296 estao mostradas na tabela [4l

A estrela HD 141569 nao possui muitas linhas fotosféricas por se tratar de uma
estrela muito quente de tipo espectral B9.5V. Para ela foi encontrada apenas a linha de
Fel (4482.170 A). Com isso, para a analise e descoberta dos seus parametros, foi usada

essa unica linha metdlica e as linhas da série de Balmer.

Escolhidas as linhas fotosféricas, foram utilizados os softwares iSpec e SME para
o ajuste dos parametros estelares. Para ambos os programas, o processo utilizado foi o
mesmo, adaptando, apenas, a ordem dos passos segundo a interface ou necessidade do

programa utilizado no momento.

Como ponto de partida, foram escolhidos valores encontrados na literatura (e.g.
Vieira et al. 2003, Merin et al. 2004, Guimaraes et al. 2006, Miiller et al. 2011, Folsom et

al. 2012 [54159,/93L[112,[165]) para o ajuste inicial dos pardmetros fotosféricos. Pardmetros

como micro turbuléncia e macro turbuléncia foram mantidos constantes em 2 e 5kms™!,

respectivamente, durante todo o processo e a velocidade radial foi deixada como parametro

livre até sua analise particular.

Apés inseridos os valores iniciais, deixamos a T e vseni como parametros livres
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Tabela 4 — Conjunto de linhas fotosféricas encontrados para HD 144432 e HD 163296.
Na coluna da esquerda encontra-se o intervalo de comprimento de onda, em
angstrons, usado na sintese e na coluna da direita estd identificado o elemento

e sua linha presente nesse intervalo, que foi usada no ajuste.

HD 144432 | HD 163296

4003 - 4008  Fe 14005.242 | 4042 - 4049  Fe I 4045.812
4060 - 4065  Fe 14063.594 | 4140 - 4148 Fe I 4143.868
4140 - 4145 Fe 1 4143.868 | 4380 - 4389  Cs I 4384.442
4185 - 4190 Fe 1 4187.795 | 4411 - 4422  Th I 4416.845
4190 - 4194 Fe 14191.430 | 4477 - 4485  Ti I 4481.260
4213 - 4217 Fe 14216.184 | 4953 - 4961  Fe I 4957.597
4248 - 4253 Fe I 4250.787 | 6366 - 6376  Th I 6371.944
4402 - 4406 Fe IT 4404.750

4503 - 4512 Fe IT 4508.280

4546 - 4552 Fe II 4549.467

4627 - 4632 Fe II 4629.332

4700 - 4705  Th I 4703.990

4955 - 4960 Fe T 4957.597

5157 - 5164  Fe I5162.273

5220 - 5231 Fe II 5227.486

5313 - 5319  Fe I 5316.214

5530 - 5540  Fe II 5534.894

e fixamos os demais parametros, fazendo esse procedimento para cada linha metéalica
separadamente. Na Fig. 28] é possivel ver um ajuste feito pelo SME que mostra o espectro
observado (linha preta), o espectro sintético com os pardmetros iniciais usados como
entrada no programa (linha verde) e o espectro com o melhor ajuste dos parametros que

foram deixados livres no processo (linha azul).

Apoés determinados os melhores valores, fizemos uma média sobre eles e reinserimos
nos programas, porém com uma alteracao de 10% para cima ou para baixo do valor médio.
Isso se faz necessario para que os programas facam um melhor ajuste das linhas, reduzindo

os erros encontrados no passo anterior.

Obtidos os melhores ajustes, a temperatura efetiva encontrada foi mantida fixa,
permitindo que somente a velocidade rotacional projetada variasse. Esse procedimento
foi tomado para verificar se a escolha da temperatura efetiva afetava o parametro da
velocidade projetada. Os valores para as velocidades convergem rapidamente, dando uma
diferenca de cerca de ~ 1% do valor obtido no item anterior, sendo considerado um bom
ajuste. A situagao inversa também foi feita, deixando T variar e mantendo vseni fixo e

novamente nenhuma mudanca significativa foi encontrada.

Em seguida, a gravidade superficial foi deixada como tnico pardmetro livre no

ajuste e apos esse processo o valor encontrado foi usado como entrada no programa, porém,
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Figura 28 — Ajuste feito pelo SME com T, e vseni deixados como parametros livres para
HD 163296. Nele mostramos o espectro observado (linha preta), o espectro
sintético com os pardmetros iniciais usados como entrada no programa (linha
verde) e o espectro com o melhor ajuste dos pardmetros que foram deixados
livres no processo (linha azul).

agora, deixando que logg variasse junto com a temperatura efetiva e a velocidade rotacional
projetada, uma de cada vez. Isso foi feito para permitir que o programa ajustasse o melhor
valor possivel para a gravidade superficial e para checar a consisténcia dos resultados
obtidos. Muitas linhas metélicas nao eram sensiveis a grandes variagoes no logg, entao as
linhas da série de Balmer foram utilizadas para ajustar seu valor. Se os valores de Ty e
vsent estivessem bem determinados, seus valores nao deveriam alterar significativamente
nesse processo e isso foi exatamente o observado. A diferenca obtida nos resultados foi

menor do que 0.5% do que o obtido no passo anterior.

A metalicidade, assim como no processo feito para a gravidade superficial, foi
deixada inicialmente como Uinico parametro livre em seu ajuste, uma vez que os demais
parametros encontrados estavam bem ajustados. Para melhorar o ajuste obtido, executamos
novamente o programa, mas deixando dessa vez tanto a metalicidade quanto a temperatura
efetiva livres e depois a metalicidade com a gravidade superficial. Valores da metalicidade

que tivessem ajustes ruins da temperatura ou da gravidade, ou seja, que fossem muito
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diferentes dos obtidos nos passos anteriores, eram descartados da estatistica.

Por fim, para o ajuste da velocidade radial foi utilizado somente o SME, pois a
partir do iSpec encontramos valores que divergiam bastante dos valores encontrados na
literatura. Mantendo todos os parametros fixos e permitindo que s6 a velocidade radial
variasse, o ajuste foi feito resolvendo todas as linhas de uma s6 vez. Porém desconfiamos
que o ajuste nao estava bom, pois, por exemplo, HD 141569 que é uma estrela bastante
estavel e com pouca atividade CS, esperava-se que sua velocidade nao se alterasse dos
valores ja conhecidos e estdvamos encontrando cerca 10 kms™! de diferenca. Resolvemos
entao, tratar cada linha separadamente e fazer uma média com os valores encontrados, o
que nos gerou resultados condizentes, entao fizemos uma média dos valores encontrados e

estimamos a velocidade radial para cada estrela.

A diferenca dos valores obtidos nos dois programas sao pequenas o suficiente para
que estejam contidos dentro da incerteza de cada um deles. Com isso podemos ter seguranca
do método utilizado, uma vez que, com dois softwares diferentes, o mesmo resultado foi

encontrado, demonstrando robustez e consisténcia.

Spectra —— HD144432_Oc fits txt
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Figura 29 — Em azul estd um dos espectros observados de HD 144432 e em vermelho esta
o espectro sintético gerado, onde foi adicionado o valor da razao sinal ruido
dessa estrela.

A partir dos parametros estelares fotosféricos determinados construimos o espectro
sintético e o subtraimos do espectro observado, para adquirir os espectros CS. A Fig.
mostra, como exemplo, um espectro observado e o espectro sintetico gerado para
HD 144432 e é possivel notar que o espectro sintético, no qual foi adicionado a respectiva

razao sinal ruido da Tab. [I| para essa estrela, assemelha-se bastante ao observado. Com
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essa subtracao, removemos a componente estelar dos espectros observados, restando assim

apenas a componente CS. A partir desses espectros usamos a matriz de correlagdo para

correlacionar as diversas regides do espectro em variabilidade.

Ho — HD 144432
2_5 F T T T

20f
15E

1.0f

Fluxo

0.5F
0.0 P
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Velocidade (km/s)
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EEA3 =
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Figura 30 — Estao mostrados para a estrela HD 144432 para a linha de Ha os espectros
circunstelares (em cima) e a matriz de autocorrelacao (embaixo). As linhas
solidas coloridas representam os espectros CS e a linha preta vertical representa
a velocidade de repouso da linha. Os ntmeros do lado direito do painel
representam a data juliana do respectivo espectro da mesma cor. A barra
de cor no topo da matriz de autocorrelagao representa o coeficiente linear
de correlagao, que varia de -1 (preto), correspondendo a uma anti-correla¢ao
entre as regioes, até +1 (vermelho), correspondendo a uma correlagao das

regioes.

400

200
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Matriz de correlacao é uma importante ferramenta que compara, de forma simulta-

nea, duas regides do espectro e mostra como estao correlacionadas as regioes através da

variacao do perfil da linha. O grau de correlacao é indicado pelo coeficiente de correlagao
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(r;;) entre as variagoes das intensidades dos perfis do i-ésimo intervalo de velocidade, ou
seja, um bin de velocidade qualquer, com o j-ésimo, que sao representados através de
mapas de contorno. O grau de correlagao é indicada pela barra de cor no topo das figuras,
com uma anti-correlacao sendo indicada pela cor preta e uma correlacao sendo indicada

pela cor vermelha.

Regioes distintas do espectro também correspondem a regioes distintas da estrela,
logo conhecer tal grau de correlagao ajuda na construcao de modelos da estrutura do
envelope, sendo possivel correlacionar mecanismos em diferentes regides da estrela, assim
indicando uma origem comum entre as componentes, caso exista uma forte correlagao

(Johns & Basri 1995 [166]).

A comparacao pode ser feita de uma linha com ela mesma, resultando-se em uma
autocorrelagdo, como entre linhas diferentes. Como ilustracao, a Fig. [30| mostra, para a
estrela HD 144432, a matriz de autocorrelagao de Ha em baixo e os espectros circunstelares
superpostos em cima. Para facilitar o entendimento da matriz de correlacdo, as regides
de interesse foram destacadas. E possivel perceber que a regido destacada pela cor azul
aumenta a intensidade da linha do espectro com o passar das observagoes. Ja na regiao
destacada pela cor vermelha, a intensidade diminui com o decorrer do tempo. Por fim a
regiao destacada pela cor rosa aparenta comecar diminuindo a intensidade da primeira
para a segunda noite e aumentando na terceira noite, porém esse padrao nao mantém-se
constante. Na matriz de correlacao é possivel notar que hd uma forte correlacao destacada
pelo circulo tracejado e seta branca, que corresponde a correlagao entre a regiao azul com
ela mesma. Enquanto que a anti-correlacao destacada pelo circulo tracejado e seta verde é
devido a correlacao entre as regides vermelha e azul. E o perfil de anti-correlacao destacado

pelo circulo tracejado e seta preta vem da correlacao das regioes rosa e vermelha.

A rotina que produz a matriz de correlacao foi cedida para nods pela professora
Silvia Alencar, do Departamento de Fisica da UFMG.

3.2 Analise Astrométrica e Fotométrica

Para caracterizar com precisao um aglomerado estelar é necessario conhecer as
estrelas membros. Ao observar uma determinada regiao do céu em torno do objeto, nao
estarao presentes so as estrelas pertencentes ao aglomerado, estarao presentes também as
estrelas de campo, que sao estrelas sem conexao com o objeto de interesse. Essas estrelas
podem ter posi¢coes e movimentos parecidos com o aglomerado, mas também podem
ser completamente distintas. As estrelas de campo apresentarao objetos com brilhos e

temperaturas variadas, assim como nos aglomerados estelares.

A astrometria é o ramo da astronomia que estuda a posi¢do e movimentacao de

estrelas e outros corpos celestes. Dentre os ramos da astronomia, a astrometria deve ser
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Figura 31 — Regiao proxima de NGC 1981 no comprimento de onda do visivel (DSS2) obtido
no software Aladin. Na figura estao desenhados circulos concéntricos centrados
nas coordenadas de NGC 1981 determinadas por Maia et al. (2010) [39]. Estao

representadas as regioes de 1.5° em azul, 1.0° em vermelho e de 45’ em verde.

0 mais antigo, pois desde a antiguidade, a posicao e movimentacao de estrelas e outros
objetos celestes ja eram estudadas, em especial, dos objetos no sistema solar. No inicio
das observagoes, o Unico instrumento utilizado era o préprio olho humano e com o passar
do tempo e desenvolvimento de tecnologias e aperfeicoamento dos métodos observacionais,

os objetos estelares foram sendo caracterizados com uma grande precisao.

Ja a fotometria é o estudo da quantidade de luz proveniente de um objeto. Os
primeiros astrénomos compararam o brilho de objetos no céu em um sistema de magnitudes
em escala logaritmica e catalogaram mais de 1000 objetos quanto ao seu brilho, onde objetos
muito brilhantes tinham magnitudes baixas e objetos pouco brilhantes uma magnitude
mais alta. Assim como ocorreu na astrometria, com o desenvolvimento e evolucao de
tecnologias e métodos, os objetos celestes foram sendo caracterizados com grande precisao

fotométrica.

Para separar um aglomerado das estrelas de campo é necesséario utilizar algum
método de descontaminacao. Para isso, aplicamos a metodologia desenvolvida pelo nosso
grupo, descrita detalhadamente em Angelo et al. (2019) [138] e Ferreira et al. (2020) [25],

que envolve o uso de dados astrométricos.

Os dados do DR2 foram baixados diretamente do TOPCAT, a partir do observatoério
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Figura 32 — Mapa do céu da regiao de NGC 1981 centrada nas coordenadas determinadas
por Maia et al. (2010) com os dados do DR2 mostrando as regices de
1° (Azul) e 45" (verde). Na imagem, o tamanho dos circulos ¢ diretamente
proporcional ao brilho da estrela, quanto maior o brilho, maior o circulo.

virtual Vizier, que providencia uma das mais completas bibliotecas de catdlogos publicados.
Para os dados do EDR3, duas rotinas escritas na linguagem de programacao Python
nos foram cedidas pelo professor Francisco Maia da UFRJ. Uma rotina baixava os dados
diretamente do site de arquivos da ESA e outra para aplicar as corregoes e critérios de
validacao dos dados. Novas colunas com um marcador - um flag - sao inseridas, onde um
objeto que respeita o critério, por exemplo, de possuir um bom RUWE, recebe um flag “1”
e uma estrela que nao respeita o critério recebe um flag “0”. Tanto para os dados do DR2
quanto para os dados do EDR3 o procedimento utilizado foi o mesmo, adequando sé os

critérios de qualidade utilizados.

Primeiramente foi baixada uma regiao circular de 1° de raio no centro determinado
por Maia et al. (2010) [39], para o0 DR2 e de 1.5° para o EDR3, porém em ambos os
casos essa regiao esta contaminada tanto pelo NGC 1977, quanto pelas estrelas de M42,
um aglomerado dentro da nuvem molecular de Orion. Entdo, para essa primeira anélise
de determinacao dos parametros astrofisicos do aglomerado NGC 1981 utilizamos uma
regiao de 45" em torno da coordenada central do aglomerado NGC 1981. A Fig. |31/ mostra
a regiao proxima de NGC 1981 e nela estao destacadas as regides de 1.5° (azul), 1.0°
(vermelho) e de 45’ (verde).

Essa regiao retira os objetos de M42, facilitando a obtencao dos parametros de
NGC1981. Como NGC 1977 esta muito proximo ao NGC 1981, ele ndo pode ser retirado
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da regiao, assim como foi feito para M42, pois corre-se o risco de eliminarmos até possiveis
membros de NGC 1981 da amostra. A regiao, tanto de 1°, quanto a de 45 para os dados
do DR2 estd apresentada na Fig. [32] em que o tamanho do circulo corresponde ao brilho
da estrela. Nota-se que ao usar 45’, o grupo de estrela ao sul da amostra, que corresponde

a M42, é excluido, basicamente, por inteiro.

E feita entdo uma inspecao visual da regido onde o aglomerado se encontra. Essa
inspecao ¢ feita para fazer uma pré-identificacao do parametros astrofisicos do aglomerado,
como as coordenadas centrais, valores de movimento proprio, a paralaxe e seu tamanho.
Para fazer essa identificagao é preciso distinguir possiveis membros do aglomerado das
estrelas de campo e para isso foram aplicados trés cortes na amostra. O primeiro corte
foi uma restrigdo da magnitude na banda G, de um méximo de 18 mag (G < 18), para
remocao de estrelas muito fracas. O segundo corte limita o indice de cor a um valor igual
ou menor a 2.5mag (Gpp — Grp < 2.5) para a remogao de estrelas muito vermelhas. Esses
dois primeiros cortes foram baseados na completeza e na dispersao de erro dos dados. O
ultimo corte é um limite na paralaxe, restringindo que ela seja maior do que 1 mas, para
remover estrelas muito distantes de NGC 1981, uma vez que sua distancia esta em torno
de 400 pc, estrelas com paralaxe menor do que 1mas estao distantes a mais de 600 pc do

aglomerado e nao fazem parte do mesmo.

A maneira mais comum e facil de se identificar um aglomerado é a partir do seu
movimento proprio, pois como as estrelas membros nasceram da mesma nuvem progenitora,
elas vao possuir uma cinematica parecida. Contudo, NGC 1981 esta em uma regiao onde as
estrelas de campo possuem grande semelhan¢a no movimento préprio com o aglomerado,
sendo muito dificil identificd-lo assim, como pode ser visto no diagrama de movimento
préprio (do inglés vector point diagram, diagrama de ponto vetor, ou VPD) na Fig. . O
diferencial de NGC 1981 é sua paralaxe, que possui valores distintos das estrelas de campo
e pode facilmente ser identificada uma aglomeracao na paralaxe em torno de 2.5 mas, que
pode ser vista na Fig. [34] que apresenta um diagrama da paralaxe versus movimento

proprio em ascensao reta.

