
TESE DE DOUTORADO

ANÁLISE ESPECTROSCÓPICA DE ESTRELAS OB NA NEBULOSA DE CARINA

WILTON SANTOS

RIO DE JANEIRO
2024





Ministério da Ciência, Tecnologia, Inovações e Comunicações

Observatório Nacional

Programa de Pós-Graduação

Tese de Doutorado

ANÁLISE ESPECTROSCÓPICA DE ESTRELAS OB NA NEBULOSA DE CARINA

por

Wilton Santos

Tese submetida ao Corpo Docente do
Programa de Pós-graduação em Astronomia
do Observatório Nacional, como parte dos
requisitos necessários para a obtenção do Grau
de Doutor em Astronomia.

Orientador: Dra. Simone Daflon

Rio de Janeiro, RJ – Brasil
Fevereiro de 2024



S837 Santos, Wilton
Análise Espectroscópica de Estrelas OB na Nebulosa de

Carina [Rio de Janeiro] 2024.
xviii, 142 p. 29,7 cm: graf. il. tab.

Tese (doutorado) - Observatório Nacional - Rio de Janeiro,
2024.

1. Abundâncias Químicas. 2. Aglomerados Aberto. 3.
Nebulosa de Carina. 4. Gradiente de Abunância. I.
Observatório Nacional. II. Título.

CDU 000.000.000



“ANÁLISE ESPECTROSCÓPICA DE ESTRELAS OB NA NEBULOSA DE CARINA”

WILTON SANTOS

TESE SUBMETIDA AO CORPO DOCENTE DO PROGRAMA DE PÓS-
GRADUAÇÃO EM ASTRONOMIA DO OBSERVATÓRIO NACIONAL COMO PARTE
DOS REQUISITOS NECESSÁRIOS PARA A OBTENÇÃO DO GRAU DE DOUTOR
EM ASTRONOMIA.

Aprovada por:

Dra. Simone Daflon – Observatório Nacional
(Orientador)

Dra. Katia Cunha – ON

Dr. Leonardo Almeida – UFRN

Dr. Francisco Maia – UFRJ

Dr. Wagner Corradi – LNA

RIO DE JANEIRO, RJ – BRASIL
29 DE FEVEREIRO DE 2024





À meu Pai, Natanael Santos, por
sempre dizer meu filho vai ser

“Dotô”, ele mal sabia que tipo de
Doutor eu escolheria ser.

v



vi



Agradecimentos

Com o fim desse doutorado tenho mais um ciclo que se encerra. Uma conquista pessoal
almejada desde os tempos de graduação, que vejo agora se concretizar. Embora pareça ser
um percurso longo, é inevitável o sentimento de "não vai dar tempo!". E chegar até aqui,
é fruto de muito trabalho, estudo, dedicação, mas felizmente, tive ao meu lado pessoas
que me deram o apoio que eu necessitava. Além de ser um período intenso, de prazos e
autocobranças, vivi como todo brasileiro o delicado período pandêmico e político de nosso
país. Então, a todos que foram suporte e apoio, gostaria de agradecer:

• À minha querida orientadora, Dra. Simone Daflon, pela paciência, tantas vezes
exigida, e pelo grande suporte e incentivo academico e psicológico. Estar sob sua
orientação por todos esses anos contribuiu muito para meu crescimento possoal e
acadêmico. Os ensinamentos adquiridos ao longo desse tempo, foram de fundamen-
tal importância na minha vida.

• Ao Observatório Nacional, por oferecer a infraestrutura necessária para minha for-
mação e realização deste trabalho.

• À Coordenação de Aperfeiçoamento de Pessoal de Nível Superior - CAPES, que
financiou este trabalho.

• À Fundação de Amparo à Pesquisa do Estado do Rio de Janeiro - FAPERJ, que
financiou este trabalho.

A todos não mencionados diretamente, mas que foram importantes nessa etapa e na
minha vida, obrigado.

vii



viii



Wilton Santos

ANÁLISE ESPECTROSCÓPICA DE ESTRELAS OB NA NEBULOSA DE CARINA

RESUMO

Aglomerados abertos ricos em gás e poeira constituem um excelente cenário para a
formação estelar. A formação de estrelas de alta massa, no entanto, requer um ambiente
com condições específicas, associado com a presença de nuvens moleculares gigantes. Es-
trelas de alta massa com tipos espectrais O e B são objetos luminosos e jovens, sendo
facilmente observados e localizados em regiões próximas ao seu local de nascimento, per-
mitindo o mapeamento de abundâncias químicas das atuais regiões de formação estelar
da Galáxia. Descrevemos os procedimentos e resultados de uma análise espectroscópica
detalhada para uma amostra de estrelas OB localizadas em 8 aglomerados abertos na
Nebulosa de Carina, com base em espectros de alta resolução obtidos com o espectrógrafo
FLAMES/GIRAFFE acoplado ao telescópio UT2 VLT de 8 m, do Levantamento Espec-
troscópico Público Gaia-ESO. Nosso estudo começa com a análise de adesão de membros
com base em dados astrométricos e fotométricos da Missão Gaia, além de velocidades
radiais medidas a partir dos espectros observados. Obtivemos a velocidade de rotação
projetada V sin i para uma amostra de 330 estrelas OB, prováveis membros dos aglome-
rados abertos Trumpler 14, Trumpler 15, Trumpler 16E e 16W, Collinder 228, Collinder
232, Bochum 11 e NGC 3293, com base nas larguras de duas linhas de He i. A distribuição
de V sin i para a amostra completa apresenta um valor médio de 159˘91km s´1, enquanto
a média de cada aglomerado varia entre 126˘77 km s´1, para Collinder 228, e 180˘84
km s´1, para NGC 3293. A distribuição de V sin i para as estrelas com tipos espec-
trais entre B0 e B3 tem uma caracterísitca bimodal. Finalmente, utilizamos uma rotina
semi-automática baseada em modelos atmosféricos fora do equilíbrio termodinâmico local
(não-ETL) e espectros sintéticos para realizar uma análise autoconsistente e determinar
os parâmetros atmosféricos (temperatura efetiva, gravidade superficial, velocidade de ro-
tação projetada, microturbulência e macroturbulência) e abundâncias de silício, oxigênio,
carbono e nitrogênio para uma subamostra de 65 estrelas com V sin i< „ 100 km s´1,
pertencentes a aglomerados na Nebulosa de Carina. As estrelas em nossa amostra estão
principalmente na sequência principal, com temperaturas efetivas entre 14 000 e 33 000 K
e logaritmo da gravidade superficial entre 3.00 e 4.50. As abundâncias médias de C, N
e O são consistentes com o valor solar, enquanto as abundâncias de Si são ligeiramente
sub-solares. Nossos resultados sugerem que a Nebulosa de Carina é químicamente homo-
gênea dentro de „ 0.10 dex e suas abundâncias médias de O e Si são consistentes com
sua posição radial no disco Galáctico.
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Wilton Santos

SPECTROSCOPIC ANALYSIS OF OB STARS IN THE CARINA NEBULA

ABSTRACT

Open clusters, rich in gas and dust, are excellent environment for star formation.
The formation of massive stars, however, requires specific conditions, associated with
the giant molecular clouds. Massive stars of spectral types O and B are luminous and
young objects, being easily observed and located close to their place of birth, allowing
the mapping of the present-day abundances of the Galaxy. We describe the procedures
and results of a detailed spectroscopic analysis for a sample of OB stars located in 8
open clusters in the Carina Nebula, based on high-resolution spectra obtained with the
FLAMES/GIRAFFE spectrograph coupled to the UT2 VLT 8 m telescope of the Gaia-
ESO Public Spectroscopic Survey. Our study begins with membership analysis based
on astrometric and photometric data from the Gaia Mission, as well as radial velocities
measured from observed spectra. We obtained the projected rotation velocity V sin i for
a sample of 330 OB stars, probable members of the open clusters Trumpler 14, Trumpler
15, Trumpler 16E and 16W, Collinder 228, Collinder 232, Bochum 11 and NGC 3293,
based on the widths of two lines of He i. The V sin i distribution for the full sample
presents an average value of 159˘91km s´1, while the average for individual cluster varies
between 126˘77 km s´1, for Collinder 228 and 180˘84 kms, for NGC 3293. The V sin i

distribution for a subsample of B0 - B3 is bimodal. Finally, we use a semi-automatic
routine based on non-NLTE model atmospheres and synthetic spectra to perform a self-
consistent analysis and determine the atmospheric parameters (effective temperature,
surface gravity, projected rotational velocity , microturbulence and macroturbulence) and
abundances of silicon, oxygen, carbon and nitrogen for a subsample of 65 stars with
V sin i< „ 100 km s´1. The stars in our sample are mainly on the main sequence, with
effective temperatures between 14,000 and 33,000 K and logarithm of surface gravity
between 3.00 and 4.50. The average abundances of C, N, and O are consistent with
the solar value, while being slightly subsolar for Si. Our results suggest that the Carina
Nebula is chemically homogeneous to within „ 0.10 dex and the average abundances of
O and Si are consistent with its radial position in the Galactic disk.
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Capítulo 1

Introdução e Motivação

Neste capítulo, apresentamos as jovens estrelas B como ótimas traçadoras da compo-
sição química atual da nossa Galáxia, assim como um excelente laboratório para o estudo
da rotação estelar. Também descrevemos a Nebulosa de Carina, onde se encontram os
aglomerados abertos estudados nesta tese.

1.1 Abundâncias de estrelas OB

Várias evidências observacionais sugerem que nossa Galáxia, a Via Láctea, é uma ga-
láxia espiral composta por três componentes principais: o Bojo, região central da Galáxia;
o disco, que está localizado no plano Galáctico e se estende desde o término do Bojo até
as partes mais externas da Galáxia; e o Halo, uma compenente esferoidal que permeia
toda a parte externa da Galáxia (Figura 1.1). O Halo e o Bojo apresentam as estrelas
mais velhas de nossa Galáxia, enquanto o disco, rico em poeira e gás, é uma região de
constante formação estelar e que contém as estrelas mais jovens da Galáxia. Dependendo
da escala de altura e de características químicas e cinemáticas, o disco se divide em disco
Fino e disco Espesso.

Modelos de formação e evolução química da Galáxia por Cescutti et al. (2007); Chiap-
pini et al. (2001) propoem que a Via Láctea foi formada de dentro para fora, e a formação
do Bojo e Halo ocorreu em processo diferente do que o que resultou no disco Galáctico. As
regiões mais internas da Galáxia provavelmente se formaram mais rápido que as regiões
mais externas. Desta maneira, esses modelos de formação da Galáxia consideram dois
episódios principais de acreção para a formação da Galáxia, sendo o primeiro evento em
uma escala de tempo curta de 0,8 Gyr formando o Halo e o Bojo, e o segundo, que se deu
por um tempo mais longo de „7 Gyr, responsável por formar o disco fino, sendo essa a
explicação mais provável para a formação da Via Láctea

Neste sentido, compreender o padrão de abundâncias químicas das estrelas que formam
as componentes da Galáxia é crucial para impor vínculos observacionais ao modelos de
evolução química da Galáxia. Ao analisarmos estrelas jovens, acessamos as assinaturas

1



2 CAPÍTULO 1. INTRODUÇÃO E MOTIVAÇÃO

Figura 1.1: Figura resperentativa das componentes da Via Láctea, Bojo, disco e Halo,
vista de cima (Figura esquerda) e vista de perfil (Figura direita). fonte: ESA.

químicas recentes do meio a partir do qual essas estrelas foram formadas. As estrelas
de tipos espectrais O e B da sequência principal estão entre os objetos mais jovens da
nossa Galáxia, com idades inferiores a 100 milhões de anos (Ekström et al., 2012). As
estrelas OB estão distribuídas ao longo do plano da Galáxia, onde está situado o disco
fino Galáctico, que apresenta maior concentração de gás neutro ou ionizado, como regiões
H ii, poeira e estrelas jovens de alta e baixa massa.

As estrelas OB se formam em associações OB, que são regiões compostas por grandes
nuvens moleculares, poeira, regiões H ii, onde a formação estelar pode estar ainda ocor-
rendo. As associações OB podem apresentar um ou vários aglomerados abertos. Devido
à sua curta vida, as estrelas OB ainda se encontram próximas do lugar onde se formaram
e não foram dispersadas para longe do plano Galáctico como efeito de algum tipo de
evento energético (Ekström et al., 2012; Nieva and Przybilla, 2012). No caso de estrelas
da sequência principal, é provável que esses objetos não tenham passado por eventos de
mistura significativa, preservando, portanto, suas abundâncias químicas originais. Por
suas características, as estrelas OB são excelentes laboratórios para o estudo da distribui-
ção da composição química atual da Via Láctea, especialmente por estarem distribuídas
ao longo do disco galático, visando compreender possíveis correlações com os ambientes
nos quais essas estrelas se formaram.