Essa aglomeracao ¢é selecionada e a inspecao visual é feita nessa subamostra. Os
valores em que se concentrar a maior quantidade de estrelas sao considerados como os
valores centrais e sao utilizados como entrada no programa que vai determinar os parametros
astrofisicos. Na Fig. [35] estd mostrado o histograma das regioes de 1° e de 45" sobrepostas,
com os cortes em magnitude, paralaxe e indice de cor aplicados a elas e nessa figura
estao destacados os maximos de contagens correspondentes a M42, NGC 1977 e NGC 1981.
A importancia de retirar M42 é para que a determinacao dos parametros astrofisicos
de NGC 1981 seja mais precisa, uma vez que retirando objetos que nao pertencam ao

aglomerado, descontamina-se a amostra como um todo.

E entao feito um ajuste nos histogramas para determinar o valor mais recorrente da
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Figura 33 — VPD da regiao de NGC 1981, com os dados do DR2. Estao identificadas a

amostra completa em verde e a amostra com os cortes em magnitude, na

paralaxe e no indice de cor aplicados em vermelho.
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Figura 34 — Diagrama de paralaxe por movimento préprio em ascensao reta da regiao de
NGC 1981 com os dados do DR2. Estao identificadas a amostra completa em
verde e a amostra com os cortes em magnitude, na paralaxe e no indice de

cor aplicados em vermelho.
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Figura 35 — Histograma das regides de 1° e 45 sobrepostas com os cortes em magnitude,
paralaxe e indice de cor aplicados, para declinagao (9). No histograma estao

demarcados os picos de contagens na declinacao que correspondem a M 42,
NGC 1977 e NGC 1981.

distribuigao nas coordenadas centrais («, ), no movimento préprio (fiq, fis) € na paralaxe
(w). O méaximo de contagens é encontrado fazendo um ajuste gaussiano e é escolhido como
valor central aquele que possui a menor dispersao nos erros. Tais pardametros sao usados
para a construgao do perfil de densidade radial (do inglés radial density profile, ou RDP),

para determinar o raio limite.

O RDP é construido a partir das coordenadas centrais do objeto e a partir desse
ponto sao criados anéis circulares concéntricos. Conta-se o nimero de estrelas dentro dos
anéis com larguras variaveis e divide-se pela area de cada um deles. Espera-se que quando
estiver proximo do centro a densidade estelar seja alta e que ela comece a diminuir a
medida que se afasta desse ponto, até que a densidade estelar se iguale a densidade do
nivel do céu, entao esse ponto é considerado o raio limite do aglomerado. Anéis mais finos
sao melhores para regides proximas ao centro devido a alta densidade, enquanto anéis mais
largos sao melhores para definir regides mais externas. Os anéis sao igualmente espagados

e a largura ideal para o ajuste depende do tamanho e caracteristicas do objeto.

Na Fig. [36] est4 mostrado como exemplo, por possuir um perfil mais carateristico e
de facil visualizagdo, um ajuste do RDP para o aglomerado aberto NGC 6124, onde os
simbolos indicam o tamanho dos anéis, de acordo com a legenda, em segundos de arco. As
linhas cheias vertical e horizontal correspondem ao raio limite do aglomerado e a densidade
média do céu, respectivamente, enquanto as linhas tracejadas verticais e horizontais sao os

erros nas correspondentes medidas.

Com as coordenadas centrais, os movimentos proprios, a paralaxe e o raio limite
do aglomerado é possivel agora caracterizar as estrelas da regido e atribuir probabilidade

de pertinéncia delas ao aglomerado. Para isso sera utilizado o método de descontaminacao
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Figura 36 — RDP para o aglomerado aberto NGC 6124. As larguras do anéis ou tamanho
dos bins (bin sie) usados para ajuste estdo mostrados na imagem e estao
em segundos de arco. O raio limite e seu erro estao representados pela linha
cheia e pelas linhas tracejadas verticalmente, respectivamente (Holanda et al.
2021 [34]).

astrométrica descrito em Angelo et al. (2019) [13§].

O método utiliza o espago tridimensional astrométrico composto pelos movimentos
proprios e paralaxe (i, 15, @). A principal suposicao levada em consideragao nesse método
¢ o fato de que estrelas pertencentes a um aglomerado estelar estao mais restritas na
distribuicao nesse espaco do que estrelas de campo, uma vez que as estrelas do aglomerado
estao localizadas a uma distancia parecida e com o mesmo movimento global, porém sendo

diversas em termos de cores e luminosidade.

A procura por estrelas membro estd limitada pelo tamanho do aglomerado e as
estrelas de campo para comparagao sao coletadas através de um anel externo com no
minimo trés vezes a area da amostra do aglomerado. Na Fig. [37] est4a mostrado um exemplo
dessas regioes em um mapa do céu. A regiao usada para o aglomerado estd em azul,

denominada de “Cluster” e em verde esta a regidao usada para o campo, denominada de

“Field”.

O primeiro passo desse procedimento consiste em dividir o espago astrométrico
em células com tamanhos proporcionais as médias das incertezas nesses parametros. Os
valores tipicos para cada eixo sao de 10 vezes a incerteza nos movimentos proprios, que
resulta em valores em torno de 1 mas/ano e 1 vez as incertezas na paralaxe, que resulta em
valores proximos a 0.1 mas. Assim, as células sdo grandes o bastante para acomodar um
bom ntmero de estrelas e pequenas o suficiente para detectar flutuacgoes locais. Na Fig.

estd mostrado o espago astrométrico tanto da amostra do aglomerado (esquerda), quanto
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Figura 37 — Mapa do céu com RA no eixo horizontal e DEC no eixo vertical, ambos
em graus. A regido usada para o aglomerado estd em azul, denominada de
"Cluster'e em verde esta a regiao usada para o campo, denominada de "Field".

Figura 38 — Esquerda: Espaco astrométrico da amostra do aglomerado. Direita: Espago
astrométrico da amostra do campo. Os eixo representam o espago astrométrico
(1, M5, ™) em mas/ano e mas para movimento préprio e paralaxe, respectiva-
mente. Na imagem da esquerda esta destacado em amarelo um agrupamento
que nao existe na imagem da direita.

da amostra do campo (direita). Esta destacado com um circulo amarelo na amostra do
aglomerado um agrupamento e que nao existe se comparado com a amostra do campo,

sendo a unica diferenga perceptivel entre as imagens.

Para cada célula do espaco astrométrico onde foi definida a amostra do aglomerado,
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uma probabilidade de pertinéncia local é determinada para cada estrela a partir da equacao:

exp[—3(X —p)"2H(X — p)]
(2m)?|2]

(3.1)

lstar =

onde: X é o vetor coluna (1,080, s, w) contendo a informagao astrométrica tridimensional
de cada estrela; os erros (o, 0,,, 0w) que sao calculados através da soma das quadraturas
das dispersoes individuais para a amostra do aglomerado; p é a média do vetor coluna
das estrelas dentro daquela célula. Consequentemente é levado em consideracao os trés
parametros astrométricos simultaneamente, o que fornece a probabilidade de pertinéncia
local considerando os erros nas medidas. Como os parametros do espago astrométrico
tridimensional nao sao independentes entre si, os erros também possuem dependéncias
cruzadas que precisam ser levadas em consideracao. Entao 3 é a matriz de covariancia,

que incorpora as incertezas (o) e suas correlagoes (p) de acordo com a equagao abaixo:

2

O-,U,a O ia O-llf&pauaa'ug O a9 Ppaw
_ 2
X = | 0uOusPuans O s O s OwPuswm (32)
2
0409w Ppaw OusOwPusw 0%

O mesmo procedimento é feito para a amostra do campo, porém a média do vetor
tridimensional e os erros sdo mantidos os mesmos, com o valor da correspondente célula
da amostra do aglomerado sendo utilizado. A probabilidade de pertinéncia total para um
grupo de estrelas é dada como sendo £ =[], [;, onde [; é a probabilidade de pertinéncia

daquela célula. E entdo definida uma funcéo do tipo entropia da forma:

S = —logL (3.3)

Em que S indica o grau de espalhamento dos dados. Valores pequenos de S indicam
uma maior aglomeragao dos dados. Entao é comparada a similaridade entre os grupos
(aglomerado e campo) para células correspondentes nas duas amostras e quando Seampo >
Saglomerado 35 c€lulas eram marcadas com um flag “1” e caso contrario eram marcados com
um flag “0”. As células marcadas com candidatos a membros (flag “1”) sdo avaliadas com
uma funcao exponencial que usa o nimero médio de estrelas do aglomerado em todas as

células como peso, como na equagao:

< Nagio >
Lestrela X exp _7@ (34)
Naglo
A funcao exponencial assegura que células com poucas candidatas recebam baixa probabi-
lidade, diminuindo a presenca de pequenos grupos estelares com probabilidade nao nula,

0s outliers.
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Como ultimo passo, as células do espago astrométrico sao aumentadas e diminuidas
em 1/3 do seu valor médio em cada eixo e todo o procedimento citado acima é repetido,
resultando com isso, uma grade com 27 possiveis configuragoes. Por fim, a probabilidade
da estrela é a mediana das 27 probabilidades dessa grade e o valor é normalizado a partir

da estrela com maior probabilidade de pertinéncia.

O método de descontaminacgao descrito é util para identificar superdensidades no
espago tridimensional (p., s, @) que se destacam estatisticamente da distribuicao da

amostra do campo.

3.3 Metalicidade e Velocidade Radial de NGC 1981

Para calcular a metalicidade dos espectros de NGC 1981 seria utilizado procedimento
parecido ao usado nas HAeBe, porém ao tentar o procedimento de determinacao dos

parametros estelares encontramos algumas dificuldades.
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Figura 39 — Ajuste feito pelo SME da estrela NGC1981-3 (vide Tab. [2). A figura mostra
o espectro observado (linha preta), o espectro sintético com os pardmetros
iniciais usados como entrada no programa (linha verde) e o espectro com o
melhor ajuste dos pardmetros que foram deixados livres no processo (linha
azul). Foram ajustados T = 8000K e [Fe/H] = 4.0 para a linha a esquerda e
Ter = 4550 K e [Fe/H] = -3.6 para linha a direita.

As estrelas observadas espectroscopicamente sao do tipo espectral O, contudo a
malha de temperatura para os modelos atmosféricos no SME possui um limite superior
de 22000 K e em muito ajustes a temperatura excedia esse valor e nenhum resultado era
obtido. Uma outra dificuldade que encontramos foi que linhas que tinham um bom ajuste,

como mostrado na Fig. tinham parametros com incertezas muito grandes e valores nao
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Figura 40 — Ajuste para velocidade radial de um dos espectros do CASLEO. A linha cheia
corresponde ao espectro observado, enquanto a linha pontilhada corresponde
ao ajuste feito com o perfil de Voigt para as duas linhas de Hidrogénio.

condizentes com a realidade, por exemplo, temperaturas ajustadas em torno de 5500 K ou
metalicidades e velocidades rotacionais projetadas com incertezas de 60% do seu valor.
Os ajustes em logg convergiam de maneira muito rapida e precisa, contudo pela falta de
confiabilidade nos outros parametros, esse também se tornava um ajuste nao confiavel. No
iSpec aconteceu o mesmo problema com os parametros, que eram subestimados fazendo

com que o espectro ajustado diferisse muito do observado.

Também percebemos que os espectros obtidos no CASLEO nao possuem um
bom valor de S/N e nao seria possivel extrair deles a metalicidade, uma vez que as
linhas nao tém o perfil bem definido para o ajuste e calculo das abundancias quimicas
e metalicidades (Santrich et al. 2013; Katime Santrich et al. 2013; Katime Santrich &
Rossi et al. 2017 [167-169]). Devido as péssimas condigoes climdticas enfrentadas durante
a missao no OPD s6 foi possivel observar a regiao da linha Ha da série de Balmer. Nessa
regiao nao hé linhas metalicas presentes em espectros de estrelas tipo O para fazer o ajuste,

com isso nao sera possivel extrair a metalicidade a partir dos espectros.

Para o calculo das velocidades radiais das estrelas de NGC 1981 foi utilizado, no
icfit do IRAF, a fungdo deblend nas linhas de Hidrogénio dentro do intervalo de 3770
A até 6563 A. Para achar o comprimento de onda central foi feito o ajuste com as trés
possiveis fungoes (Gauss, Voigt ou Lorentz) e a fungao que melhor ajustava ao espectro
tinha seu valor escolhido, pois assim o erro na determinagao das velocidades radiais era

reduzido. Na Fig. 0] estd mostrado o ajuste feito para um dos espectros do CASLEO.

As velocidades radiais eram entao determinadas a partir da variacdo do comprimento
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de onda da linha em repouso (comprimento de onda do laboratério) (Ag) para a linha
observada () e entdo transformada para velocidade, sendo ¢ a velocidade da luz, a partir

da equacgao:

(3.5)

Linhas para as quais os ajustes nao ficavam adequados ou com valores muito
distintos aos demais valores determinados eram descartadas da analise. Ao fim, uma média
sobre os valores determinados foi feita e com isso a velocidade radial das estrelas foi

calculada.
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4 Resultados e Discussao

4.1 Estrelas HAeBe

4.1.1 Parametros Estelares

A nossa analise detalhada com uma série temporal de dados de espectroscopia de
alta resolucao, que nos dao confiabilidade nas linhas fotosféricas escolhidas para o ajuste e
tendo sido utilizado dois codigos de sintese espectral diferentes, permitiu-nos obter com
maior precisao os parametros atmosféricos de HD 141569, HD 144432 e HD163296. A
T obtida neste trabalho, que é consistente com os valores da literatura sendo diferente
no maximo em 300k, dentro das incertezas, confirmou que nossas estrelas sdo quentes e
este resultado pode ser observado espectroscopicamente. Cada estrela apresenta apenas
algumas linhas de absorcao devido ao fato de que em altas temperaturas as linhas sao

destruidas.

Os valores de log g também mostram coeréncia, assim como aconteceu para T.s.
Esse parametro nao apresenta grande discordancia, com as pequenas flutuagoes nos valores
podendo ser aos diferentes processos para sua determinacdo. A gravidade superficial
apresenta valores tipicos de estrlas na sequéncia princiapal (MS) ou entrando nela, as
Pré-Sequéncia Principal (PMS) nesse caso. A metalicidade de HD 144432 ¢ HD 163296
estao dentro do intervalo solar [-0.30, 0.30] dex, enquanto que HD 141569 é levemente
pobre em relacao ao Sol. A baixa metalicidade de HD 141569, ja reportada na literatura
(e.g. Merin et al. 2004; Guimaraes et al. 2006; Guzmén-Diaz et al. 2023 59,180, 93]), é
confirmada pela nossa determinagao. A alta vseni de HD 141569 é também verificado no
seu espectro, que apresenta linhas com pouca profundidade. Comportamento similar é
observado no espectro de HD 163296, porém com menos intensidade. Um feito menor ainda
de vseni é observado para a estrela HD 144432. Os parametros obtidos para cada estrela

nesse trabalho estao listados na Tab. [l

Guimaraes et al. (2006) [59] estudaram a atividade CS em estrelas HAeBe e
também determinaram os parametros estelares para HD 141569, HD 144432 e HD 163296.
Comparando os pardametros determinados por eles com os que determinamos, a Unica
diferenca notavel é na metalicidade de HD 163296, com 0.3 dex acima do valor determinado
neste trabalho. Merin et al. (2004) [93] realizaram um estudo sobre as propriedades
e SEDs (distribui¢do de energia espectral da estrela) para HD 141569 e HD 34282 e
derivaram seus parametros estelares também. Os resultados que obtivemos sao basicamente
idénticos, com menos de 2% de diferenca. Miiller et al. (2011) [112] estudaram o sistema

triplo de HD 144432, derivando os parametros estelares e nossos resultados estao em boa
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Tabela 5 — Parametros estelares fotosféricos. As colunas apresentam o identificador da
estrela, temperatura efetiva (Ty), velocidade rotacional projetada (vseni),
metalicidade ([Fe/H]), gravidade superficial (logg), velocidade radial (V;.q)

com seus respectivos erros e as referéncias. As referéncias estao apresentadas
como: 1 - esse trabalho; 2 - Dunkin et al. (1997) [97]; 3 - Guimaraes et al.
(2006) [59]; 4 - Merin et al. (2004) [93]; 5 - Miiller et al. (2011) [112]; 6 - Folsom
et al. (2012) [165]; 7 - Guzméan-Diaz et al. (2023) [80] 8 - Wilson (1953) [170];

9 - Gontcharov (2006) [171]; e 10 - Duflot et al. (1995) [172].