A análise de abundâncias químicas de uma estrela refere-se à determinação da quan-
tidade relativa de um elemento químico na sua atmosfera. Por convenção, em astrofísica,
as abundâncias são normalizadas em função do elemento mais comum no universo, o
Hidrogênio. A composição química de uma estrela na sequência principal reflete a com-
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posição química da nuvem protoestelar que a formou, uma vez que a estrela ainda não
passou por processos de nucleossíntese mais avançados que possam modificar seu padrão
de abundâncias.

Para realização da análise de abundâncias químicas de uma estrela, é necessario utili-
zação de espectros, de preferência de alta resolução. Através da presença e da intensidade
de linhas de absorção nos espectros estelares, é possível determinar seus parâmetros fí-
sicos, como temperatura e pressão, e as suas abundâncias químicas, usando ferramentas
poderosas como a síntese espectral.

Por sua localização no disco Galáctico, as estrelas B podem ser usadas como traça-
doras da composição química local, assim como no contexto mais geral do disco. Por
exemplo, Nieva and Przybilla (2012) realizaram a análise de 29 estrelas de tipo espectral
B da sequência principal com massas entre „ 8 a 18 Md, com o intuito de obter vínculos
observacionais da composição química da vizinhança solar. Seus resultados indicam que
as estrelas B jovens, que ainda não passaram por fases avançadas de evolução, são boas
indicadoras do padrão atual de abundância cósmica, uma vez que esses objetos preser-
vam as assinaturas químicas do ambiente do qual as estelas foram formadas. Nieva and
Przybilla (2012) mostraram que as abundâncias das estrelas B na vizinhança solar são
consistentes com os valores obtidos para o Sol.

Em uma escala mais ampla, Daflon and Cunha (2004) estudaram estrelas B de 25
aglomerados abertos, associações OB e regiões H ii cobrindo uma região do disco galático
entre 4.7 e 13.2 kpc do centro da Galáxia. A amostra contou com 69 estrelas jovens
da sequência principal que foram analisadas assumindo formalismo fora do equilíbrio
termodinâmico local (não-ETL) para a formação do espectro estelar. A análise resultou
em um conjunto homogêneo de parâmetros estelares e abundâncias de C, N, O e Si,
permitindo investigar a distribuição das abundâncias no disco da Galáxia, caracterizada
por gradientes radiais negativos. A análise dos gradientes radiais de abundâncias foi
estendida na direção do disco externo da Galáxia por Bragança et al. (2019), com uma
amostra formada por 31 estrelas OB da sequência principal distribuídas desde a vizinhança
solar, com distância ao centro da Galáxia igual a 8.4 kpc, até a região do braço de Perseus,
a 15.6 kpc do centro Galáctico. Eles realizaram uma análise inteiramente em não-ETL e
obtiveram gradientes radiais de abundâncias iguais a ´0.09 ˘ 0.01 dex/kpc para o silício
e ´0.07˘ 0.01 dex/kpc para o oxigênio. As distâncias usadas nessa análise foram obtidas
por Bailer-Jones et al. (2018) através de dados do satélite Gaia (Gaia Collaboration et al.,
2018).

1.2 Rotação estelar

A rotação estelar desempenha um papel crucial na evolução das estrelas, especialmente
em estrelas de tipo espectral B, onde a alta velocidade de rotação pode ter um impacto
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significativo em sua estrutura interna e em seu processo de evolução. A importância da
rotação estelar nos modelos de evolução estelar é inegável, sendo o parâmetro utilizado
para se referir a essa grandeza conhecido com V sin i (velocidade rotacional projetada na
linha de visada).

A velocidade rotacional projetada, geralmente expressa em quilômetros por segundo
(km s´1), reflete a rotação da estrela projetada na linha de visada, que forma um ângulo
i com o eixo de rotação. Esse parâmetro está associado a um alargamento característico
observado nas linhas espectrais de absorção, resultante da contribuição do espectro emi-
tido por diferentes regiões na superfície da estrela que se aproximam ou se afastam do
observador devido à rotação. Tipicamente, estrelas de alta massa como as estrelas OB
apresentam velocidades de rotação mais altas, com o V sin i médio típico em torno de
„150 km/s (Abt et al., 2002; Daflon et al., 2007; Hanes et al., 2018; Huang and Gies,
2006b; Wolff et al., 2007). Por outro lado, estrelas de baixa massa tendem a apresentar,
em média, valores de V sin i menores do que 10 km s´1 para estrelas do tipo G.

Um tema ainda em aberto na literatura atual é a diferença observada entre as dis-
tribuições de V sin i de estrelas B do campo e de aglomerados, de modo que as estrelas
B de aglomerados tendem a apresentar, em média, velocidades rotacionais mais elevadas
quando comparadas com as estrelas B do campo. Uma possível explicação para este re-
sultado observacional é que a rotação estelar estaria diretamente ligada à densidade do
ambiente onde foram geradas as estrelas (Wolff et al., 1982, 2007). Em contraste, uma se-
gunda teoria proposta por Huang and Gies (2006b); Huang and Gies (2008) sugere que as
estrelas de aglomerados abertos são, em média, mais jovens do que as estrelas de campo.
Como resultado, essas estrelas não tiveram tempo suficiente para passar por processos
evolutivos, que diminuiriam sua rotação ao longo do tempo. Essa relação pode ser melhor
compreendida através de modelos de evolução estelar que preveem que as estrelas podem
perder momento angular durante sua evolução, de modo que estrelas B, por serem muito
jovens, ainda não passaram por fases evolutivas mais avançadas.