HD ‘ T (K) ‘ vsing (kms™1) ‘ [Fe/H] (dex) ‘ log g (dex) ‘ Viaa (kms™1) ‘ Resolution ‘ Ref.
141569 | 10000 + 200 231 £ 15 -0.5 + 0.1 4.3 + 0.2 -13 £ 2 48000 1
10040 4+ 200 236 £ 9 - 4.1 + 0.2 -6+5 44000 2
10000 £ 200 230 £+ 10 -0.4 + 0.1 4.3 £ 0.1 13+ 2 48000 3
10000 + 200 236 £+ 15 -0.5 £ 0.1 4.28 £+ 0.04 - 49000 4
9800 + 500 222+ 7 - 4.2+ 0.4 - 65000 6
9500 £ 250 220 + 11 -0.50 £+ 0.38 | 4.09 £+ 0.08 - 71000 7
144432 | 7250 + 150 73+ 6 +0.3 £ 0.1 3.8 +£ 0.2 -6 + 2 48000 1
7400 4+ 200 74+ 2 - 4.3 + 0.2 2+ 2 44000 2
7300 + 300 80 £ 5 +0.3 £ 0.2 34 +0.2 -6 £+ 2 48000 3
7220 + 115 75+ 3.5 - 3.6 £0.15 - 48000 5
7400 £ 200 80.3t 1 - 3.9+0.3 - 65000 6
7500 £+ 250 == 0.15 = 0.10 | 4.00 4 0.05 - 41000 7
163296 | 9250 + 200 123 £ 9 +0.2 £ 0.1 4.0 £ 0.2 -5+ 2 48000 1
9400 4+ 200 130 + 10 +0.5 £ 0.1 4.1 £+ 0.1 -20 £ 2 48000 3
9200 £ 300 122 £ 3 - 4.2 + 0.3 - 65000 6
9000 + 250 126 £ 6 +0.20 £+ 0.10 | 4.06 £ 0.20 - 71000 7
- - - - 3+5 - 8
] ; - - 443 - 9.10

concordancia. Folsom et al. (2012) [165] construiram espectros sintéticos para estudar as
abundancias quimicas dessas trés estrelas HAeBe e obtiveram a temperatura efetiva, a
gravidade superficial e a velocidade rotacional projetada. Os valores determinados por
eles sao ligeiramente diferentes dos nossos, em torno de 5% de diferenca, o que mostra

consisténcia. Esses valores, para todos os autores citados acima, estao também listados na

Tab. Bl

Guimaraes (2004) |173] na sua dissertagao de mestrado determinou para HD 141569,
HD 144432 e HD 163296, respectivamente, os valores de -13kms™!, -6kms™! e -20kms™*.
O valor de V,,q de HD 141569 determinada nesse trabalho estd consistente com o valor
de Guimaraes (dissertacdo de mestrado, 2004) [173] e com o determinado por Dunkin
et al. (1997) [97], que estudaram com espectros de alta resolucao, estrelas tipo Vega e
determinaram os parametros atmosféricos e as velocidades radiais, que também estao
listados na Tab. Bl

Para HD 144432 ha uma pequena diferenca na V,.q se comparado com o valor de
Dunkin et al. (1997) [97]. Como HD 141569 e HD 144432 sao parte de sistemas multiplos
pequenas variagoes nesse parametro sao esperadas. Ja para HD 163296 o valor detemrinado

por Guimaraes (dissertacao de mestrado, 2004) difere em muito do valor determinado por
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Figura 41 — Os espectros observados (linha sélida vermelha), sintético (linha pontilhada
azul claro) e CS (linha sélida preta) para HD 141569 no painel superior,
HD 144432 no painel central e HD 163296 no painel inferior préximo a linha
de HS. Os espectros observados estao superpostos pelos espectros sintéticos
fotosféricos e ambos estao deslocados em fluxo para melhorar a assuidade
visual e fazer a comparagao com o espectro CS mais facil.

nos. Para essa estrela a determinacao da V.4 foi tomada como sendo a velocidade da linha
de NaID interestelar e isso pode ter introduzido algum erro inesperado na determinacao
desse parametro, visto que o valor derivado nesse trabalho esta em boa concordancia com
outros autores (e.g. Wilson 1953; Duflot et al. 1995; Gontcharov 2006). Como fizemos uma
analise estatistica e os pardmetros determinos por nos esta em melhor concordancia com o
resto da literatura (vide Tab. |5)) temos mais confibilidade nos valores determinados nesse
trabalho.

Em um estudo recente focado ma determinacao homogénea da metalicidade estelar
([M/H]) and sua rela¢do com a estrutura do disco em uma vasta amostra de estrelas HAeBe,
Guzman-Diaz et al. (2023) [80] derivou a [M/H], mas também determinou wvsini e log g
como consequéncia da metodologia aplicada. Esses parametros sao similares e consistentes

com dentro das incertezas de nossa determinacgao, apesar do erro maior em alguns casos.

De modo geral os parametros obtidos nesse trabalho sao consistentes e estao em

boa concordancia com os valores encontrados na literatura. Consequentemente, podemos



Capitulo 4. Resultados e Discussdo 74

Ho — HD 141569 HB — HD 141569

1.4 T T T 50402.067 0.8 T ! 52402.067
> 52402.116 ; 1 52402.116
52402.183 0.7 W 52402.183
) 52402269 3 Y- 1 52402.269
© © E
N N
© < 0.6
E E
S [
4 Z 05
o o
x x
= =] E
- . soaonor = 04 ] 52404211
0.6 e, e - 52404.262 j 52404.262
) ) ) X S ) ) 52404.329 0.3 ) ) ) ) ) j 52404.329
6556 6558 6560 6562 6564 6566 6568 6570 4845 4850 4855 4860 4865 4870 4875
Comprimento de onda (A) Comprimento de onda (A)
Hy — HD 141569 Hd — HD 141569
0.7¢ ' ' ' s2a02067 1.0 ' ' ' ' 152402.067
' 52407.183 s
. |52402.183
s 0.6 52402269 9 0.8l _| 52402.269
© S U8R
N N
E 0.5 g
S 5 06
Z 04 z
e} o
E 3 04
L 03 52404211 W F 1
52404.262 L 152404211
I W ]52404.262
0.2 L L . 52404.829 0.2 L . . L . 52404.329
4330 4335 4340 4345 4350 4090 4095 4100 4105 4110 4115
Comprimento de onda (A) Comprimento de onda (A)

Figura 42 — Espectros observados de HD 141569 de Ha na parte superior a esquerda e Hf3
a direita e na parte inferior Hy a esquerda e Ho a direita. As linhas sélidas
coloridas representam os espectros observados, as linhas pontilhadas o espectro
fotosférico sintético. O nimero ao lado direito dos painéis representam o dia
juliano do respectivo espectro de mesma cor.

afirmar que nosso procedimento é consistente e pode ser aplicado nesse tipo de andlise para
outras fontes. Com os parametros atmosféricos estelares um espectro sintético fotosférico
foi construido e subtraido dos espectros observados para obter a componente circunstelar
(CS), que podem ser vistos na Fig. , para estudar a variabilidade em diferentes regies
do espectro. Além da determinacao dos pardmetros estelares foi possivel caracterizar os
mecanismos de acregao e ejecao de materia e o envelope desses trés prototipos de estrela

HAeBe, através dessa variabilidade.

4.1.2 HD 141569

HD 141569 foi a estrela para a qual tivemos maior dificuldade em determinar
os pardmetros atmosféricos, pois trata-se de uma estrela quente (Tef=10000K) e com
caréncia de linhas metalicas na regidao espectral observada, como pode ser visto na Fig. |41
Com isso, nos baseamos bastante nas linhas da série de Balmer e na tnica linha metélica
encontrada para a sintese. Levando em consideracao que é uma estrela que possui um
disco hibrido bastante evoluido, estando na transicao de um disco protoplanetario para um
disco de detritos (Wyatt et al. 2015; Péricaud et al. 2017; Di Folco et al. 2020) [104-106],

se comparado com outras estrelas HAeBe, nao deveria haver uma discrepancia no valor
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Figura 43 — Espectro de HD 141569 na regiao de Ha coletado no Observatério Haute-
Provence no telescopio de 193 cm acoplado ao espectrégrafo Carelec de reso-
lugio de 1A e dispersio de 33 A/mm (Andrillat et al. 1990) no painel
superior. No painel inferior estd a observacao espectro infererométrica do
CHARA (Center for High Angular Resolution Astronomy) coletada em Julho
de 2015 (Mendigutia et al. 2017 [174]).

encontrado com os da literatura. Os valores da nossa amostra diferiram em no maximo
5% dentre os ja conhecidos (vide Tab. .

Analisando o espectro dessa estrela durante nossa campanha de observagao percebe-
se que ela ndo apresenta variabilidade espectroscépica e que o perfil das linhas nao se
altera, em especial de Ha, mostrada na Fig. [42| na parte superior esquerda, que mantém o
pico duplo durante todo o processo. Se comparado com espectros distantes de longa data
(> 10 anos), como o mostrado na Fig. percebemos que o mesmo perfil se mantém (e.g.
Andrillat et al. 1990; Mendigutia et al. 2017 [96L[174]).

De acordo com Mendigutia et al. (2017) [174], o pico duplo presente na linha de
Ha e também presente em outras linhas da série de Balmer (e.g. linha de H5 mostrado

nas Figs. [41] e 42) nessa estrela sdo caracteristicas de um disco Kleperiano rotacional,
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com a diferenca entre os picos de intensidade podendo ser explicado pelas diferencas
de densidades entre os dois lados do disco. Contudo, somente o disco Kleperiano nao é
capaz de explicar a estabilidade do pico duplo sobre longos periodos de tempo. Ainda
mais, 0 excesso no continuo no ultravioleta (UV), que é normalmente associado a discos
de acrecao, é pequeno ou negligenciavel para HD 141569, o que esta de acordo com a
literatura (Mendigutia et al. 2011; Fairlamb et al. 2017 [88}/175]).

Essas caracteristicas corroboram com o cenario de nao variabilidade em HD 141569,
que pode estar indicando que ela estd em um estagio avancado da fase de PMS, visto
que esta apresenta caracteristicas de um disco evoluido. A auséncia de indicadores de
mecanismos de acregao e ejecdo de matéria favorece ao cendario de nao variabilidade das
linhas em seu espectro, indicando assim uma baixa interacao entre o disco e a estrela. Por
causa disso nao é necessario fazer uma analise das componentes CS de HD 141569, ja que

nao ha indicadores de acrecao ou ejecao de matéria nos espectros.

4.1.3 HD 144432 e HD 163296

Em geral é dificil reconstruir o cenario completo dos mecanismos de acregao e
ejecao de matéria que ocorre no ambiente CS. Por exemplo, se o envelope consiste de
um disco em rotagao com uma acrecao lenta, entao uma casca secundaria deve se formar
se existe uma componente de vento em altas latitudes. A interagao entre as diferentes
componentes cinematicas do gas (vento, disco rotacional e a casca secundéria) pode levar
a fragmentagdo da estrutura do gas e a formagao de inomogeneidadades (Vieira et al.
1999) [161]. Portanto, para explicar a variabilidade encontrada nos espectros dessas duas
estrelas é necessario analisar separadamente as componentes que indicam processos de

acrecao ou ejecao de matéria para tentar compor o panorama geral do envelope e do disco

CS.

4.1.3.1 Linhas Circunstelares como Indicadores de Acrecao em Direcdo a Estrela

Campos magnéticos encontrados em estrelas T Tauri cldissica (CTTS) sao tradicio-
nalmentes medidos através de observacoes de espectropolarimetria usando do espalhamento
Zeeman, pois esse tipo de estrala apresenta campos magnéticos intensos (~ 10 G) e baixas
velocidades de rotagao projetadas, caracteristicas essas que favorecem para uma medida
acurada. Entretanto, esse ndo é o caso para estrelas HAeBe, que apresentam medidas de
campo magnético proximos ao limite de detec¢ao (e.g. Hubrig et al. 2004, 2007; Wade et
al. 2007; Alecian et al. 2013 [69,[72,/116},/176]). Recentemente, Pogodin et al. (2021) |177]
estudaram novos métodos para a deteccao de MA entre estrelas HAeBe através de indica-
dores observacionais, que usam de modulacgao e variabilidade espectroscopica de linhas em

curto periodo de tempo e proximos do periodo de rotacao estelar para diversas linhas.
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HD 144432 e HD 163296 apresentam a linha de Hel 5875.621 A, que é o principal
indicador do processo de acregao, comportamento similar ao apresentado em Pogodin
et al. (2021) [177]. Essa linha praticamente nao pode ser originada na atmosfera estelar
de estrelas de tipo A, mas pode ser formada na zona de alta temperatura de interacao
disco-estrela perto da superficie estelar, onde T ~ 20000 K. A parte vermelha do perfil é
formada pela matéria quente em acrecao caindo em direcao a estrela, que blinda a borda
da estrela em relacao ao observador. Essa parte vermelha da linha de HeI pode ser vista
em absorcao se sua emissividade for menor do que o brilho da superficie estelar, porém ela
também pode ser observada em emissao se a emissividade local da interagao da matéria
em acregao com a superficie da estrela se torna grande. Isso pode ocorrer se caso essa

regiao local de alta temperatura esta localizada proximo a linha de visada.

A presenca dessa linha de acordo com o perfil descrito acima é um indicador
caracteristico de magnetosfera, se o objeto é magnético rotacional. O segundo indicador de
magnetosfera ¢ uma componente muito estendida no vermelho do perfil da linha de Hel
com velocidades em torno de +300 a +400kms~!. Tal componente em alta velocidade
caindo em direcao a estrela s pode acontecer caso esteja no regime de queda livre a partir
da magnetosfera (Pogodin et al. 2021 [177]). A velocidade de queda livre (V¢f) pode ser

calculada no raio externo da magnetosfera através de:

Vi =2(M/R)G(1 — R/r4) (4.1)

Onde M e R sao a massa e o raio da estrela respectivamente, G é a constante
gravitacional e r4 é o raio de Alfvén, que esta conectado com a magentosfera da estrela.
Se M/R é o mesmo que para o Sol e ry = R, para o caso de HD 144432 e HD 163296, a

1

velocidade de queda livre é em torno de 350 kms™, o que esta de acordo com a velocidade

do indicador de MA.

Ambos desses indicadores estao presentes para o caso de HD 163296, como pode
ser visto na Fig. [44] na asa vermelha, uma componente de emissdo e uma componente
estendida ao vermelho. Essa componente estendida ao vermelho aparece principalmente
no inicio de cada noite (i.e no primeiro espectro de cada painel) em torno de 4350 a
+400kms™!. Essa estrela também apresenta uma pico de emissao estdvel na asa azul do
espectro nessa componente da linha de Hel. Essa componente em emissao esta conectada
a base do vento estelar, onde sua profundidade 6ptica é muito menor do que o do gas em
queda. Portanto, em contraste com a matéria acretada, o vento é transparente na linha de

Hel (Pogodin et al. 2007 [163])

Comportamento similar da linha de Hel também pode ser visto na HD 144432,
que estd mostrado nos paineis superiores da Figfdd] exceto que sua T e seu brilho da

superficie estelar é menor e a linha aparece em emissao durante quase toda observacao.
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Figura 44 — Espectros circunstelares de HD 144432 nos paineis superiores e HD 163296
nos paineis inferiors da linha de HeT (5875.621 A). As linhas sélidas coloridas
representam os espectros circunstelares, as linhas pontilhadas o espectro
fotosférico sintético e a linha solida vertical representa a velocidade de repouso
da estrela. Os painéis representam as noites de observacao: 8, 9 e 10 de Maio
de 2002 da esquerda para a direita e o nimero proximo de cada espectro
representa a sequéncia do dia em especifico.

Uma componente estendida ao vermelho préximo de +400 kms™! parece estar presente
principalmente nos espectros do inicio das noites (1, 5 e 10), porém é uma componente

fraca e dificil de assegurar com precisao sua existéncia.

Alguns autores ja detectaram campo magnético em estrelas HAe e HBe (e.g Wade
et al. 2007; Hubrig et al. 2009; Alecian et al. 2013; Hubrig et al. 2015 [72,/176,178,|179]),
incluindo HD 144432. Mendigutia (2020) [63] mostrou que o campo magnético medido
para HD 144432 (B = 100 + 50 G) é intenso o suficiente para suportar o cenario de MA.
Para HD 163296 nenhum campo magnético foi detectado ainda, contudo Mendigutia et
al. (2013) [180] usou de modelagem de choque de acre¢ao magnetosférica para reproduzir
o excesso de intensidade na emissao e suas variagoes nas regioes das linhas da série de
Balmer dos espectros. Mesmo sem deteccao, HD 163296 apresenta indicadores importantes

da presenca de campos magnéticos.
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Uma possivel explicagdo para o desalinhamento entre os indicadores e as medidades
de campo magnético podem estar relacionadas as técnicas utilizadas. Estrelas HAeBe
possuem baixa detecgdo de campo magnético, em torno de 7% (Alecian et al. 2013 [72]),
que pode ser explicado atraves das incertezas da clase de medidades e ao limite de
sensibilidade de deteccao das técnicas. Essas sao principalmente afetas pelo alargamento
de linhas devido a rotagdo, que esta conectada com os alto valores de vseni (> 100 kms™1)
e baixa intensidade de campo magnético (~ 100 G), comum para esse tipo de estrela
quando comparada as estrelas T Tauri. Contudo, estrelas HAeBe nao necessitam campos
magnéticos intensos, como para o caso das CTTS. As atuais medidas de suportam o

modelo de MA como um possivel cenario para as estrelas HAeBe (Mendigutia 2020) [63].

4.1.3.2 Linhas Circunstelares como Indicadores do Processo Ocorrendo no Vento

Assim como fizemos para o processo de acre¢ao na se¢ao anterior, nés podemos
também tentar entender a zona de vento e compor suas componentes analisando as linhas
que sao formadas no vento. Duas dessas linhas sao Ha e dubleto de s6dio Na1D (5889.95
& 5895.92 A), que estao mostradas nas Figs. 45| e , para as estrelas HD 144432 (painéis
esquerdos) e HD 163296 (painéis direitos), respectivamente, para cada figura. Para uma
melhor inspecao visual, apenas uma das compoentes do NaID (5889.95 A) estd mostrada,
porém o mesmo tipo de variabilidade é também vista na outra componente. De um modo

geral, as linhas de Ha e NaID apresentam dois tipos de variabilidade:

» Transformagdo de um pico de emissao simples para um pico duplo de emissao (Ha).

« Réapida variabilidade nas componentes locais no perfil da asa azul que modificam na
forma de “ondas estacionarias” (i.e. varia¢oes na intensidade de algumas componentes
dentro do perfil sem um deslocamento da posicao sobre as escalas de velocidades nos

perfis residuais).