Resultados observacionais de Bragança et al. (2012); Dufton et al. (2013); Garmany
et al. (2015); Wolff et al. (1982, 2007) permitem discutir sobre evidências observacio-
nais de que a distribuição de V sin i em estrelas de tipo espectral B0 a B3 seja bimodal.
Neste sentido, Dufton et al. (2013) realizaram análise espectroscópica para 334 estrelas de
tipo espectral O9.5 a B3, situadas na região de 30 Dor. As distribuições de V sin i para
esta amostra podem ser observadas nos painéis da Figura 1.2, que mostram caracterís-
tica bimodal, principalmente para as estrelas B0 a B3 (painel central). As distribuições
apresentam picos em duas regiões, V sin i„ 0-40km s´1 e V sin i„ 160-200km s´1, com
características semelhantes às distribuições bimodias encontradas para estrelas do tipo B
tardio e do tipo A inicial de Wolff et al. (1982). Garmany et al. (2015) também encontram
evidências de bimodalidade em sua análise de V sin i para uma amostra de 136 estrelas de
tipo espectral B, sem um critério aparente de seleção a não ser o tipo espectral. Depois,
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eles separaram as estrelas da amostra em três grupos: estrelas pertencentes a aglomerados
abertos, a associações OB e estrelas do campo, e obtiveram as distribuições apresentadas
na Figura 1.3. Eles obtiveram uma distribuição bimodal Maxwelliana de V sin i para es-
trelas de campo para dois conjuntos de estrelas, N=106 e N=317, obtendo picos duplos
para regiões de mais baixo V sin i =26km s´1 e 26km s´1 para regiões de mais alto V sin i

=114km s´1 e 116km s´1, respectivamente. Já para diferentes regiões como aglomera-
dos abertos, associações OB e estrelas do campo, painel a direita, a distribuição bimodal
Maxwellian de V sin i para estrelas com classe de luminosidade IV e V foi fixada em 23km
s´1 e 116km s´1. Suas distribuições demonstram consistência com estudos anteriores de
estrelas de tipo B, apresentando uma grande concentração de rotadores lentos no Campo
e grandes frações de rotadores rápidos em aglomerados.

Huang and Gies (2006b) analisaram espectroscopicamente um número expressivo de
estrelas B, resultando em um catálogo de velocidades de rotação projetadas para 496 es-
trelas OB pertencentes a aglomerados abertos, com um faixa de idade entre 6 e 73 milhões
de anos. Através da Figura 1.4 os autores analisaram o V sin i médio dos aglomerados
em função de suas idades, separados por grupos de alta massa (painel superior) e baixa
massa (painel inferior). As linhas tracejadas correspondem a modelos evolutivos de Mey-
net and Maeder (2000). Os autores sugeram que há um correlação entre as idades e o
V sin i previsto por modelos téoricos e destacam a concentração de rotatores mais rápidos
em aglomerados como logaritmo da idade entre 7.0 < log(Age) < 7.15. Huang and Gies
(2008) analisaram 106 estrelas B do campo, que foram combinadas com amostras ante-
riores de estrelas B em aglomerados. Eles concluiram que uma concentração maior de
estrelas mais velhas no campo em comparação com estrelas mais jovens em aglomerados
seria uma explicação para o fato de que as estrelas de campo tendem a apresentar rotação
mais lenta.

1.3 A Nebulosa de Carina

A associação Car OB1 é uma grande região de formação estelar muito ativa, localizada
na direção do braço espiral Carina-Sagitário, com uma população estelar subdividida
em vários aglomerados abertos (Lim et al., 2019), dentre eles, Trumpler 14, Trumpler
15, Trumpler 16, Collinder 228, Collinder 232, Bochum 11 e NGC 3293. A Tabela 1.1
apresenta as idades, paralaxes e metalicidades desses aglomerados. O aglomerado NGC
3293 é um aglomerado mais velho deste grupo e está localizado ao norte, enquanto que
os aglomerados mais jovens Trumpler 14, Trumpler 15, Trumpler 16 e Collinder 228 estão
localizados espacialmente próximos entre si, ao Sul da região, como mostra a Figura 1.5).
Este cenário sugere que um processo de formação estelar sequencial pode ter acontecido
na região. A Nebulosa de Carina é conhecida como uma das regiões de formação estelar
mais intensa na Galáxia, sendo comparada a regiões de formação estelar extrema como,
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Figura 1.2: Distribuição bimodal da velocidade rotacional projetada para estrelas de tipo
espectral 09.5 a B3 da região de 30 Dor. Fonte: Dufton et al. (2013).

por exemplo, a região de 30 Dor na Grande Nuvem de Magalhães - LMC (Smith et al.,
2010). A Nebulosa de Carina possui uma população estimada em cerca de 65 estrelas de
tipo espectral O, notavelmente o tipo espectral associado às estrelas de maiores massas e
mais altas temperaturas (Rebolledo et al., 2020).

A Nebulosa de Carina e seus aglomerados associados representam uma região bastante
interessante e complexa, gerando diversas análises ao longo dos anos, produzindo um
grande número de estudos fotométricos, como Cudworth and Martin (1993); Feinstein
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Figura 1.3: A distribuição de V sin ipara estrelas do campo (painéis à esquerda), e de
aglomerados abertos e associações (painéis à direita). As linhas cheias em preto repre-
sentam distribuições bimodais de V sin i para estrelas de campo, aglomerados abertos e
associações OB. Fonte: Garmany et al. (2015).

et al. (1973); Hur et al. (2012); Massey and Johnson (1993), que apresentam distâncias
fotométricas variando entre 2.0 e 4.0 kpc para os aglomerados da região. Devido ao
fato que Carina está localizada na direção tangencial ao braço espiral de Sagitário, os
jovens aglomerados abertos na Nebulosa de Carina, especialmente Trumpler 14 e 16,
parecem estar localizados a mesma distância (Hur et al., 2012). Hoje, graças às recentes
observações do satélite Gaia (Brown et al., 2021; Gaia Collaboration, 2020), estimativas
mais precisas de distâncias foram obtidas por diferentes autores (Cantat-Gaudin et al.,
2018; Lim et al., 2019; Zucker et al., 2020), indicando que Trumpler 14 e Trumpler 16
estão em distâncias semelhantes em torno de 2350˘50 pc, concordando com os resultados
de Smith et al. (2010). Uma importante análise realizada por Shull et al. (2021) com
os recentes resultados do Gaia EDR3 para 69 estrelas massivas na Nebulosa de Carina
obtiveram uma distância comum para os aglomerados abertos da região, igual a 2.35˘0.08
kpc. Göppl and Preibisch (2022) estudaram a região com base em uma amostra de
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Figura 1.4: Correlação entre o V sin i médio e idade para estrelas OB em aglomerados
abertos, separados por grupos de alta massa (painel superior) e baixa massa (painel
inferior). Fonte:Huang and Gies (2006b).
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Tabela 1.1: Características dos aglomerados abertos estudados
Aglomerados log t Paralaxe [Fe/H]

(Anos) (mas)
Trumpler 14 a 6.726 ˘ 0.006 0.384 ˘ 0.034 0.188 ˘ 0.071
Trumpler 15a 6.814 ˘ 0.068 0.396 ˘ 0.038 ´0.124 ˘ 0.137
Trumpler 16E/Wa 6.678 ˘ 0.053 0.390 ˘ 0.035 0.348 ˘ 0.163
Collinder 228b 6.301 ˘ 0.032
Collinder 232b 6.874
Bochum 11a 6.721 ˘ 0.101 0.384 ˘ 0.043 0.206 ˘ 0.249
NGC 3293a 7.139 ˘ 0.016 0.375 ˘ 0.047 0.028 ˘ 0.044

a: Dias et al. (2021), b: Loktin and Popova (2017)

237 estrelas B dos aglomerados Trumpler 14, Trumpler 15, Trumpler 16, Collinder 228,
Collinder 232, Bochum 11 e NGC 3293, além das 69 estrelas analisadas por Shull et al.
(2021). Seus resultados corroboram os resultados prévios de Maíz Apellániz et al. (2022,
2020); Shull et al. (2021); Smith et al. (2010) obtendo uma distância em comum de
2.36˘0.05 kpc para a amostra total de estrelas OB, com uma diferença de apenas 2%
de distância entre NGC3293 e os demais aglomerados. Desse modo, de acordo com os
resultados obtidos por Maíz Apellániz et al. (2022, 2020); Shull et al. (2021); Smith et al.
(2010) e Göppl and Preibisch (2022), a controvérsia sobre a distância dos aglomerados
estelares na região central da Nebulosa de Carina parece estar finalmente resolvida.

Além disso, Carina tem sido alvo de diversos estudos espectroscópicos de estrelas frias,
como em Damiani et al. (2017). Com base em dados de raios X, Damiani et al. (2017) in-
vestigaram novos possíveis candidatos a membros de baixa massa em Carina, obscurecidos
pela nebulosidade escura. O avermelhamento não uniforme em Carina é notável, devido à
presença de faixas de poeira significativas em toda a Nebulosa: a região interna apresenta
uma proporção maior E(V ´I)/E(B´V ), em comparação com a periferia (Maíz Apellániz
et al., 2020). Entretanto, notou-se que objetos de maior massa, como as estrelas de tipo
espectral OB analisados nesse trabalho, não apresentam um obscurecimento proeminente
(Berlanas et al., 2023). O catálogo Villafranca (Maíz Apellániz et al., 2022, 2020) apresen-
tou um censo de estrelas OB em aglomerados estelares Galácticos, incluindo Carina, que
foi dividido em três aglomerados principais, Trumpler 14, Trumpler 15 e a parte ocidental
de Trumpler 16 (chamada Trumpler 16W), enquanto Trumpler 16E (a parte oriental do
Trumpler 16), Collinder 228, Collinder 232 e Bochum 11 não são aglomerados claramente
definidos, embora façam parte da associação Car OB1. O aglomerado aberto NGC 3293,
mais distante da região central, provavelmente faz parte do mesmo complexo (Berlanas
et al., 2023) e Göppl and Preibisch (2022).

Diversos estudos espectroscópicos analisaram parâmetros físicos de estrelas na Nebu-
losa de Carina, incluindo velocidade rotacional projetada na linha de visada, ou V sin i.
Estimativas de parâmetros estelares e velocidades rotacionais baseadas em análise espec-
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Figura 1.5: Aglomerados abertos na Nebulosa de Carina. A região central abriga os
aglomerados Trumpler 14, Trumplr 15, Trumpler 16, Collinder 228, Collinder 232, Bochum
11, enquanto NGC 3293 está localizado na parte superior direita do gráfico. Fonte: Göppl
and Preibisch (2022).

troscópica estão disponíveis na literatura para estrelas em Trumpler 14 e Trumpler 16
(Hanes et al., 2018), Trumpler 16 e NGC 3293 (Huang and Gies, 2006a,b). NGC 3293
faz parte da amostra estudada por Wolff et al. (2007) para investigar a relação entre
rotação estelar e a densidade do ambiente onde se formaram. Recentemente, Berlanas
et al. (2023) obtiveram velocidades de rotação para uma amostra de quase 300 estrelas
em Carina, com base na transformada de Fourier. O estudo da rotação em estrelas do
tipo inicial é fundamental para entender sua evolução e formação, visto que a distribui-
ção das velocidades de rotação em função dos tipos espectrais atinge seu máximo nas
estrelas B iniciais (Stauffer and Hartmann, 1986). Além disso, modelos de evolução es-
telar incluindo rotação mostram que este parâmetro pode alterar a duração da sequência
principal e induzir processos de mistura (Evans et al., 2005).

Recentemente, resultados de análises de metalicidades foram obtidos para os aglome-
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rados de Carina, baseados na análise clássica de aglomerados por meio de diagramas cor ˆ

magnitude (CMD), com a utilização de ajuste de isócronas, sugerindo que a metalicidade
dos aglomerados pode variar de ´0,124 (Trumpler 15) a 0,348 (Trumpler 16) (Dias et al.,
2021). Esses resultados sugerem que a distribuição de metalicidade através da Nebulosa
de Carina pode não ser homogênea. Por isso, uma análise detalhada de abundâncias quí-
micas, baseada em espectroscopia de alta resolução, pode contribuir para esclarecer como
é a distribuição de abundâncias desta região. No entanto, análises espectroscópicas de
estrelas da Nebulosa de Carina são escassas na literatura, exceto para o aglomerado NGC
3293, para os quais foram realizados diferentes estudos como, por exemplo, Hunter et al.
(2009),Morel et al. (2022) e Proffitt et al. (2024).

Nesse sentido, a Colaboração Gaia-ESO Survey (GES, descrita na Sec.2.1), realizou
um levantamento espectroscópico de alta resolução como o objetivo de caracterizar a
cinemática e abundâncias químicas de estrelas alvos da missão Gaia, assim como „100
aglomerados abertos de diversas idades e massas (Gilmore et al., 2012, 2022; Randich et al.,
2013, 2022). Dentre os aglomerados abertos observados, encontram-se os aglomerados da
Nebulosa de Carina e sua população de estrelas OB, que serão estudadas neste trabalho.

1.4 Motivação

No contexto da análise de espectros de estrelas B, este trabalho tem por objetivo obter
as distribuições de rotação e de abundâncias químicas dos aglomerados abertos na Ne-
bulosa de Carina: Trumpler 14, Trumpler 15, Trumpler 16, Collinder 228, Collinder 232,
Bochum 11 e NGC 3293. Para atingir nosso objetivo, pretendemos realizar uma análise
completa da população de estrelas massivas na região de Carina com os seguintes passos:
estudo de adesão de membros utilizando dados de movimentos próprios e distâncias do
satélite Gaia; estimativa das velocidades rotacionais das estrelas; determinação dos pa-
râmetros atmosféricos e abundânicas químicas através de síntese espectral em não-ETL.
Com base nos resultados de abundâncias, pretendemos verificar se possíveis inomogenei-
dades químicas podem estar relacionadas com o cenário de formação estelar sequencial
na região de Carina. Também pretendemos investigar a correlação das abundâncias de
Carina com os gradientes radiais de abundâncias da Galáxia.