Para tentar explicar o envelope CS e a interacdo com seu disco Pogodin et al.
(1994) |162] propuseram um modelo para estrelas de Herbig de tipo AOe que apresentam
perfil do tipo PCyg. Esse modelo considera duas regides distintas, uma regiao remota que
é estavel e fria, onde o perfil PCyg ¢é gerado e uma regiao com concentragao equatorial
de vento estelar instavel. Um representacao esquematica desse modelo pode ser vista na
Fig. 7] Porém, quando esse modelo foi proposto, muito sobre as estrelas HAeBe ainda
era desconhecido. Sendo assim, somente essas duas regioes nao sao capazes de explicar a

transformacao de perfil de Ha nem a variabilidade que acontece nessa linha.

A transformacao do perfil da linha é um sinal da presenca de fortes ventos estelares,
que podem estar conectados com a redistribuigao latitudinal do outflow (fluxo saindo

da estrela) do gés. Se a distribuicdo latitudinal tornar-se maior com a distancia, i.e. a
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Figura 45 — Espectros circunstelares de HD 144432 (esquerda) e HD 163296 (direita) das
linhas de Ha, HB, Hy and H§ de cima para baixo, respectivamente. As linhas
solidas coloridas representam os espectros CS e a linha preta vertical representa
a velocidade de repouso da estrela. Os nimeros do lado direito dos painéis
representam a data juliana modificada (MJD) do espectro de respectiva cor.
As linhas da série de Balmer.
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Figura 46 — Espectros circunstelares de HD 144432 nos painéis superiores e de HD 163296
nos painéis inferiores de uma das componentes do dubleto de Sédio Na1D
(5889.95 A). Idem legenda da Fig. [44]

zona de vento é dita como sendo “flared”, e o vento é acelerado proximo a superficie da
estrela, porém ¢é desacelerado em uma regiao mais remota, talvez por influéncia do campo
magnético, a zona do vento blinda a estrela do observador onde as velocidades sao menores,
porém nao blinda onde as velocidades sao maiores, entao somente vemos o perfil PCyglIII
(com uma emissao no azul adicional). A redistribui¢ao do perfil sobre as latitudes leva a

transformacao do perfil pico tnico - PCyglII - PCyglII.

A mesma mudanca de perfil da linha de Ho de HD 163296 ja foi reportada em
trabalhos anteriores (Beskrovnaya et al. 1998 [160]) e a anélise dessa variabilidade estd em
consonancia com outros trabalhos presentes na literatura (e.g. Pogodin et al. 2007, 2008,
2018, 2019 [163,1644|181},182]). Adicionando essa caracteristica a representacao das duas
regides mencionadas no modelo de Pogodin et al. (1994) [162], uma estédvel e fria e outra
com concentragao de ventos instaveis, Vieira et al. (1999) [161] propuseram um modelo

geométrico para explicar a variabilidade espectroscopica observada em HD 100546, que se
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DEVELOPED MODEL OF THE ENVELOPE
for a PCyg-type AOe Herbig star

equatorially

concentrated

non-stable wind
outer cool
gtable shell

Figura 47 — Modelo esquematico proposto por Pogodin et al. (1994) [162| para estrelas
de Herbig de tipo AOe com perfil de PCyg. No modelo a linha de visada esta
representada pelo o olho no canto direito da imagem, a regiao estavel fria pela
regiao tracejada denominada “outer cool stable shell” e a regiao de ventos
estelares equatorialmente concentrados nao estaveis pela regiao preenchida
com circulos preenchidos denominada equatorially concentrated non-stable
wind.

assemelha bastante as variabilidades vistas em HD 144432 e HD 163296.

Uma representacao esquematica do modelo proposto por eles estd mostrado na Fig.
48 A figura estd dividida em duas imagens, sendo a imagem superior a projegao lateral
ou a visao de perfil do modelo, enquanto que a imagem inferior é a proje¢ao do polo ou
visao panoramica. Existem duas regioes no modelo, o envelope interno, que é a regiao
mais sombreada na imagem superior e que corresponde ao circulo maior denominado de
“internal envelope”, que representa a regiao do disco que se estende por uma distancia maior,
porém mais concentrado. A segunda regiao do modelo é o envelope externo, denominado
“external envelope”, que entende-se por uma regiao mais curta, como pode ser visto da
visd@o panoramica, contudo essa é a regiao do disco cujo vento aumenta sua latitude com a
distancia, a zona de vento flared, como pode ser visto na visdo de perfil. E devido a essa

redistribuicao em altas latitudes que ocorre a mudanca de perfil da linha de Ha.

O segundo tipo de variabilidade observada nas linhas que sao formadas no vento
sao nas componentes locais na asa azul, que apresentam uma rapida mudanca na sua
velocidade, que pode ser vista no diagrama de evolucao temporal apresentado nas Figs.
¢[B0} Nele estd mostrado as BACs do vento estelar de HD 144432 & esquerda e HD 163296
a direita. A linha de Hd nao foi incluida no diagrama, pois nao fomos capazes de separar

suas componentes devido a baixa intensidade e alta variabilidade, como pode ser verificado

na Fig.
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Figura 48 — Representagdo esquematica do modelo geométrico de Vieira et al. (1999) [161]
proposto para HD 100546. Na imagem superior estda mostrada a projecao lateral
do modelo, enquanto na imagem inferior estd mostrado a projecao do polo.
Em ambas imagens é possivel ver duas regices distintas, o envelope interno
(internal envelope) e o envelope externo (external envelope). O observador se
encontra a direita da imagem representado pelo olho.

Nesse diagrama de evolucao temporal todas as componentes alteram sua velocidade
em um curto periodo de tempo (em uma mesma noite), porém ha mudangas mais expressivas
em um periodo de tempo médio (de uma noite para outra) para ambas as estrelas. Essa
variabilidade nas BACs podem ser vistas nas Figs.[45] e [46] Para HD 144432 todas as
componentes estao movendo-se para regioes de baixa velocidade, enquanto para HD 163296
suas componentes possuem grande variabilidade, em especial no final da primeira noite.
Em adigao, para HD 163296, seus espectros apresentam mais BACs em todas as linhas
da série de Balmer em comparacao a HD 144432, como pode ser visto ao comparar as
Figs.[49 e e também pode ser verificado nas componentes que podem ser vistas na
Fig.[A5] Além das linhas da séries de Balmer, a linha de NaID também apresenta esse
tipo de variabilidade, porém suas componentes sao mais fracas e com baixo deslocamento

do que para o caso de outras linhas.
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Componentes locais do vento estelar — HD144432
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Figura 49 — Variagao da velocidade radial através do tempo para componentes locais na
asa azul das linhas da série de Balmer e a linha de NaID formadas no vento
estelar para HD 144432. As cores e simbolos seguem a legenda presente no
diagrama onde a linha com quadrados pretos corresponde as componentes de
Ha, os triangulos azul escuro as componentes de Hf3, os losangos dourados as
componentes de Hy e os quadrados azul claros as componentes de NaTD. As
componentes que nao foram possiveis ser separadas uma da outra nao estao
conectadas com pontos sucessivos.

Quando essas diferentes componentes interagem com estruturas cinematicas distin-
tas presente no ambiente CS, elas podem levar a fragmentacao no fluxo gasoso, gerando
inomogeneidades. Algumas colunas de densidades de matéria no fluxo saindo da estrela,
chamado “outflowing”, ndo possuem energia o suficiente para superar a forca gravitacional
e possivelmente a for¢ga magnética presente na regiao. Com isso, essas colunas de densidades
ficam presas em o6rbitas fechadas, que mantém-se rodando junto com o disco. Ora essa
matéria esta se movendo na dire¢ao da linha de visada do observador, se aproximando
dele ora ele esta se movendo em direcao oposta ao observador, o que causa essa variacao
nas velocidades (Vieira et al. 1999 |161]).

Essa mudanca no perfil pode ser facilmente vista no perfil residual, que pode ser
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Componentes locais do vento estelar — HD163296
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Figura 50 — Idem legenda da Fig.[9] porém para HD 163296.

obtido dividindo os espectros pelo espectro médio da noite, como uma mudanga monotonica
na intensidade da linha sem um deslocamento em velocidade. Essa variabilidade é o chamado
“padrao de ondas estacionarias” no perfil residual (Beskrovnaya et. al. 1998; Vieira et. al.
1999; Pogodin et. al. 2007, 2008 [160,161},163|,164]). Os perfis residuais das linhas da série
de Balmer estao mostrados na Fig.[51]

As BACs de HD 163296 mostram o mesmo padrao de variabilidade que de HD 144432,
porém com mais componentes presente no seu espectro, como pode ser visto nas Figs.[50] e
. Para Ha existem trés componentes proximos a -250, -100 e -30 kms™! no comeco da
primeira noite (espectros 1-5) que mudam seu perfil nas noites sucessivas nos espectros
residual, ou seja elas apresentam um deslocamento em velocidade nos espectros CS. As
componentes de maiores velocidades desaparecem no inicio da tltima noite (espectros
12-17). Essa variabilidade também estd ocorrendo nas outras linhas da série de Balmer,
também mostradas na Fig.[51], e também estd ocorrendo na linha de NalID, que esta
mostrada na Fig.[52] Contudo, devido a fraca variabilidade ocorrendo nessa linha torna-se

mais dificil verifica-14 visualmente nos espectros CS, portanto essa discussao sera feita na

secao [A.1.4]
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Figura 51 — Espectro residual de HD 144432 (painéis a esquerda) e HD 163296 (painéis a
direita) para as linhas Ha, HB, Hy e Hd de cima para baixo, respectivamente.
A linhas sélidas coloridas representam o espectro residual e a linha sélida
vertical mostra e velocidade de repouso. Idem legenda da Fig.[44]
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Figura 52 — Espectros residuais de HD 144432 nos painéis superiores e de HD 163296 nos
painéis inferiores de uma das componentes de NaID. Idem legenda Fig.[44]

Para todas as noites pode ser visto uma mudanca de intensidade das componentes,
porem quase nenhuma mudanca na velocidade. Para outras linhas da série de Balmer, seus
perfis mudam da mesma forma que da linha de Hear, e como discutido, essa variabilidade é
na forma do padrao de ondas estaciondrias. Pode ser vistos também na Fig.[51] que existe
uma RAC de baixa velocidade, préxima a 100kms™!, presente em ambas estrelas. Essa
componente pode ser explicada pelo processo de interacao do fluxo gasoso com as diferentes
estruturas cinematicas do ambiente CS. Essa interacao pode levar ao fendomeno de acregao
quando a matéria que esta rodando com o disco perde rapidamente seu momento angular
e cai em direcdo a estrela (beskrovaya et al. 1998; Vieira et al. 1999 [160,161]).

A rapida variabilidade hora a hora apresentada nas linhas da série de Balmer na
forma de ondas estacionarias na parte azul do perfil é tipico para estrelas HAe com sinais de
ventos estelares fortes (Beskrovnaya et al. 1995 [183]) e favorece a existéncia de estruturas
inomogéneas azimutais na regiao de vento estelar. Um modelo bidimensional do vento
com jatos rotacionais foi proposto por Pogodin et al. (2019) [182] para explicar a geragao
dos diferentes tipos de rapida variabilidade ocorrendo na linha de Ha de HD 37806. Em

suas analises, eles concluiram que essa rapida variabilidade, que é muito similar a aquelas
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Figura 53 — A representagao esquematica do modelo de Pogodin et al. (2019) [182] mostra
o jato rotacionando junto com a estrela, o que causa inomogeneidades nas
componentes do vento.

ocorrendo em HD 144432 e HD 163296, é bem explicada por inomogeneidades azimutais

na zona de vento. Uma representagdo esquematica do jato rotacional estd mostrado na
Fig.[p3l Mais sobre esse modelo seréd discutido na segao [4.1.4]

Ainda sobre sobre essa variabilidade, de acordo com Pogodin et al. (2007) [163]
o tempo de vida das absorcoes locais separadas ¢ muito maior do que o esperado, sendo
provavelmente uma consequéncia da estrutura espacial em camadas do vento estelar. Eles
também apontaram que tal estrutura pode estar conectada com a configuracao do campo

magnético na regiao de interacao disco-estrela, que controla o processo de perda de massa
(Pogodin et al. 2005,2007 [163}/184]).

4.1.4 Matriz de Correlacao

Para tentar compreender o ambiente CS e conectar os processos de acre¢ao/ejecao a
diferentes partes da estrelas vamos utilizar da técnica de matriz de correlagao. As matrizes
de correlacao entre a linha de Ha com as demais linhas da série de Balmer estao mostradas
na Fig.[p4] para HD 144432 e na Fig.[55] para HD 163296.

Para HD 163296 existe uma forte correlacao entre as asas vermelhas e as asas azuis
com elas mesmas. Esse mesmo perfil é visto em todas as matrizes com a tnica diferenca
sendo na intensidade da correlacdo. Analisando os espectros CS para essas linhas, que
estao mostrados na Fig.[45| o decréscimo na intensidade da correlagao pode ser conectado
ao fato de que linhas mais energéticas representa uma regiao mais proxima do envelope

disco-estrela e as BACs/RACs nao sdo intensas o suficiente para superar a emissao local



Capitulo 4. Resultados e Discussdo 89

400
T 200 £
| |
S Q
€ €
'Y X
~ -200 ~
> >
—400
—-400 -200 0 200 400 —-400 -200 0 200 400
v (km/s) — Ha v (km/s) — Ha

400

200

—-200

v (km/s) — Hé

—400

-400 -200 0 200 400
v (km/s) — Ha

Figura 54 — Matriz de correlacao entre Ha e as demais linhas da série de Balmer, com Hf
a esquerda, Hvy a direita e HJ em baixo para HD 144432. Idem legenda da

Fig.

nessas regiao de altas temperaturas. Portando, as linhas possuem baixa variabilidade e
produzem correlagoes mais fracas nas matrizes. Comportamento similar acontece para
HD 144432, porém nesse caso, existe uma forte correlagdo proximo a velocidade de repouso
da estrela e também quando linhas mais energéticas, como HS,Hvy e Hd sdo comparadas,

os perfis tornam-se mais fracos, contudo mantém o mesmo padrao.

Uma anti-correlagdo entre a asa vermelha e a asa azul para ambas estrelas é
claramente notavel, tanto na correlacdo entre as linhas da série de Balmer, assim como
na autocorrelacao da linha de Ha apresentada na Fig. para HD 144432 (& esquerda)
e HD 163296 (a direita).Essa anti-correlagdo corresponde aos picos de emissao nas asas
presentes nos espectros CS, como pode ser visto na Fig.[45] A variabilidade em curto
periodo de tempo (horas) sem, ou com pouco, deslocamento de posi¢ao esta conectado
com inomogeneidades azimutais na forma de jatos (Beskrovnayaet al. 1998; Pogodin et
al. 2019 ,). O jato estda movendo-se préximo a linha de visada em superficies de
equivelocidades radiais (ou do inglés, equal radial velocity surface,ou ERVS) e se o tempo
de vida do jato exceder seu periodo rotacional, as mudangas na asa azul vermelha estarao

em anti-correlacao.
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Figura 57 — Representacao esquematica do modelo de jato sendo lancado sobre superfi-
cies de equivelocidades radiais (ERVS). As magnitudes dessas velocidades
estao indicadas na figura para ERVS individuais correspondendo a diferentes
velocidades radiais (Pogodin et al. 1994 [162]).

Uma representagao esquemaética do jato saindo sobre uma ERVS esta mostrada
na Fig. (Pogodin et al. 1994 [162]). A medida que a estrela vai girando o jato vai
acompanhando o movimento. As ERVS podem ter sua forma alterada de acordo com as
propriedades da estrelas, por exemplo, no modelo proposto por Pogodin et al. (2019) [182],
eles fazem a representacao das ERVS em um disco Kepleriano sem e com a presenca de
acrecio. B possivel ver na Fig.|58 que quando uma velocidade de acrecdo constante é
adicionada ao modelo as ERVS tendem a sofrer uma inclinagao, em comparacao ao caso

sem acrecao.

A aparicao do padrao de ondas estacionarias em velocidades radiais negativas nos
perfis residuais de Hay, que apresentam sinais de vento ao longo da linha de visada (perfil
PCyg), corrobora com a existéncia de inomogeneidades na forma de jatos na zona de vento,
rotacionando paralelo a ERVS (Pogodin et al. (2019) [182]). Nesse caso, as mudangas na
intensidade nessas velocidades radiais sobre o tempo que jato passa proximo a linha de

visada sera observada sem um deslocamento, como pode ser verificado para HD 144432 e
HD 163296 (Figs.[45] e [p1)).

Beskrovnaya et al. (1998) [160] e referéncias nele contida, interpretaram que essa
inomogeneidade rotacional pode aparecer em um ambiente gasoso na presenca de um
campo magnético e é considerado a hipdétese mais popular para explicar peculiaridades

cineméticas em envelopes gasosos. Assim como matéria em acrecao pode afetar as ERVS,
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Figura 58 — Perfil de superficies de equivelocidades radiais (ERVS) construidos com dois

tipos de cinematica do gas no disco: (a) um disco kepleriano sem acregao e (b)

o mesmo disco, mas com uma velocidade de acrecao constante de 100 kms~!.

Por simplicidade o disco esta orientado "do lado'relativo do observador e sua
rotagdo encontra-se no sentido anti-horario. As magnitudes dessas velocidades
estao indicadas na figura para ERVS individuais correspondendo a diferentes
velocidades radiais (Pogodin et al. 2019 [182]).

a presenca de um campo magnético distorce as superficies, como mostrado no modelo
proposto por Pogodin et al. (2019) [182] apresentado na Fig. Essa anti-correlagao de
intensidades em velocidades positivas e negativas do perfil PCyg de Ha (Fig. estd
conectada a intensidade da BAC, que torna-se mais profunda se a densidade do gas torna-se

maior, enquanto a intensidade na emissao da asa vermelha torna-se mais intensa.

Em geral, a nao uniformidade espacial do envelope CS é confirmada pelas regides
distintas observadas em variabilidade em diferentes linhas do espectro. A zona de vento
inclui normalmente inomogeneidades latitudinais e azimutais. Portanto, a variabilidade na
forma de ondas estacionarias no perfil residual das linhas espectrais do vento conectadas a

formagao do vento é um indicativo de ventos rotacionais na zona de vento.

A linha de NaID apresenta a variabilidade em forma do padrao de ondas estaciona-
rias nas componentes da asa azul para ambas estrelas, HD 144432 e HD 163296. Contudo,
como ja discutido anteriormente, devido a grande variabilidade e perfil fraco de intensidade
é dificil de identificar o padrao nos espectros CS e também nos espectros residuais. Essa
dificuldade é superada quando usamos a matriz de correlagdao para identificar e comparar

a variabilidade nas regioes espectrais das linhas.

A Fig. mostra a matriz de correlacio entre NaID (5889.95A) e Ha para
HD 144432 no lado esquerdo e HD 163296 no lado direito. Novamente, apenas uma compo-

nente do NaID estd mostrado, porém o mesmo perfil também ocorre na outra componente.
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Figura 59 — Ilustracao da forma de ERVS para cinematica correspondente a acrecao
magnetosférica, com o raio da magnetosfera R,;, = Resprela (curva tracejada
fina). A figura foi construida para um modelo simplificado cujo gas acretado
move-se com velocidade radial constante de 100km s~ comecando a uma
distancia R,, ja esta caindo em direcao a estrela sob o regime de queda livre e
rotaciona rigidamente com a estrela. A direcdo do movimento esta no sentido
anti-horario. Uma inomogeneidade azimutal rotacional aproximando da regiao
entre a estrela e o observador ¢é indicada pela linha tracejada grossa.

HD 144432 possui uma forte correlagao proximo a velocidade de repouso da estrela com as
asas e uma anti-correlacdo entre as asas azul. Para HD 163296 pode ser visto uma forte
correlagao entre as asas vermelha das linhas, mas as asas azul estao em anti-correlacao

com as asas vermelha.

Se comparado com a variabilidade que esta ocorrendo entre as linhas da série de
Balmer (Figs. e a linha de NaID apresenta o mesmo padrao de correlagao, o que
pode significar que o mesmo processo ocorrendo nas linhas da série de Balmer também
esta ocorrendo na regiao de formacao da linha de NaID. Se ambas linhas sao formadas
no vento em diferentes regioes, isso pode ser um indicativo que o mecanismo presente no

vento estd envolta de todo o envelope CS na zona de vento.

A Fig.[6]] mostra a matriz de correlaciao entre as linhas de HeT e Ha para HD 163296
no lado direito e para HD 144432 no lado esquerdo. Uma forte correlagao entorno de
+200kms™! e +400kms~! da linha de Hel e para velocidades mais extensas, préximas a
+400kms™! na linha de Ha pode ser vista para HD 163296. Essas velocidades na regiao
espectral da linha de Hel correspondem a emissao e a componente estendida ao vermelho
na asa vermelha, respectivamente, que sao indicadores de MA (como pode ser inspecionado

na Fig., enquanto que a variabilidade na linha de Ha esta conectada com processos
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Figura 60 — Matriz de correlacao de Ha com NaID de HD 144432 a esquerda e HD 163296
a direita. Idem legenda da Fig. [30]

ocorrendo no vento.

Essa correlacao pode ser um indicativo da interacao do vento com o campo magné-
tico proximo a zona de interagao estrela-disco ao longo da linha de visada. O vento pode
estar sendo acelerado pelo campo magnético e sua interacao gerando as inomogeneidades
latitudinais analisadas nesse trabalho. Para HD 144432 (painéis esquerdos) é também visto
uma forte correlagao proximo a velocidade de repouso da estrela, onde a variabilidade da
linha de HeT ocorre. Contudo, essa correlagao nao é clara e a matriz nao possui a correlagao
da componente estendida ao vermelho. Parece que o mesmo cenario esta ocorrendo na

estrela, contudo nao é facil concluir.

Costigan et al. (2014) argumentaram em seu estudo que sobre o modelo de MA,
a emissao em Ha origina em um fluxo estruturado de material em um amplo intervalo de
velocidade. Eles também apontaram que, mesmo os ventos estelares e jatos contribuindo
com o excesso da emissao, mudancas no perfil da linha de Ha estao mais possivelmente
conectadas com mudancgas na taxa de acregdo. Com a rotacao da estrela, se existe um
fluxo assimétrico, diferentes colunas de flux de acre¢ao tornam-se visivel na linha de visada
devido a instabilidade no campo magnético ou no disco interno e variabilidade de curto

periodo é esperada no caso do cenario de MA.

Em adi¢ao aos modelos de MA, sendo Ha um dos principais indicadores de vento
em estrelas HAeBe, mudancas na taxa de acrecao, que estao conectadas a mudancas na
emissao de Ha sugerem uma conexao bastante proxima entre a emissao do vento e a
emissdo da acregao (Pogodin et al. 2012; Costigan et al. 2014 [90,[91]). Portanto, se existe
uma forte correlacao entre o vento e a magnetosfera, a forte correlagao vista na Fig.

pode estar indicando essa interagao entre os mecanismos.

Um argumento que corrobora com essa afirmacao se da pelo fato de que as linhas
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Figura 61 — Matrizes de correlagdo entre as linhas de He I (5875.621 A) e Ha para
HD 144432 a esquerda e para HD 163296 a direita. I[dem legenda da Fig.

de emissao em estrelas HAeBe podem ser reproduzidas a partir do modelo de MA sozinho
ou combinado com ventos dirigidos magneticamente (Muzerolle et al. 2004; Mendigutia
et al. 2011; Tambovtseva et al. 2014; Tambovtseva et al. 2016A, 2016B; Garcia Lopez et
al. 2016; Mendigutia et al. 2017; Moura et al. 2020 ,,,). Ainda sobre o
modelo de MA, pelo menos parte das emissdes em linhas, como da série de Balmer, Na1D
ou Hel, sao geradas no gas aquecido em regime de queda livre canalizados pelo campo

magnético, que conecta o disco interno com as regioes de choque na superficie estelar
(Mendigutia et al. 2020 [63]).

Apesar do fato de que o cenario de MA nao é bem entendido e existir uma caréncia
de modelos precisos, o cendrio de MA é importante para estrelas HAeBe. E também possivel
que exista uma forte interagao entre o vento estelar e a magnetosfera e essa interagao é
provavelmente o mecanismos que ira modificar o ambiente CS e ajudar a regular a massa
final da estrela. Os indicadores dos mecanismos de acre¢io/eje¢do encontradas nesses
trés protétipos de estrelas reforgam nossa confianga da presenca de campo magnético nas

estrelas Herbig.

4.2 Aglomerado Aberto NGC 1981

Os primeiros ajustes para a determinacao dos pardmetros astrofisicos de NGC 1981
foram tentados para regiao de 1° e para qual obtivemos os valores para as coordenadas
centrais do aglomerado de RA = 86.84° e DEC = -4.81°, que sao referentes a NGC 1977
(ver Figs.[32] e 35 na secao [3.2)). Maia et al. (2010) [39], para a determinacdo do raio limite,
dividiram a amostra em uma parte superior e uma parte inferior e fizeram uma anélise
separadamente para as regides. Fizemos o mesmo procedimento para a determinagao

dos parametros do aglomerado, contudo na amostra da parte inferior, s6 NGC 1977 foi
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Figura 62 — Mapa do céu das regioes Hup (cinza) superposta a regiao HTS (rosa). O
tamanho dos circulos sao diretamente proporcionais ao brilho das estrelas.

identificado, com isso decidimos usar s6 a parte superior para fazer a determinacao dos

parametros astrofisicos.

Antes de aplicar o procedimento de limitar a amostra a 45’ do centro de NGC 1981,
como discutido na se¢ao [3.2], seccionamos a regiao na metade, pegando a parte superior da
amostra e chamando a regiao de Hup (do inglés, half up, traduzindo em metade superior),
onde s6 as fontes com DEC> -4.35° permaneceram. Esse passo foi tomado para tentar
retirar a contaminacao de NGC 1977, uma vez que ele se encontra ao Sul de NGC 1981,
a regiao Norte de NGC 1981 esta livre de sua contaminagao. Porém, para nao ficarmos
refém da escolha do corte, seccionamos também uma regido um pouco abaixo do meio
denominada de HTS (do inglés, half top side, traduzindo em metade superior do topo),
onde s6 as fontes com DEC> -4.55° permaneceram. A regiao de Hup contém cerca de
metade da amostra enquanto a regiao de HTS possui, aproximadamente, dois tercos da
amostra total. Na Fig. 62 estdo mostradas as duas regides, com a Hup (cinza) superposta
a HTS (rosa).

A partir dessas regides aplicamos os procedimentos para a inspecao visual e
selecionamos a aglomeragao de estrelas. Na Fig. [63|pode ser visto, por exemplo, o histograma
de declinagdo dessa aglomeracao e percebe-se que, principalmente para a regiao HT'S, o
pico da distribuicao esta em torno de -4.40°, que agora é de facil identificacdo, uma vez
que a amostra nao esta contaminada por NGC 1977. Os parametros RA, DEC, o, s € @
foram determinados através do ajuste gaussiano, conforme descrito na se¢ao |3.2| e estao
mostrados na Tab.

Com os parametros determinados produzimos os RDPs para ambas as regices, que
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Figura 63 — Histograma da DEC com os cortes aplicados e a amostra aglomerada selecio-
nada. Em cinza estao os dados da regiao HTS e em rosa da regiao Hup.

Tabela 6 — Tabela dos parametros de NGC 1981 para as regioes Hup e HTS. Na primeira
coluna estd identificada a regido, seguida das coordenadas em ascensao reta
e declinagao. Movimento proprio nessas coordenadas e a paralaxe estao nas
colunas seguintes.

Regido | a (°) | 0 (°) | fa * cos(d) (mas/ano) | ps (mas/ano) | w (mas)
Hup | 83.798 | -4.296 0.95 -0.28 2.394
HTS | 83.859 | -4.445 1.00 0.18 2.394

estao mostrados na Fig. @ e foram obtidos os valores de raio limite de Ry, mrs = 1463577
para a regiao HTS e Ry, pgup = 1562 £ 94”7 para a regiao Hup. Analisando os valores
obtidos, nota-se que existe uma diferenca na posi¢do do centro e no movimento préprio
em DEC, contudo os valores de paralaxe e movimento préprio em RA sao basicamente

idénticos, enquanto os de raios limites sao consistentes entre si.

Maia et al. (2010) [39] determinaram as coordenadas centrais para NGC 1981 como
RA = 83.78° e DEC = -4.35°, com o raio limite do aglomerado em 660”. Comparando
com os valores obtidos na nossa analise com os determinados por eles é perceptivel
um distanciamento nos valores das coordenadas centrais. Foi a partir desse ponto que
resolvemos usar a regiao de 45’ para extrair os parametros astrofisicos, imaginando que a
regiao de 1° era muito grande e possuia muitos objetos que atrapalhavam a determinacao

precisa dos parametros de NGC 1981, como a presenca do préprio M42.

Inicialmente o mesmo processo foi feito, dividimos a regiao na parte superior e
inferior, fazendo um corte em DEC, onde para analise de determinacao dos parametros
somente a regiao superior e foram determinados os valores de RA = 83.78°, DEC = -4.40°,

o = 0.73mas/ano, pus = 0.48 mas/ano, w = 2.40 mas e o valor de raio limite determinado
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Figura 64 — RDP da regiao de Hup (em cima) e HTS (embaixo). Os bins usados para
ajuste estdo mostrados na imagem e estdao em segundos de arco. O raio
limite e seu erro estao representados pela linha cheia e pelas linhas tracejadas
verticalmente, respectivamente.
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foi Ry, = 13007, Com esses parametros determinados, continuamos a nossa metodologia

para o processo de descontaminacao astrométrica.

Para realizar o processo de descontaminacao astrométrica, que foi explicado na sec¢ao
3.2 precisamos dos valores de coordenadas centrais, movimentos préprios, paralaxe e do raio
limite do aglomerado. O tamanho das células é ajustavel, assim como o tamanho do espago
astrométrico utilizado para analise. Como resultado desse processo de descontaminacao
astrométrica sao geradas cinco imagens e a lista de estrelas usadas como amostra do
aglomerado e do campo, onde consta a probabilidade de pertinéncia para cada uma das
estrelas, que foi calculada a partir de uma funcao de distribuicao de probabilidade gaussiana,
como explicado na sec¢io [3.2] As figuras geradas sdo: o CMD com as isdcronas para estrelas
isoladas e binarias, que foram geradas a partir de valores pré-estabelecidos na literatura
(Maia et al. 2010 [39]); o VPD; o diagrama de paralaxe por magnitude na banda G; o mapa
do céu; e por fim dois diagramas que sao utilizados para identificar a aglomeracgao das
estrelas no espago astrométrico denominado de clustering analysis, um desses diagramas
é o de paralaxe por movimento préprio em ascensao reta e o outro de paralaxe por
movimento proprio em declinacao que mostram as células e o espago astrométrico utilizado,
correspondentes as tampas do cubo astrométrico (pa, fs, @) mostrado na Fig. A
partir dessas tampas do espaco astrométrico, podemos conferir, visualmente, a escolha dos
valores utilizados no ajuste e determinar se eles sao adequados. Nas imagens, as estrelas
sao coloridas segundo sua probabilidade de pertinéncia, a partir do cédigo de cor que
também ¢é mostradonas figuras indo do vermelho, que indica probabilidade de 1, até o

azul, que indica probabilidade nula.

Nas Figs. [65] 66} [67] [6§ e [69 estao mostrados o clustering analysis, o mapa do céu,
o VPD, o diagrama de w x G e o CMD, respectivamente, para os valores determinados

na regiao superior da amostra de 45’. Através do clustering analysis é possivel ver uma
aglomeragao do movimento préprio em ascensao reta em torno de 1 mas/ano e que esté
espalhada no movimento préprio em declinagdo. No VPD é possivel ver também que
existe essa aglomeracao de estrelas. No diagrama da paralaxe pela magnitude nota-se
também que elas se encontram numa distancia préxima, em torno de 2.5 mas na paralaxe
e o CMD mostra que o ajuste da isécrona de PARSEC, calculada pelos modelos de
Padova e Trieste Stellar Evolution Code (Bressan et al. 2012 [190]) aparenta também
estar bom, pois as estrelas com até 70% de probabilidade de pertinéncia, que estdo a uma
mesma distancia (~ 400 pc) também estao sobre a isécrona que caracteriza o aglomerado.
Contudo, tanto no CMD, quanto no diagrama de @w x G (vide Figs. e ha uma
caréncia de objetos brilhantes, ou seja, estrelas com valores baixos de magnitude, o que
é uma particularidade desse aglomerado. As estrelas de maior brilho possuem elevada
dispersao em seus movimentos préprios, devido a mecénica do sistema (um agrupamento
estelar nao ligado gravitacionalmente, ou seja, que esta se desfazendo. Isso faz com que

apresentem baixas probabilidades de pertinéncia.)
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Figura 65 — Clustering analysis do programa de descontaminagdao astrométrica para
NGC1981. A grade representa as células usadas na andlise e a barra de
cor ao lado da figura representa a probabilidade de pertinéncia da estrela, indo
de 1 (vermelho) a 0 (azul). Os pontos pretos indicam as estrelas de campo.
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Figura 66 — Mapa do céu com as estrelas membros de NGC 1981 com probabilidade de
pertinéncia de até 70%. As estrelas estao coloridas segundo a probabilidade
de pertinéncia, indo de 1 (vermelho) a 0 (azul).

NGC 1981 é um aglomerado jovem que esta localizado em uma regiao de formacgao
estelar do tipo O e ele é caracterizado por esses objetos. Na Fig. |8 é possivel ver um grupo
de estrelas azuis brilhantes logo acima da nuvem de Orion e esses sdo os objetos que foram
classificados como o aglomerado aberto NGC 1981. Logo, apesar do nosso resultado parecer
coerente, ele estd incompleto. Como os parametros do aglomerado foram determinados
usando somente a parte superior da regiao, imaginamos que o equivoco estaria na escolha
da amostra. Decidimos entao usar a amostra inteira, contudo a contaminacao de NGC 1977

retornava a amostra.

NGC 1977 é um aglomerado muito jovem que ainda estd embebido na sua nuvem
de formacéo e est4 localizado na regido de Orion, a uma distancia de aproximadamente
25" do centro de NGC 1981. Como eles se formaram da mesma nuvem molecular, ambos
os aglomerados possuem caracteristicas semelhantes, como distancia, metalicidade e
movimentos préprios. Para tentarmos resolver esse problema nos inspiramos no estudo
sobre aglomerados bindrios de Angelo et al. (2022) [191], no qual eles caracterizaram o
aglomerado vizinho para poder descontaminar a regiao. Assim, para estudar NGC 1981

decidimos descontaminar a regiao de NGC 1977.