A análise apresentada nos capítulos 3 e 4 desta tese compoem o artigo “Gaia-ESO
Survey: Analysis of early-type stars in the Carina Nebula - I. Projected Rotational Ve-
locities´´, Santos et al, que, seguindo a política de publicação da colaboração Gaia-ESO
Survey, deve passar por uma revisão interna antes de ser submetido para publicação em
revista indexada. A análise apresentada nos capítulos 5 e 6 desta tese compoem o ar-
tigo “Gaia-ESO Survey: Analysis of early-type stars in the Carina Nebula - II. Stellar
parameters and abundances´´, Santos et al, em preparação. Todos os resultados obtidos
fazem parte do catálogo do Data Release 6 do Gaia-ESO Survey (Blomme et al., 2022;
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Hourihane et al., 2023) e contribuem para o legado do Gaia-ESO Survey (Gilmore et al.,
2022; Randich et al., 2022).



Capítulo 2

Gaia-ESO Survey e Dados
Observacionais

Neste capitulo, descreverei as observações e os dados espectroscópicos do Gaia-ESO
Survey (GES), a principal fonte dos dados observacionais utilizados nessa pesquisa.

2.1 O levantamento Gaia-ESO Survey (GES)

O Projeto Gaia-ESO Public Spectroscopic Survey (GES) é uma iniciativa ambiciosa,
coordenada pelos Co-PIs G. Gilmore e S. Randich, que tem por objetivo observar espec-
troscopicamente mais de 100.000 estrelas, a fim de obter informações sobre parâmetros
astrofísicos e cinemáticos e suas abundâncias químicas. O mapeamento completo inclui
grandes amostras representativas das diferentes populações estelares da Galáxia, bem
como 60 aglomerados abertos claramente definidos. Inicialmente, o seu objetivo era for-
necer parâmetros estelares e abundâncias químicas consistentes, utilizando estrelas de
referência e aglomerados estelares para calibrar os alvos, abrangendo uma ampla gama
de elementos químicos e idades estelares (Gilmore et al., 2012, 2022; Randich et al., 2013,
2022).

O GES teve êxito ao fornecer um valioso conjunto de dados, que constitui não apenas
um legado em si, mas também contribui de forma significativa para a homogeneização
de pesquisas estelares já estabelecidas e futuras. Os dados do GES complementam os
parâmetros fotométricos e cinemáticos do satélite astrométrico Gaia.

2.1.1 Objetivo do GES

Um dos fatores mais significativos que levou à implementação do GES é a necessidade
de compreender a formação e evolução de nossa Galáxia, considerando suas diversas com-
ponentes, como o Bojo, o Halo, o disco Fino e o disco Espesso. O levantamento GES,
que envolve a análise espectroscópica de aproximadamente 105 estrelas, desempenha um

13
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papel crucial na abordagem dessas questões e na obtenção de uma compreensão mais
profunda dos fenômenos envolvidos. Utilizando um grande telescópio no Hemisfério Sul
(VLT UT2), o GES examina todos os principais componentes da Galáxia, desde regiões
de formação estelar até estrelas antigas do Halo.

A compreensão da formação e evolução das galáxias é um desafio significativo no
contexto da teoria ΛCDM (Kormendy et al., 2010; Peebles et al., 2011). Simulações
de agregação de matéria escura sugerem que as galáxias crescem por meio de fusões e
processo de acresção (Gilmore et al., 2022). No entanto, os modelos teóricos de formação
de galáxias dependem em grande parte de modelos fenomenológicos e de uma compreensão
mais precisa da evolução e formação estelar, o que requer calibração com casos de teste
bem estudados.

Nos últimos 15 anos, diversas pesquisas espectroscópicas estelares baseadas em obser-
vações a partir da Terra têm sido conduzidas com o objetivo amplo e comum de investigar
detalhadamente a estrutura, formação e evolução da nossa Via Láctea, juntamente com
suas populações estelares componentes. Essas pesquisas complementam os dados de as-
trometria e fotometria provenientes da missão espacial Gaia (Gaia Collaboration 2016,
2018, 2021). Entre os programas de observação notáveis estão o RAVE (Steinmetz et al.,
2020), APOGEE e APOGEE II (Majewski et al., 2016, 2017), LAMOST (Zhao et al.,
2012), GALAH (De Silva et al., 2015) e o Gaia-ESO Survey (Gilmore et al., 2012; Ran-
dich et al., 2013). Esses levantamentos apresentam diferentes características, tais como
resolução espectral, cobertura espectral, limite de magnitude, amostras de populações
estelares e funções de seleção.

O GES inclui estrelas que abrangem quase toda a gama de parâmetros astrofísicos
observáveis (Gilmore et al., 2022; Randich et al., 2022), desde estrelas quentes até estrelas
frias, de objetos jovens a mais evoluídos e de populações ricas em metais a objetos pobres
em metais. Isso significa que as populações estelares estão em diferentes fases evolutivas,
desde a fase pré-sequência principal até gigantes evoluídas. Dado que o principal obje-
tivo do GES é obter parâmetros astrofísicos de alta qualidade e abundâncias químicas em
uma ampla cobertura espectral e evolutiva, surge o desafio de homogeneizar os resultados
obtidos por diferentes instituições colaboradores. Nesse contexto, destaca-se o trabalho
de Hourihane et al. (2023), que faz um esforço significativo para homogeneizar os resul-
tados dos 19 diferentes Grupos de Trabalho (WGs), representando por diferentes nodos,
e calibrar as saídas de forma consistente.