A primeira tentativa para descontaminacao foi aplicar os cortes em magnitude,
indice de cor e na paralaxe, como descrito na metodologia, para que ambos os aglomerados

ficassem faceis de se identificar. A Fig. [70] mostra o mapa do céu da regiao de 45’ em verde,
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Figura 67 — VPD de NGC 1981. As estrelas estao coloridas segundo a probabilidade de
pertinéncia mostrada na barra de cor na parte superior da figura, indo de 1
(vermelho) a 0 (azul). Os pontos pretos indicam as estrelas de campo.

a aglomeragao encontrada no espago astrométrico apds os cortes serem aplicados em rosa
e as fontes localizadas espacialmente proximas as coordenadas de NGC 1977 selecionada,
em vermelho. O conjunto de estrelas proxima as coordenadas RA = 83.9° e DEC = -4.8°
correspondem a NGC 1977. Essas estrelas foram selecionadas e removidas da amostra. Esse
tipo de descontaminacao ¢é utilizado para tentar remover apenas os possiveis membros
que estao préximos a regiao do aglomerado e deixar as estrelas de campo presentes na

amostra, que sao importantes para o programa de descontaminacao astrométrica.

Na etapa de inspecao visual, para essa amostra, foram encontrados dois picos em
RA, como pode ser visto pelo histograma da Fig. [71] Esses dois picos também podem ser
reconhecidos nos RDPs da Fig. [64], correspondendo aos pequenos aumentos na densidade

de estrelas seguidos de uma diminui¢ao. Por ser uma regiao com poucas fontes, esses
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Figura 68 — Diagrama de paralaxe por magnitude na Banda G com as estrelas membros
de NGC 1981 com probabilidade de pertinéncia de até 70%. As estrelas estao
coloridas segundo a probabilidade de pertinéncia, indo de 1 (vermelho) a 0
(azul). Os pontos pretos indicam as estrelas de campo.

bumps, como sao chamados, ocorrem devido a flutuagoes na densidade estelar, onde um
pequeno agrupamento de objetos pode ser significativamente grande para a regiao e ser

detectavel na amostra em analise.

Ainda sobre a remogao de NGC 1977 da amostra, a Fig.[T2] mostra o histograma em
DEC apés esse corte. E notével que ainda existe uma contaminacao ao sul de NGC 1981,
mesmo apos a remocgao das possiveis estrelas membro de NGC 1977, o que pode estar
conectado com a baixa densidade estelar de NGC 1981 ou pode ser que exista uma

contaminagao que ¢é inerente ao NGC 1977.

Para essa amostra entdo, foram determinados os parametros para ambos os picos
de RA, a partir da metodologia explicada na secao [3.2], obtendo assim os valores de RA
= 84.0°, DEC = -4.38°, 11, = 0.02mas/ano, s = 0.13mas/ano, w = 2.40 mas, para o
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Figura 69 — CMD com as estrelas membros de NGC 1981 com probabilidade de pertinéncia
de até 70%, com os pardmetros determinados na regiao superior. As estrelas
estao coloridas segundo a probabilidade de pertinéncia mostrada na barra de
cor ao lado da figura, indo de 1 (vermelho) a 0.7 (amarelo). Os pontos pretos
indicam as estrelas de campo. As curvas continua e tracejada representam
as is6cronas com os valores determinados por Maia et al. (2010) para as
estrelas isoladas e binarias, respectivamente.
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Figura 70 — Mapa do céu de 45’ centrado em NGC 1981. Em verde estd a amostra completa
e em rosa a amostra aglomerada selecionada apds os cortes em magnitude,
indice de cor e paralaxe terem sido aplicados.
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Figura 71 — Histograma em RA com os cortes em magnitude, indice de cor e paralaxe
aplicados e com a remogao do grupo aglomerado na regiao de NGC 1977 feita
da amostra aglomerada selecionada.
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Figura 72 — Histograma em DEC com os cortes em magnitude, indice de cor e paralaxe
aplicados e com a remogao do grupo aglomerado na regiao de NGC 1977 feita
da amostra aglomerada selecionada.

Tabela 7 — Parametros de NGC 1981 e NGC 1977 determinados a partir de uma regiao
circular com 10’ para ambos aglomerados

. Na primeira coluna esta a identificacao do aglomerado, seguida das coordenadas em
ascensao reta e declinacao. Movimento préprio nessas coordenadas e a paralaxe estao nas
NGC | a (°) | § (°) | pta (mas/ano) | us (mas/ano) | w (mas)
colunas consecutivas. 1981 | 83.74 | -4.41 1.23 0.53 2,63
1977 | 83.85 | -4.83 1.59 -0.90 2,55

pico mais a direita mostrado no histograma (vide Fig. e RA = 83.72°, DEC = -4.35°,
teo = 0.52mas/ano, pus = 0.63mas/ano, w = 2.43 mas, para o pico mais a esquerda. O
primeiro conjunto de parametros foi descartado devido a sua disparidade no valor da
coordenada central com outros trabalhos da literatura (e.g. Maia et al. 2010 [39]), entdo o
segundo conjunto de parametros foi utilizado para fazer o RDP. Foi obtido com ele um
raio limite de Ry, = 1562 4 76” e novamente executamos o programa de descontaminacao

astrométrica.

Olhando para o CMD na Fig. |73 nota-se que a quantidade de estrelas diminuiu,
principalmente estrelas com alta probabilidade de pertencimento e ainda o mesmo pro-
blema persiste, nao havendo estrelas brilhantes na amostra. Para entender o que estava
acontecendo, resolvemos caracterizar NGC 1977 e determinar seus parametros astrofisicos.
Como procuravamos por parametros que pudessem diferencid-lo de NGC 1981, decidimos
seccionar uma area circular de 10" das coordenadas de seu centro para poder determinar
os parametros no que seria o nicleo do aglomerado. Para comparacao, fizemos o mesmo

processo para NGC 1981. Os parametros determinados nesse processo estdo mostrados na

Tab.

Além da posicao espacial, onde NGC 1977 esta em uma declinagdo menor do que
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Figura 73 — CMD com as estrelas membros de NGC 1981 com probabilidade de pertinéncia
de até 70%, com os pardmetros determinados com o corte na aglomeracao na

regiao de NGC 1977 aplicado. Idem legenda da Fig. [69]

NGC 1981, os aglomerados se diferenciam também no movimento préprio em declinagao.
Enquanto NGC 1981 possui valores positivos préximos a 0.5 mas/ano, NGC 1977 possui
valores negativos em torno de -1 mas/ano. Para os demais pardmetros nao ha uma distingao
razoavel entre os objetos. A partir dessa informagao resolvemos limitar a amostra para
fontes com movimento préprio em declinagao maior do que -0.5mas/ano. Ainda que o
valor central de NGC 1977 para esse parametro seja mais negativo, esse valor foi escolhido

para nao restringir exageradamente a amostra, retirando possiveis membros de NGC 1981.

O mesmo procedimento foi feito novamente e o mesmo resultado foi obtido, como
pode ser visto no CMD da Fig. [74] Para verificar se o ajuste dos pardmetros determinados
nao era o problema, executamos o programa de descontaminacao astrométrica a partir
dos parametros determinados em catélogos conhecidos (e.g. kharchenko et al. 2005, 2013;
Maia et al. (2010) [38]/39,[192]) para os pardmetros astrofisicos do aglomerado. Contudo, a
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Figura 74 — CMD com as estrelas membros de NGC 1981 com probabilidade de pertinéncia
de até 70%, com os parametros determinados a partir do corte em ps em -0.5
mas/ano. Idem legenda da Fig. [69]

mesma situagdo permaneceu, em que nao ha a presenca de estrelas brilhantes nos CMDs e
com baixissimas quantidade de membros também. Os CMDs para os trés catalogos estao
mostrados na Fig. [75]

Para verificar o motivo da auséncia de estrelas brilhantes nos resultados, decidimos
fazer uma correspondéncia, usando do algoritmo sky presente no TOPCAT, para identificar
as estrelas presentes na lista de membros de Maia et al. (vide Tab. [2) com os dados
do DR2, usando como critério as coordenadas dos objetos. Com as estrelas identificadas
no catalogo do GAIA, fizemos outra correspondéncia, agora com a lista de membros que
obtivemos no procedimento de descontaminacao astrométrica na amostra, onde o corte

em movimento proprio em declinacao foi aplicado.

As correspondéncias foram feitas comparando estrelas com probabilidade de perti-
néncia de 50% até 2%. Com probabilidade de 50% haviam apenas 4 objetos em comum

entre as listas, enquanto que para uma probabilidade de 2% existia uma correspondéncia
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Figura 75 — CMDs de NGC 1981 com os parametros determinados por kharchenko et al.
(2005, 2013) [38,[192] e Maia et al. (2010) [39] nas imagens acima & esquerda,
direita e abaixo, respectivamente. Idem legenda da Fig. [69]
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Figura 76 — CMD de NGC 1981 para as estrelas membro determinadas no programa de
descontaminacao astrométrica, com os parametros determinados a partir do
corte em us = -0.5mas/ano com probabilidade de pertinéncia de até 50%
(vermelho), até 2% (cinza), a lista de membros de Maia et al. (2010) [39]
(verde) e a correlacao cruzada entre essas duas tltimas listas (azul).

de 36 objetos. Na Fig. [76] est4 mostrado o CMD com a lista de membros de Maia et al.
(2010) [39] (em verde) e a lista obtida por nds para estrelas com até 50% (em vermelho)
e até 2% (em cinza) de probabilidade de pertinéncia. Na figura também estd exposto a

correspondéncia entre a nossa lista com estrelas até 2% de probabilidade de pertinéncia e

a lista de Maia et al. 2010 (Tab. 2).

Na correspondéncia nota-se que as estrelas brilhantes estdo presentes na lista
de membros do aglomerado, porém elas estao recebendo probabilidades baixissimas de
pertinéncia (~ 2%). Resolvemos entéo ir para os dados do EDR3, pois supomos que o
problema das pertinéncias estarem baixas estaria ligado com a falta de precisao necessaria
para caracterizar a regido de Orion, uma vez que, devido & presenca de objetos muito
semelhantes, o que dificulta na separagao dos seus membros no espago astrométrico 3D, e
da nuvem molecular, uma astrometria mais precisa é requerida para poder distingui-los

entre si.

Como o EDRS3 possui dados mais precisos, testamos inicialmente fazer o mesmo
procedimento que o feito no DR2, porém os cortes em magnitude e indice de cor para a
inspegao visual eram feitos, respectivamente, em 21 mag e 3.1 mag, com o corte em paralaxe
mantido no mesmo valor. Com o ajuste inicial, tentamos determinar os parametros a
partir de uma regiao de 1° com as regides Hup e HTS. Para essa parte do procedimento, o
corte de paralaxe maior do que 1 mas foi inserido para limpar os objetos muito distantes
e melhorar a determinacao dos parametros astrofisicos. Assim como ocorrido no DR2, o

ajuste de parametros para as regioes de 1°, Hup e HTS néao ficaram bons, com RA =
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Figura 77 — CMD de NGC 1981 para as estrelas membros determinadas no programa de
descontaminacao astrométrica, com os parametros determinados a partir dos

dados do EDR3 na regido de 45’ Idem legenda da Fig. [69

83.68° para a regiao HTS e RA = 83.95° para a regiao de 1°, por exemplo.

Como as mesmas dificuldades enfrentadas anteriormente se mantiveram para a
regiao de 1°, decidimos usar novamente uma regiao de 45’ em torno de NGC 1981 para a
determinacao dos parametros astrofisicos e foram obtidos para essa regiao RA = 83.83°,
DEC = -4.43°, u, = 1.1 mas/ano, us = 0.55mas/ano, @ = 2.59 mas e o mesmo raio limite
de antes, de 1562”. Executamos novamente o programa de descontaminagao para essa
regiao e ainda nao havia aparecido nenhuma estrela brilhante na amostra, como pode ser
visto no CMD da Fig.

Como visto anteriormente, NGC 1981 e NGC 1977 sao distintos em termos do
movimento proprio em declinagdo. Resolvemos entao aplicar esse corte na determinagao dos
parametros astrofisicos, afim de confirmar que os ajustes no processo de descontaminacao

astrométrica nao estavam sendo influenciados por uma escolha ruim dos pardmetros (RA,
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Figura 78 — CMD de NGC 1981 com os dados do EDR3. A esquerda esté a amostra com
o corte em p; limitado a um minimo de -0.5mas/ano e a direita a mesma
amostra, porém sem o filtro de fator de excesso aplicado. Idem legenda da

Fig. [69

DEC, pia, ps € @). Ap6s aplicado esse corte as estrelas brilhantes ndo apareciam na amostra.
O CMD para esse ajuste esta mostrado na Fig. [78a esquerda. Suspeitando de que as estrelas
estavam sendo excluidas da amostra antes do processo de descontaminacao astrométrica,
investigamos os filtros de qualidade usados (Gaia Collaboration et al. 2020 [76]), um a
um, desativando-os e executando o programa para ver o resultado. Descobrimos que o
filtro phot_bp_rp__excess_factor, discutido na secao [2.3] estava eliminando as estrelas
brilhantes da amostra. O CMD com os mesmos parametros do ajuste anterior feito, porém
sem esse filtro de qualidade pode ser observado na Fig. [78 a direita, onde vemos que as

estrelas de magnitude mais baixa comegam a aparecer no diagrama.

Comegamos entao a testar as diferentes variaveis para identificar quais eram os
melhores valores a serem usados no ajuste do espaco astrométrico. Mudamos o tamanho
de todas as células no espaco astrométrico, aumentamos o espacamento entre o campo e o
aglomerado, a area do campo utilizada também foi testada, além da sua localizacao, onde
afastamos a area escolhida do aglomerado para uma regiao isolada, cerca de 2° ao norte
do centro de NGC 1981.

Apoés varios ajustes, com valores diversos nas variaveis chegamos a algumas conclu-

soes quanto ao método de descontaminagao astrométrica: i) a drea escolhida para a amostra
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Figura 79 — Mapa do céu de NGC 1981 para as estrelas membros determinadas no programa
de descontaminacao astrométrica com raio de 25’ As estrelas estao coloridas
segundo a probabilidade de pertinéncia mostrada na barra de cor ao lado da
figura, indo de 1 (vermelho) a 0 (azul).

do campo tem que possuir valores maiores, em torno de 8 vezes a area do aglomerado,
pois devido a presenca da nuvem molecular na parte inferior de NGC 1981, ha um deficit
na quantidade de estrelas. Essa area também necessita estar proxima a regiao, porque
queremos descontaminar o aglomerado do grupo de estrelas préximas a ele, que possuem
semelhanga nos parametros astrofisicos; ii) A amostra do campo e do aglomerado devem
possuir um espacamento grande entre si, para ter uma melhor distingao entre os membros
do aglomerado e as outras estrelas; iii) os tamanhos das células devem ser mais restritivos
em movimento proprio em declinacao, porém mais permissivos para movimento préprio

em ascensao reta, pois NGC 1981 possui uma dispersao de velocidades grande em p,,.

Sobre o aglomerado, um parametro muito importante e dificil de ser determinado ¢é o
seu raio limite. Apesar dos RDP’s apresentarem um perfil coerente, um raio limite de 1562”
faz com que o tamanho de NGC 1981 englobe o centro ou uma regiao muito préxima dele, de
NGC 1977, assim resultando que estrelas pertencentes a NGC 1977 recebam probabilidades
nao nula e dificultando a determinacao dos membros de NGC 1981. No mapa do céu
mostrado na Fig. [79é possivel identificar que o grupo de estrelas mais ao sul de NGC 1981,
proximo a borda da figura corresponde a estrelas membros de NGC 1977. Cortes grandes
na amostra, como por exemplo o corte feito em movimento préoprio em declinagao ou os
cortes das regides Hup e HTS sao bons, pois eles descontaminam a amostra, contudo eles
retiram muitos objetos que sdo importantes no programa de descontaminacao astrométrica,
em especial de grande importancia para NGC 1981. Mudancas na metalicidade e idade do

aglomerado nao alteraram os demais resultados e esses parametros foram mantidos nos
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Figura 80 — RDP de NGC 1981 ajustado com os valores determinados sem a utilizacao do
filtro de fator de excesso. Os bins usados para ajuste estao mostrados na ima-
gem e estao em segundos de arco. O raio limite e seu erro estao representados
pela linha cheia e pelas linhas tracejadas verticalmente, respectivamente.

mesmo valores que os usados anteriormente.

Como foi removido o filtro de qualidade que supostamente estava excluindo as
estrelas membros do NGC 1981 da amostra, os parametros astrofisicos também estavam
sendo calculados sem esses objetos. Por isso, redeterminamos os parametros encontrando os
valores de RA = 83.83° e DEC = -4.35° para as coordenadas centrais. Para os movimentos
préprios encontramos ji, = 1.2mas/ano e pus = 0.6 mas/ano. Por fim para a paralaxe
encontramos o valor de w = 2.53 mas. Com esses parametros construimos o RDP, contudo
adicionamos mais valores de bins para que o programa melhor ajustasse o raio limite, visto
que uma determinacao acurada desse parametro é necessaria. Na Fig. [80| esta mostrado
esse RDP construido, onde o valor do raio limite do aglomerado determinado foi de
1062”. Na figura ¢é possivel ver uma regiao em que a densidade estelar diminui, comegando
aproximadamente em 1700”, onde, devido a presenca da nuvem molecular, a quantidade
de estrelas é consideravelmente menor na parte inferior do que na superior, gerando essa
queda na concentragao de objetos. A Fig.[8I] mostra a regido no entorno de NGC 1981 e
nela estao destacados o raio limite de 1062” em vermelho e o raio da queda de densidade

estelar 1700”7 em azul.