O GES é um levantamento espectroscópico público de grande porte, proposto como
um projeto de longo prazo do Observatório Europeu do Sul (ESO) em 2011. O Survey foi
projetado para explorar as capacidades do instrumento FLAMES (Pasquini et al., 2002)
no Very Large Telescope (VLT) do ESO, utilizando os espectrógrafos Giraffe e UVES.
Ele é o único levantamento desse tipo realizado em um telescópio de 8 metros, o que
permite observar estrelas mais fracas, distantes e de menor massa. Graças à característica
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multiobjeto do FLAMES, as observacões resultaram em um grande volume de objetos
observados. O levantamento abrange sistematicamente todas as populações e tipos de
estrelas nas diferentes componentes da Via Láctea, desde o Halo, que contém um número
menor de estrelas observadas, até os discos Fino e Espesso, bem como o Bojo Galáctico.
Destacam-se as observações espectroscópicas de aglomerados estelares jovens e regiões de
formação estelar próximas ao Sol, cobrindo estrelas desde a fase pré-sequência principal
(PMS) até estrelas evoluídas da saída da sequência princiapl (turn-off, a partir daqui
referido com TO) e gigantes evoluídas. O GES produziu trabalhos de referência tanto para
estrelas frias (Damiani et al., 2017) quanto para estrelas quentes (Blomme et al., 2022). O
levantamento utilizou diferentes conFigurações espectrais e instrumentos otimizados para
diversos tipos de estrelas e objetivos científicos. Além disso, empregou múltiplas linhas de
análise para examinar os mesmos conjuntos de espectros e combinou e homogeneizou os
resultados por meio do uso de calibradores internos. Para mais detalhes sobre o processo
de homogeneização dos resultados, consulte Hourihane et al. (2023).

Um foco especial do GES foram os aglomerados estelares abertos (open clusters, OCs),
com a observação de amostras bastante completas e sem efeitos de seleção, abrangendo
centenas de estrelas em mais de 60 aglomerados. Isso permitiu amostrar amplamente o
espaço de parâmetros idade-distância-metalicidade. Além disso, o Levantamento analisou
amostras de arquivo do ESO de maneira homogênea em relação aos alvos da pesquisa.
O GES também foi capaz de prover uma ampla gama de parâmetros estelares, incluindo
temperatura efetiva, gravidade superficial, velocidades radiais, microturbulência e macro-
turbulência e velocidade de rotação projetada, bem como metalicidade ([Fe/H]) e abun-
dâncias químicas de elementos-chave (Gilmore et al., 2012, 2022; Randich et al., 2013,
2022). Foram analisados índices espectroscópicos de gravidade, traçadores de atividade
cromosférica e diagnósticos de taxa de acreção de massa (Damiani et al., 2014; Lanzafame
et al., 2015).

Todas essas características distintas, bem como a estratégia e abordagem de análise
adotada, contribuíram para o sucesso do GES e destacam a sua importância e impacto
científico como projeto.

2.1.2 Estratégia de observação

As observações do GES foram distribuídas ao longo de 12 períodos do GES, desde o
ESO P88 até o P100, com o P99 não realizado. Cada período tipicamente consistia em
seis sessões de observação, com duração de cinco a sete noites por sessão. As observações
foram iniciadas em 31 de dezembro de 2011 e concluidas em janeiro de 2018, no ESO
P100, após um total de 64 sessões de observação, totalizando 340 noites de observação
(Gilmore et al., 2022; Randich et al., 2022). As observações foram realizadas no modo
visitante por uma equipe dedicada que se revezava no site do ESO em Paranal (para mais
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detalhes, consulte a Tabela 10 de Gilmore et al. (2022)).

O projeto GES coletou 202.000 espectros de 115.000 estrelas usando o telescópio de
8m VLT do ESO e os instrumentos GIRAFFE e UVES. A Figura 2.1 apresenta as regiões
do hemisfério sul celeste observados pelo GES, com destaque para os aglomerados abertos.
Os alvos do diagrama estão divididos em cores, de acordo com a seguinte classificação:
em azul, os campos da Via Láctea (MW); em verde, os aglomerados abertos (CL); na cor
roxa se encontram as estrelas de campo utilizadas como padrões e calibração (SD). As
incertezas aleatórias e sistemáticas nos resultados foram avaliadas utilizando várias técni-
cas de análise espectroscópica, com o objetivo de garantir a homogeneidade e calibração
dos parâmetros.

Uma das estratégias principais de observação foi a investigação de aglomerados estela-
res abertos. A seleção de aglomerados é projetada para abranger adequadamente o espaço
de parâmetros dos aglomerados e para observar amostras não tendenciosas de estrelas em
diferentes estágios evolutivos ou com diferentes massas em cada aglomerado. Dessa forma,
o Survey foi capaz de observar uma grande amostra de OCs, obtendo grandes amostras
de estrelas dentro de cada aglomerado. Isso incluiu aglomerados de diferentes massas e
estágios evolutivos, com seleção de alvos baseada em critérios homogêneos e imparciais
(Randich et al., 2022). Para uma descrição detalhada da seleção de alvos dentro de cada
aglomerado e da estratégia de observação, consulte Blomme et al. (2022); Bragaglia et al.
(2022) e Gilmore et al. (2022).

Os dados astrométricos do satélite Gaia, que ofereceram informações acerca de parala-
xes e movimentos próprios de estrelas, foram complementados com informações extrema-
mente precisas de velocidades radiais, abundâncias de lítio e composição química, obtidos
por meio de análises espectroscópicas realizadas pelo GES. Essa combinação de resulta-
dos observacionais permitiu uma exploração completa do potencial da missão Gaia em
diversas áreas científicas. Isso abrange o estudo da formação e evolução de aglomerados
estelares, a compreensão da física e evolução das estrelas, as distribuições de metalici-
dade e de abundâncias no disco fino da Via Láctea em diferentes idades, bem como a
calibração de idades estelares. Essa abordagem tornou-se possível graças à observação
de amostras estatisticamente relevantes de membros de aglomerados abertos em várias
escalas de tempo e espaço, abrangendo desde aglomerados muito jovens até os mais an-
tigos. As observações envolveram desde uma análise minuciosa das estrelas quentes que
compõem aglomerados massivos até a investigação das estrelas frias e de baixa massa dos
aglomerados jovens próximos. Esses aglomerados próximos, em especial, desempenham
um papel crucial na conexão com a missão Gaia, contribuindo para a investigação da
cinemática e dinâmica interna, além de impor limitações adicionais aos modelos de evo-
lução estelar. Além disso, a análise dos aglomerados distantes se mostra essencial para o
acompanhamento da estrutura química e da evolução do disco fino da Via Láctea.
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Figura 2.1: Mapa das regiões do céu observadas pelo GES. Os pontos coloridos repre-
sentam as áreas observadas: estrelas padrão (SD, quadrados roxos), estrelas da Via
Láctea (MW, quadrados azuis) e aglomerados abertos (CL, quadrados verdes). Fonte:
http://casu.ast.cam.ac.uk/gaiaeso/overview.
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2.1.3 Legado do GES