Contudo, apesar dos novos ajustes, as estrelas brilhantes estavam recebendo pro-
babilidade nula ou muito baixa. Na Fig. estd mostrado o CMD com os parametros
determinados nesse tltimo ajuste. Levando em consideracao que nos testes feitos no DR2,

o melhor resultado veio com a remocao do NGC 1977 da analise, logo imaginamos que algo
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Figura 81 — Regiao proxima de NGC 1981 no comprimento de onda do visivel (DSS2)
obtido no software Aladin. Na figura estdo desenhados circulos concéntricos
centrados nas coordenadas de NGC 1981 determinadas por nés nesse trabalho,
onde o circulo vermelho representa o raio limite do aglomerado de 1062” e
o circulo azul o raio da queda de densidade estelar vista no RDP (Fig.[30)
proximo a 17007,

analogo deveria ser feito para os dados do EDR3. Para isso, decidimos entao caracterizar
NGC 1977 e remové-lo da amostra. Para a descontaminacao de M42, a pré-selecao na ins-
pegao visual ja é o suficiente, pois apesar de seus movimentos proprios serem semelhantes,
ele esta muito distante de NGC 1981, com isso s6 precisamos remové-lo da amostra do

campo.

O procedimento utilizado para a determinacao dos parametros astrofisicos de
NGC 1977 foram os mesmos descritos anteriormente. Aplicamos os cortes em magnitude,
indice de cor e paralaxe, selecionamos a aglomeragao presente no espago tridimensional (g,
pgelta e w), adquirimos seus valores centrais fizemos o procedimento de descontaminagao
astrométrica. Diferente de NGC 1981, NGC 1977 possui mais membros que estao mais
aglomerado no céu, sendo mais facil sua identificacao e analise. Os parametros determinados
para NGC 1977 foram RA = 83.85° e DEC = -4.81°. Os movimentos préprios foram de
to = l.4mas/ano e us = -0.75mas/ano. Sua paralaxe foi determinada com valor de w
= 2.56 mas. Com esses parametros tragcamos o RDP, que estd mostrado na Fig. e
obtivemos um raio limite de 1000”. E perceptivel, inclusive, a diferenca entre os RDPs dos

dois objetos, onde no perfil para NGC 1977 é muito mais clara a presenca do aglomerado
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Figura 82 — CMD de NGC 1981 com os dados do EDR3 com os parametros determinados
sem a utilizacao do filtro de fator de excesso. Idem legenda da Fig.

e seu tamanho limite. Ainda sobre o tamanho do aglomerado, o centro de NGC 1981
esta distante cerca de 25’ (1500”) do centro de NGC 1977, e analisando as distancias
determinadas nesse trabalho, existe uma regiao de intersecao dos aglomerados, como pode
ser visto na Fig.[83] que mostra o raio limite de NGC 1981 (azul) e de NGC 1977 (verde),
demonstrando a dificuldade de se determinar os parametros de NGC 1981 e a necessidade

de descontaminar a area.

Com a finalidade de limpar o maximo possivel a regiao de NGC 1977 de M42,
seccionamos um setor circular abaixo do raio limite do aglomerado e a retiramos para a
descontaminacao astrométrica. A regiao de NGC 1977 (vermelha) e drea retirada (azul)
estdao mostradas na Fig. [85] Verificamos também se a remogao dessa drea afetava muito
a determinacao dos parametros de NGC 1977 e para isso rodamos o programa de des-
contaminacao astrométrica, selecionando espacialmente a aglomeracao na regiao de M42,

durante a etapa visual, e o resultado diferiu pouco com o obtido anteriormente.

A partir dessa amostra fizemos o processo de descontaminacao astrométrica para

determinar os membros de NGC 1977. Escolhemos os membros com até 50% de probabili-
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Figura 83 — Regiao proxima de NGC 1981 no comprimento de onda do visivel (DSS2)
obtido no software Aladin. Na figura estao desenhados circulos concéntricos
centrados nas coordenadas de NGC 1981 determinadas por nés nesse trabalho,
onde o circulo vermelho representa o raio limite do aglomerado de 1062” e
o circulo azul o raio da queda de densidade estelar vista no RDP (Fig.
proximo a 17007
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Figura 84 — RDP de NGC 1977. Os bins usados para ajuste estao mostrados na imagem e
estdo em segundos de arco. O raio limite e seu erro estao representados pela
linha cheia e pelas linhas tracejadas verticalmente, respectivamente.
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Figura 85 — Mapa do céu centrado em NGC 1977 com raio de 1°. A figura mostra a regiao
usada no programa de descontaminacao astrométrica em vermelho e a se¢ao
retirada da amostra em azul.

dade de pertinéncia para retirar da amostra de NGC 1981. O CMD com esses membros
estd mostrado na Fig.

Com NGC 1977 e M42 retirados da amostra, executamos novamente o programa
para NGC 1981. O resultado melhorou, 2 estrelas brilhantes apresentaram probabilidade de
pertinéncia em torno 35% e o CMD, apresentado na Fig. inclui mais estrelas membro.
Isso nos indica que a descontaminagao da regiao ¢ um importante processo para determinar
com precisao os membros de NGC 1981, contudo ainda existem muitas estrelas brilhantes

que nao entraram na nossa sele¢do de membros.

Resolvemos entao localizar no espago astrométrico em s e w, de forma a tentar
investigar a possivel causa para que estrelas estivessem sendo possivelmente excluidas
no método de descontaminagao. A Fig. [88 mostra o diagrama de w por G e nela estao
marcadas as estrelas que fazem parte da amostra do aglomerado no espago astrométrico,
com magnitude menor do que 12mag na banda G. Algumas das estrelas brilhantes estao
distantes da paralaxe central do aglomerado em 0.3 mas, o que para a regido de Orion

resulta numa distancia préoxima a 40 pc.

Ainda sobre essa andlise, identificando essas estrelas no VPD, apresentado na Fig.
percebe-se que elas estao distantes do valor central de movimento préprio determinado para
NGC1981 em 1 a 2mas/ano para fi, € g, respectivamente. Ou seja, essas estrelas estao

muito dispersas no espaco astrométrico tridimensional e o programa de descontaminacao



Capitulo 4. Resultados e Discussdo 119

T \l TT | TTTTTTTTTITTTTITTTI T T T T T T T I T T TTI T T T I T I T T I T I I TITITT 100
roh
6 \' .
- \
8 .
: 0.88
10
12+ -
0] L 4 40.75
14} -
16 i I qos2
18 -
20 -I 1111 | L1111l | L1111l | L1111l | L1111l | L1l 11111 I-- 050
0 1 2 3 4 5
(Ggp-Grp)

Figura 86 — CMD de NGC 1977 com os dados do ED3, com as estrelas com probabilidade
de pertinéncia de até 50%. Idem legenda da Fig. [69 com os pardmetros das
isdcronas determinados por Kharchenko et al. (2005) [3§].

atual nao é capaz de atribuir um bom valor de pertinéncia a essas estrelas, de forma que
uma analise adicional das velocidades radiais se faz extremamente necessaria para resolver
o aglomerado aberto NGC 1981.

O VPD, o diagrama de paralaxe por magnitude na banda G e o mapa do céu para
o melhor ajuste, removendo os membros de NGC 1977 e a aglomeracao na regiao de M42,
estdo mostrados nas Figs. 00, 91] e [92] respectivamente. A partir das estrelas membro
presentes no CMD da Fig. [87] fizemos o ajuste de isécrona para NGC 1981. Primeiramente
alteramos o avermelhamento com valores pouco acima e abaixo dos valores determinados
por Maia et al. (2010) , que estao listados na se¢ao . Ajustado o avermelhamento,

modificamos da mesma forma o médulo de distancia, a idade e a metalicidade, um por vez.

A primeira suposicao feita para o ajuste foi de que as estrelas com G>14 fossem

PMS e isso resultaria numa idade menor para o aglomerado, porém a isécrona nao ajustava
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Figura 87 — CMD de NGC 1981 da amostra onde foram retirados os membros com até
50% de probabilidade de NGC 1977 e a aglomeracao referente a M42, com as
estrelas com probabilidade de pertinéncia superiores a 30%. Idem legenda da

Fig. [69]
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Figura 88 — Diagrama de paralaxe por magnitude na banda G de NGC 1981 com o espago
astrométrico sendo restrito exageradamente em pus € em w. As estrelas com
magnitude menor que 12mag na banda G estao marcadas com um diamante
em torno da sua posicao.

a estrela com alta probabilidade de pertinéncia, que esta destacada com uma seta vermelha
na Fig. [03] Estrelas com alta probabilidade de pertinéncia ainda podem ser eliminadas
como possivel membro, caso elas estejam muito distantes da isdcrona, as estrelas aparecem
com um circulo aberto. Reduzimos o valor limite aceito para que uma estrela longe da
isocrona ainda seja considerada como membro, mas essa estrela nao era eliminada, mesmo
restringindo exageradamente. A tnica forma para que a isdécrona ajustasse era elevando
muito o modulo de distancia, de modo que a distancia do aglomerado fosse por volta de
600 pc, o que ndo condiz com o valor esperado, pois ficaria muito distante de Orion, logo

essa suposicao nao poderia ser verdadeira.

Ajustamos a isécrona entao de tal maneira a que ela passasse pela estrela da seta
vermelha, que definitivamente é um membro, mas que também se ajustasse bem com

as estrelas menos brilhantes. Apds fazer os mesmos testes ja citados foi determinado
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Figura 89 — VPD de NGC 1981 com o espago astrométrico sendo restrito exageradamente
em s € em w. As estrelas com magnitude menor que 12 mag na banda G
estao marcadas com um diamante em torno da sua posicao.
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Figura 90 — VPD de NGC 1981 com os melhores parametros determinados. As estrelas
estao coloridas segundo a probabilidade de pertinéncia mostrada na barra de
cor em cima da figura, indo de 1 (vermelho) a 0 (azul).
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Figura 91 — Diagrama de paralaxe por magnitude na banda G de NGC 1981 com os
melhores parametros encontrados. As estrelas estao coloridas segundo a pro-

babilidade de pertinéncia mostrada na barra de cor em cima da figura, indo
de 1 (vermelho) a 0 (azul).

o avermelhamento (E(B-V) = 0.037032), o médulo de distancia ((m - M), = 7.95702
(38173 pc)), a idade (log[t/ano] = 6.90 + 0.05) (8 + 1 Manos) e a metalicidade ([Fe/H] =
0.0152 + 0.01) do aglomerado. O melhor ajuste feito para NGC 1981 estd mostrado na
Fig. 93| com as curvas pretas, continua e tracejada, representando a isdcrona de estrelas
isoladas e binarias, respectivamente, com o melhor valor ajustado. Os erros nos parametros
astrofisicos, positivos e negativos, estao representados, respectivamente, nas curvas verde
e laranja, para o avermelhamento e nas curvas azul claro e azul escuro para o moédulo
de distancia. Como teste de limite superior e inferior, nés construimos isécronas com os
parametros determinados nesse trabalho, porém com idades de 1 e 20 Manos, que estao
mostradas na Fig.[94] Para que a isbcrona fique ajustada nessas idades seria necessdrio uma

mudanga grande no médulo de distancia, resultando em um objeto ou muito mais proximo
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Figura 92 — Mapa do céu de NGC 1981 com os melhores pardmetros encontrados. As
estrelas estao coloridas segundo a probabilidade de pertinéncia mostrada na
barra de cor ao lado da figura, indo de 1 (vermelho) a 0 (azul).

ou muito mais longe, com aproximadamente 200 pc de diferenca, do valor esperado, 400 pc
como foi determinado nesse trabalho de ~ , que esta em concordancia com a literatura
(e.g. Maia et al. 2010 [39]). Isso nos indica que a idade de NGC 1981 néo pode ser tao alta
nem tao baixa, reforgando as concluses de Maia et al. (2010) [39] e Bouy et al. (2014) [42]

sobre a histéria da formacdo na regido da Nebulosa de Orion.

A estrela destacada com uma seta azul é a unica estrela, dentro da amostra de
até 30% de probabilidade, que foi observada espectroscopicamente e ela corresponde a
estrela 10 da Tab. [2) com 39% de probabilidade de pertinéncia. Além dela, as estrelas
1, 3, 5 e 7 também estao presentes na amostra, porém elas possuem probabilidade de
pertinéncia, respectivamente, de 0.04%, 0.07%, 13% e 0.07% e os demais objetos estao com
probabilidade nula de pertinéncia. Isso é um indicativo de que s6 o espago astrométrico
tridimensional (p,, s, @) nao é o suficiente para incluir as estrelas brilhantes como
membros de NGC 1981 e uma analise adicional incluindo as velocidades radiais sao de

grande importancia.

O mesmo procedimento para o ajuste de isdcrona foi feito para NGC 1977 e foram
determinados os valores de E(B — V) = 0.077003, (m — M), = 8.1 £ 0.3 (417 & 54 pc),
log[t/ano] = 6.60 & 0.10 (4 &1 Manos) e [Fe/H] = 0.0152709%. A Fig. |95/ mostra o melhor
ajuste feito e as curvas significam o mesmo que para NGC 1981, na Fig. [93] Comparando
os valores determinados nesse trabalho percebe-se que NGC 1977 é mais novo e mais
avermelhado do que NGC 1981, o que é justificavel pois ele encontra-se dentro da nuvem

molecular, o que o classificaria como um aglomerado embebido, e consequentemente mais
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Figura 93 — Ajuste de isécrona produzido a partir da lista de membros de NGC 1981
determinada nesse trabalho, com as estrelas de probabilidade de pertinéncia
superiores a 30% no CMD superior. Os erros nos parametros astrofisicos,
positivos e negativos, estao representados, respectivamente, nas curvas verde
e laranja, para o avermelhamento no CMD embaixo a esquerda e nas curvas
azul claro e azul escuro para o modulo de distancia a direita. Idem legenda
da Fig. [69 A seta azul destaca a estrela 10 da Tab. 2] e a seta vermelha uma
estrela discutida no texto referente ao ajuste de isécrona.
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Figura 94 — Ajuste de isocrona produzido a partir da lista de membros de NGC 1981
determinada nesse trabalho, com as estrelas de probabilidade de pertinéncia
de até 30% com as idades de 1 (esquerda) e 20 (direita) Manos. Idem legenda

da Fig. [69]

novo do que um aglomerado na fase livre de gas como NGC 1981.

Cantat-Gaudin et al. (2020) fizeram um catalogo de aglomerados a partir dos
dados do GATA, usando de métodos automaticos de deteccao sem supervisao humana.
Eles descobriram um aglomerado na regido de Orion, que nomearam de UBC 207. Porém,
ao verificar as coordenadas centrais do aglomerado, ele estd logo acima da nuvem de Orion,
na mesma posicao em que se encontra NGC 1981, inclusive com os mesmos valores de
coordenadas centrais. Na Fig. [96 estd mostrado o mapa do céu com NGC 1980 em vermelho,
NGC 1977 em azul e UBC 207 em verde. Usando novamente do algoritmo sky do TOPCAT,
fizemos a correspondéncia da lista de membros de UBC 207 com a de NGC 1981, que foi
determinada nesse trabalho, para estrelas com probabilidade de até 50% e obtivemos uma
correspondéncia de 28 objetos dentre 79, que corresponde a 35% dos membros. Fizemos o
mesmo procedimento para NGC 1977 e houve uma correspondéncia de 22 estrelas dentre

152, correspondendo a 15% dos membros.

As duas correspondéncias juntas resultaram num total de 58% dos membros do
aglomerado UBC 207. Ou seja, mais da metade de suas estrelas membro fazem parte
de outros objetos, nao sendo possivel que ele seja um novo aglomerado, mas sim uma
redescoberta de NGC 1981, contaminado por NGC 1977. Contudo, um fato que mostra
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Figura 95 — Ajuste de isocrona produzido a partir da lista de membros de NGC 1977
determinada nesse trabalho, com as estrelas de probabilidade de pertinéncia

de até 50%. Idem legenda da Fig.

a complexidade de se tratar o NGC 1981 vem da lista de membros do UBC 207, na qual
foram identificadas apenas duas estrelas brilhantes na amostra, resultado compativel com

o obtido nesse trabalho.
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Figura 96 — Mapa do céu na regidgo de Orion. Nele estdo apresentados NGC 1980 em
vermelho, NGC 1977 em azul e UBC 207 em verde. Os dados foram retirados
de Cantat-Gaudin et al. (2020) [24].
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Tabela 8 — Velocidades radiais em km/s, determinadas para cada estrela. As colunas
mostram o comprimento de onda central da linha de Hidrogénio que foi ajustada.
A peniltima coluna corresponde a velocidade radial média e seu erro e a ultima
coluna aos valores de velocidade radial de referéncias encontradas através
do SIMBAD (Pourbaix et al. 2004 (NGC1981-3); Gontcharov et al. 2006
(NGC1981-2); Kounkel et al. 2019 (demais estrelas) [171},]193,194]). Estrelas
com * no identificador sdo partes de sistemas multiplos.

Estrela | 3770.633 A [ 3797.909 A | 3835.397 A | 3889.064 A | 3970.075 A | 4101.734 A | 4340.472 A ] 4861.35 A | 6562.79 A [ Vrad (km/s) Ref.

1* - - - - - - - - 68.94/75.34 | 72.14 + 4.53 | 65.58 & 4.80
2 - 34.20 - - - 33.43 33.45 28.51 3.57 31.80 + 2.32 | 26.5 + 3.5

3% - 40.76 41.77 43.20 - 39.79 37.19 38.94 27.05 | 4027+ 194 295+ 1.5

5 E 45.02 B 51.61 42.62 41.54 35.53 B J12.88° | 4327 £ 5.21 B

6 B -20.30 B B -15.49 -6.88 -11.20 1.85 7.69 -7.93 + 6.42 | 46.55 + 3.80
7* - - - 29.78 27.88 35.03 - 28.88 - 30.39 + 2.76 | 41.89 £ 2.12
8 21.08 18.25 - 26.46 - - 17.14 23.32 -10.14 | 21.25 + 3.39 | 39.02 + 3.98
9 45.11 41.15 - 49.76 48.14 - 46.57 47.15 - 46.31 & 2.70 | 43.48 + 3.94
10 E B B E E 52.83 46.10 55.85 E 51.61 + 4.08 | 34.95  2.19

4.3 Velocidade Radial de NGC 1981

Inicialmente, para as estrelas que temos dados espectroscopicos de NGC 1981,
fizemos uma busca no SIMBAD, para encontrar informacoes a seu respeito. Além disso,
também inspecionamos essas estrelas no espaco astrométrico tridimensional com os dados
do GAIA. O nome das estrelas seguem o padrao da Tab. 2]

A estrela 3 é bindria confirmada, enquanto as estrelas 1 e 7 fazem parte de sistemas
multiplos. A estrela 6 é classificada como varidvel de Orion e a 4 é também um objeto
variavel, porém ela nao é um membro de NGC 1981, pois os valores astrométricos desse
objeto diferem muito das demais estrelas pertencentes ao aglomerado. A Fig. [97 mostra o
espaco astrométrico tridimensional com as estrelas da Tab. [2lem vermelho e as estrelas com
espectros obtidos na cor cinza. A estrela 4 possui paralaxe préoxima de 4 mas e movimento
préprio em ascensao reta no valor de -5 mas/ano, nao sendo possivel ela fazer parte do

aglomerado. Por fim, a estrela 9 nao possui dados astrométricos no EDR3, porém possui
no DR2.

As velocidades calculadas para cada linha, assim como sua V,,q média e o erro,
que foi calculado pelo desvio padrao dos valores, estao na Tab. |8 Como discutido na sec¢ao
2.2] s6 foi observado a linha de Ha nos espectros do OPD, com isso o valor de Vi,q para
essa linha foi obtido s6 por esses espectros, enquanto as demais linhas tiveram sua V .q
calculada através dos espectros do CASLEOQO. As velocidades determinadas pelos espectros
do OPD divergiram muito das encontradas com os espectros do CASLEOQ, fato que pode
ser explicado pela baixa razao S/N. Os valores estao listados também, mas nao foram
utilizados na estatistica. Para a estrela 1, foram obtidos dois espectros no OPD de Ha e

suas velocidades determinadas foram de 68.94 e 75.34kms~!.

A diferenca nas velocidades da estrela 3 para a velocidade de referéncia da literatura
pode ser explicada por se tratar de uma estrela binaria. A principio ndo se esperava que

as demais estrelas apresentassem uma variacao tao grande nas velocidades radiais. As
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Figura 97 — Espago astrométrico tridimensional (i, s, @) das estrelas da Tab. [2| em ver-
melho. Em cinza estao as estrelas que foram observadas espectroscopicamente
com o seu identificador escrita ao lado direito.
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estrelas 2, 5, 7 e 10 apresentaram um erro percentual na faixa dos 10%, as estrelas 3 e
9 em um percentual de 5%, a estrela 8 um erro percentual de 16% e o objeto 6 em um
percentual de 80%. A média das velocidades, retirando da estatistica as estrelas 6 e 8 por
possuirem erros muito grandes, resulta num valor de 41.6 + 8.3kms™!. Esse valor estd
maior do que o encontrado na literatura para NGC 1981 préximos a de 27 kms™! (Loktin
& Popova 2019 Tarricq et al. 2021 [195196] ).

Analisando as velocidades radiais com a paralaxe das estrelas, apresentada na Fig.
[08] aparentemente nao exite uma relacao da distancia com a V.4, estando evidenciado
apenas uma dispersao alta na paralaxe. O valor das velocidades radiais concentram-se na
faixa de 20 - 50kms~!. Para o espaco tridimensional composto pelos movimentos préprios
em ascensao reta, declinagdo e velocidades radiais, ndo é notavel nenhum padrao aparente

como pode ser visto na Fig. [99

As estrelas 5 e 10 seriam as unicas estrelas com comportamento semelhante em
relagao ao movimento no céu, mas as mesmas nao possuem ligacao em suas distancias,
apresentando diferenca na paralaxe em torno de 1.5 mas. Ainda sobre a estrela 10, no ajuste
da is6écrona ela esta posicionada mais no ramo das binarias do que de estrelas isoladas e
esse pode ser o motivo do seu valor de velocidade radial ser diferente da literatura, contudo
mais observagoes sao necessarias para confirmar se é uma estrela binaria. A estrela 9 nao
possui dados astrométricos nem fotométricos no EDR3, entao fizemos uma correspondéncia
com o DR2 e encontramos que suas magnitudes nas bandas fotométricas do DR2 poderiam
corresponder a outro objeto que nao o de interesse, por isso ela nao foi usada nas analises

seguintes.

Considerando o valor médio da velocidade radial calculado nesse trabalho, apenas
3 objetos, as estrelas 3, 5 e 9, possuem valores razoavelmente préximos, com uma diferenca
de no maximo 6 kms~!. Essas estrelas, com excecao do objeto 9, estao também presentes
na amostra do método de descontaminacao astrométrica, porém recebendo baixas pro-
babilidades de pertinéncia. Seus valores em velocidades radiais colocariam esses objetos
como possiveis membros de NGC 1981. Supondo que as estrelas 3 e 5 sejam membros
de NGC 1981 baseado na dispersao de velocidades e tendo em vista que a estrela 3 é
confirmada como binaria, fizemos um ajuste de isécrona, destacando-as com losangos e
os quadrados e numeros identificam os membros brilhantes de acordo com Maia et al.
(2010) [39] no CMD da Fig.[100] A estrela 3 é a mais brilhante, com magnitude préxima
a 6.5 mag na banda G. A diferenca entre esse ajuste e o feito anteriormente é apenas no
avermelhamento, onde foi determinado que E(B-V) = 0.057052, o que nos indica que os

demais parametros ja estavam bem ajustados.

As Figs.[I0T] e mostram o diagrama de G por @ e o VPD de NGC 1981 com as
estrelas que foram observadas espectroscopicamente destacadas em quadrados e as estrelas

incluidas como membro dessa analise de V,,q estao destacadas por losangos e todas elas
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Figura 98 — Diagrama das velocidades radiais e paralaxe dos objetos observados espectros-
copicamente de NGC 1981 da Tab. [2, com o seu identificador escrito ao lado
direito com seu respectivo erro nas velocidades radiais.
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Figura 99 — Espago astrométrico tridimensional (fiq, pts, Viea) das estrelas observadas
espectroscopicamente da Tab. 2| com o seu identificador escrita ao lado

direito.
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Figura 100 — CMD de NGC 1981. Os simbolos grandes identificam os membros. Os pontos
pequenos roxos e pretos representam as estrelas de campo. Estrelas marcadas
com losangos sao membros de acordo com nossa analise de V,,q baseado na
dispersao de velocidades. Os quadrados e niimeros identificam os membros
brilhantes de acordo com Maia et al. (2010) [39]. As cores dos simbolos
seguem a escala de probabilidade de pertencimento na barra no topo da
figura.
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Figura 101 — Diagrama de G x paralaxe (w) para estrelas na dire¢ao de NGC 1981. Os
simbolos grandes identificam os membros. Cores e simbolos sdo 0s mesmos

que da Fig.[I00)

estdo numeradas para identificagdo da mesma forma que presente na Tab.[§]

Os objetos 2, 7 e 10 apresentam variacoes em torno de 10kms=!

, maior que o erro
na velocidade média, e as demais estrelas tém variacoes de 20 - 30 kms~!. Essas estrelas
sdo as mais brilhantes de NGC 1981 (Maia et al. 2010 [39]) e sdo os objetos que definem o
aglomerado, como explicado anteriormente, porém elas apresentam uma dispersao grande
no espago astrométrico de movimentos e paralaxe (fiq, fts, Viad, @) € com isso recebem

baixa probabilidade de pertinéncia a partir do método de descontaminacao astrométrica.

Uma analise das velocidades radiais auxilia no ajuste de isécrona, pois conhecendo
informagoes sobre as estrelas membro do aglomerado criamos vinculos aos parametros
a serem ajustados, determinando-os de forma mais precisa. A grande dispersao nos
parametros astrofisicos dificulta a caracterizagao desse aglomerado a partir de métodos
automaticos ou de andlises envolvendo apenas dados astrométricos ou fotométricos. Dados
espectroscopicos com um bom valor de sinal ruido e de regides distintas do espectro das

estrelas mais brilhantes, assim como de membros com alta probabilidade de pertinéncia,
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Figura 102 — VPD de NGC 1981. Os simbolos grandes identificam os membros. Cores e
simbolos sdo os mesmos que da Fig.[T00]

com grandes magnitudes, devem ser adquirido para caracterizar com maior precisao

NGC1981.
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5 Conclusao

5.1 Estrelas HAe/Be

A partir da andlise espectroscopica das estrelas HAeBe estudadas, fomos capazes de
determinar os parametros estelares atmosféricos para HD 141569, HD 144432 e HD 163296,
sendo eles, respectivamente, a temperatura efetiva (T = 100004200, 7250+150, 9250200
K), gravidade superficial (logg = 4.3£0.2, 3.8£0.2, 4.0 £ 0.2 dex), metalicidade ([Fe/H] =
—0.5+0.1, 40.3 £ 0.1, +0.2 + 0.1 dex), velocidade rotacional projetada (vseni = 231 + 15,
7346, 123 £ 9kms!) e a velocidade radial (Vyaq = —13 +2, —=5.8 £2, —4.5 4+ 2kms™').
Com esses parametros construimos um espectro fotosférico sintético para cada estrela e
subtraimos dos espectros observados para obter as componentes circunstelares (CS), que
usamos junto com a matriz de correlacao para procurar por indicadores de acregao/ejegao

e correlacionar os mecanismos de acrecao e ejecao de matéria.

Uma investigacao da variabilidade espectral foi feita visando estudar o compor-
tamento e correlacao das linhas espectrais, que podem nos permitir encontrar sinais de

origem comum entre as componentes nesses trés prototipos de estrelas HAeBe.

Com as matrizes de correlacao fomos capazes de identificar correlagoes em escalas
pequenas entre linhas que nao seriam facilmente encontradas sé com os espectros CS.
Também, nés fomos capazes de correlacionar diferentes regioes do espectro em variabilidade
com os mecanismos ocorrendo em diferentes regices do envelope estrela-disco. A intensidade
da correlagao entre as componentes das linhas no forneceu informacoes sobre algumas
caracteristicas presentes no envelope estrela-disco que nos ajudou a compor o cenario

nessas trés estrelas HAeBe.

Para HD 141569 nao encontramos qualquer variabilidade em seus espectros, com o
perfil de suas linhas mantendo o mesmo padrao sobre longos periodos de tempo. Isso pode
ser explicado pela estabilidade da estrela e a baixa interagao no envelope estrela-disco,

que pode indicar uma estigio avancado na fase de pré-sequéncia principal.

Para HD 144432 e HD 163296 encontramos evidéncias de varias componentes des-
viadas para o vermelho (RACs) e componentes desviadas para o azul (BACs) ao longo
de todos os espectros, em especial, a variabilidade na linha de HelI, que apresenta carac-
teristicas de acregdo magnetosférica (MA). Os resultados mostram que para explicar a
composicao da complexa estrutura presente nos ambientes CS das estrelas HAeBe. Parece
necessario a presenca de campo magnético, dada a compatibilidade com o cenario de MA,
e outras estruturas no envelope, como vendo e a interacao entre essas componentes com o

disco.
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Além disso, encontramos variabilidade nas linhas formadas no vento como NalID
e Ha, que sao indicadores de fortes ventos estelares. A mudanca no perfil de Ha esta
conectada com inomogeneidades latitudinais, com o vento sendo redistribuido sobre
distancias, i.e. a zona do vento torna-se flared. Essa variabilidade também foi encontrada
em outras linhas da série de Balmer com o mesmo padrao de correlagao, indicando que

essa inomogeneidade esta ocorrendo no entorno de todo envelope CS.

Também encontramos variabilidade nas BACs de Na1D e Ha, que demonstram a
mudanca de perfil na forma do padrao de ondas estacionarias nos perfis residuais. Essa
tipo de variabilidade ¢ um indicador de inomogeneidades azimutais com uma estrutura de
matéria gasosa em camadas rotacionando junto com o disco. Contudo, os espectros também
apresentam uma anti-correlagdo entre os picos de emissao com pouco deslocamento nas
linhas da série de Balmer, que é entendido como parte das inomogeneidades na forma de

jatos movendo-se sobre superficies de equivelocidades.

Revisitar esses dados de espectroscopia nos permitiu analisar algumas caracteristicas
nos espectros, que sao indicadores de mecanismos de acre¢do/ejecao de matéria na estrela.
Ser capaz de entender todo o complexo cenario existente em prototipos de estrelas HAeBe
um cenario de MA é necessario ser complementado com modelos de vento e interagoes
estrela-disco, mesmo que a deteccao de campo magnético seja raro nesse tipo de estrela.
Entender o ambiente CS e os mecanismos de acre¢do/ejecao que estao presentes pode
ajudar a restringir modelos de evolugao e clarificar a acre¢ao de massa e propriedades

intrinsecas de estrelas de massa intermediaria.

5.2 NGC 1981

Com os dados da missao GAIA analisamos o aglomerado aberto NGC 1981 e
foram determinadas suas coordenadas centrais, RA = 83.83° e DEC = -4.35°, movimentos
proprios, i, = 1.2mas/ano e us = 0.6 mas/ano, paralaxe, w = 2.53 mas e raio limite, Ry,
= 1062 4+ 57”. Com esses dados, usando o método de descontaminagao astrométrica, foi
gerada uma lista de membros para o aglomerado e a partir dessa lista foi feito o ajuste de
iscronas determinando o avermelhamento E(B-V) = 0.03%0523 médulo de distancia (m -
M), = 7.9510-25 (38173¢ pc), idade log[t/ano] = 6.90 £ 0.05 (8 £ 1 Manos) e a metalicidade
[Fe/H] = 0.0152 £ 0.01 do aglomerado. Contudo o agrupamento de estrelas brilhantes, que

caracteriza esse aglomerado, apresentaram probabilidade de pertinéncia baixa.

NGC 1981 é um aglomerado jovem (8 Manos) que estd na fase livre de gés e
apresenta caracteristicas da fase de dissociacao. A grande dispersao de suas estrelas no
espago astrométrico e nas coordenadas do céu e a baixa quantidade de estrelas membros
sao evidéncias disso. Além desses fatores, NGC 1981 esta contaminado ao Sul de seu

centro por NGC 1977, o que dificulta a sua caracterizaciao e determinacao dos parametros
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astrofisicos. Utilizando varios métodos para descontaminar a amostra, nés notamos que
a melhor estratégia para caracterizar NGC 1981 ¢ descontaminando, primeiro, a regiao
dos membros do aglomerado NGC 1977. Para isso, foram determinados suas coordenadas
centrais, RA = 83.85° ¢ DEC = -4.81°, movimentos préprios, i, = 1.4mas/ano e us =
-0.75mas/ano, sua paralaxe, w = 2.56 mas e seu tamanho, Ry, = 1000 £ 57”7, além da
lista de membros a partir do método de descontaminacao astrométrica. Fizemos também
o ajuste de isécrona determinando para NGC 1977 E(B-V) = 0.071003, (m - M), = 8.1+3
(417 & 54 pc), log[t/ano] = 6.60 £ 0.10 (4 + 1 Manos) e [Fe/H] = 0.01521503.

Entretanto, essa andlise sozinha ainda nao foi suficiente e um estudo das velocidades
radiais de NGC 1981 se mostrou indispensavel. Com os espectros obtidos no CASLEO e no
OPD calculamos a velocidade radial média de NGC 1981 obtendo Vi uq = 41.6 +8.3kms™ 1.
Contudo, também notamos uma grande dispersao nos valores, assim como acontece no
espago astrométrico, para as estrelas brilhantes. Cinco dessas estrelas estao presentes na
amostra do aglomerado do método de descontaminacgao astrométrica, porém apenas uma
delas recebe probabilidade de pertinéncia razodvel (39%), enquanto as demais recebem
probabilidades baixas de pertinéncia (< 15%). Foi feito entdo um novo ajuste de isdcrona,
considerando que dois desses objetos, que possuem velocidades radiais consistentes com a
média calculada, fossem membros de NGC 1981 o determinou uma mudancga apenas no

+0.03

avermelhamento, para E(B-V) = 0.0575 5, o que nos indica que os demais pardmetros ja

estavam bem determinados.

Foram determinados valores de velocidades radiais muito distintos entre os espectros
do CASLEO e OPD para estrelas que aparentemente nao deveriam apresentar uma variagao
grande. Isso pode estar relacionado com a diferenga entre a razao S/N entre eles ou pelo
fato dos espectros obtidos no OPD possuirem apenas uma linha fotosférica para ajuste,

faltando dados para se ter uma estatistica mais significativas.

A Nebulosa de Orion é uma regiao de intensa formagao estelar que apresenta
aglomerados em fases evolutivas diferentes. A confirmacdo de que NGC 1981 é de fato
mais velho do que NGC 1977, que ainda estd embebido na nuvem de formacao, sugere uma
sequéncia continua de evolugao na regiao. Como os dois aglomerados foram gerados da
mesma nuvem progenitora espera-se a similaridade entre os seus parametros astrofisicos,
como de fato acontece. O entendimento da formacao estelar que ocorre nessa regiao é

importante para entender o histérico da formacéo estelar da Nebulosa de Orion.
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