Desde o início, as observações sistemáticas do GES demandaram um esforço signi-
ficativo ao longo desses mais de 10 anos. O Survey chega ao fim deixando um legado
importante com a entrega do catálogo final com as distâncias de Gaia DR3 para cerca
de 115.000 alvos, além de parâmetros físicos como velocidades radiais e rotacionais com
erros, parâmetros estelares e metalicidade com incertezas, além de abundâncias de até 31
elementos (He, Li, C, N, O, Na, Mg, Al, Si, S, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Co, Ni, Cu, Zn, Sr,
Y, Zr, Mo, Ba, La, Ce, Pr, Nd, Sm, Eu) com suas incertezas. O catálogo final também
inclui informações sobre largura equivalente da linha de absorção de Lítio a 6707,8 Å,
larguras equivalentes de emissão de Hα e Hβ, fluxo cromosférico e taxa de acreção de
massa. O catálogo também fornece informações específicas sobre os objetos, como a Razão
Sinal-Ruído (S/N) e eventuais problemas de redução e análise, bem como classificações
estelares, como binaridade, variabilidade, linhas de emissão, perfis de linhas assimétricas,
abundâncias peculiares e/ou aprimoradas. Nesse contexto, o Nodo do Observatório Naci-
onal teve um papel fundamental no estudo de estrelas de alta massa de tipos espectrais O
e B, contribuindo com resultados como parâmetros atmosféricos e abundâncias químicas
para estrelas dos aglomerados abertos na região de Carina.

A exploração científica do GES proporcionou em muitos resultados impactantes e mais
de 100 publicações revisadas por pares, abrangendo as áreas inicialmente incluídas na pro-
posta ao ESO, mas também apresentando tópicos diferentes e descobertas fortuitas. Os
espectros e dados do GES também foram amplamente utilizados pela comunidade cien-
tífica em geral, frequentemente combinados com outros conjuntos de dados. O potencial
científico completo do GES ainda não foi totalmente explorado, e seus dados serão objeto
de investigações nos próximos anos. Juntamente com os dados do Gaia e de outras fontes,
esses dados permitirão que a comunidade científica aborde de forma mais aprofundada
questões fundamentais nas áreas de ciência estelar e estudo da Via Láctea.

O GES deixará um legado significativo que perdurará por muitos anos na forma de
base de dados observados, parâmetros estelares e pesquisas científicas realizadas. Entre
os principais aspectos desse legado abrangente, destacam-se a seleção de alvos do GES
baseada em dados fotométricos públicos do ESO e a ampliação do uso das estrelas de
referência do Gaia. As técnicas de redução de dados espectroscópicos do GIRAFFE e os
métodos de processamento se tornaram a base para projetos como WEAVE e 4MOST,
enquanto a redução de dados do espectrógrafo UVES e a identificação de problemas nas
conFigurações do ESO permitiram melhorias colaborativas significativas. O conceito de
calibração desenvolvido pelo GES poderá ser adotado em futuras pesquisas espectroscó-
picas estelares. Além desses aspectos específicos do legado e da futura ciência e artigos,
o GES servirá como fonte de inspiração não apenas devido aos dados disponíveis, mas
também pelos métodos e abordagens utilizados, para aqueles que iniciarão projetos com-
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plexos.

2.2 Amostra

Nossa amostra inicial incluiu 2112 estrelas da sequência principal localizadas na Nebu-
losa de Carina (NGC 3372), que abrange os aglomerados abertos Trumpler 14, Trumpler
15, Trumpler 16E, Trumpler 16W, Collinder 228, Collinder 232, Bochum 11 e NGC 3293.
As estrelas foram observadas em diferentes regiões espectrais e conFigurações instrumen-
tais, resultando em um total de 5615 espectros distribuídos em seis conFigurações do
GIRAFFE e do UVES. As regiões espectrais foram cuidadosamente escolhidas pelo GES
para otimizar a análise de estrelas de diferentes temperaturas e contêm linhas espectrais
de elementos chave na análise espectroscópica de estrelas quentes, como H, He, C, N, O,
Mg e Si, entre outros (Gilmore et al., 2012, 2022; Randich et al., 2022).

O foco deste trabalho está nas estrelas com tipos espectrais entre O9 e B5, que são
estrelas de altas massas e temperaturas efetivas (Teff). Portanto, precisamos separar da
nossa amostra total de 2112 estrelas apenas aquelas relevantes para este trabalho. Para
definir a subamostra que contém apenas as estrelas de nosso interesse, usamos como crité-
rio o valor de Teff obtido por fotometria pela colaboração do GES e selecionamos apenas
as estrelas com Teff fotométrica > 14 000K e < 33 000K. Após essa seleção, obtivemos uma
subamostra de 347 estrelas com tipos espectrais entre O9 e B5.

É importante destacar que os valores iniciais de temperatura efetiva (Teff) e gravidade
superficial (log g) mencionados até este ponto do trabalho são os parâmetros recomenda-
dos pelo GES, calculados por colaboradores de vários grupos, cada um adotando diferentes
métodos, e posteriormente homogeneizados com base nos resultados de cada grupo. A
Figura 2.2 mostra a distribuição de Teff para as estrelas da subamostra, com uma clara
concentração de estrelas com temperaturas efetivas entre 14 000K e 22 000K, e valor má-
ximo em torno de 45 000K.

2.3 Espectros

Esta tese é baseada em espectros de alta resolução de estrelas observadas com o teles-
cópio UT2 do VLT (Very Large Telescope) UT2, cujo espelho primário tem um diâmetro
de 8.2 metros. Este telescópio está localizado no Cerro Paranal, uma montanha situada
no deserto do Atacama, no Chile, a uma altitude de 2635 metros acima do nível do mar.

O telescópio VLT/UT2 pode ser conectado aos seus instrumentos através do um sis-
tema sofisticado de fibras ópticas, MEDUSA, que possibilita a captura dos espectros de
mais de 130 estrelas em uma única observação. O módulo MEDUSA é composto por 132
fibras ópticas individuais, cada uma com um diâmetro de 1.2 segundos de arco, que são
posicionadas com precisão para coletar a luz de estrelas específicas e encaminhá-la para o
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Figura 2.2: Distribuição de temperaturas efetivas das estrelas OB da Região de Carina,
que abrange os aglomerados abertos Trumpler 14, Trumpler 15, Trumpler 16E, Trumpler
16W, Collinder 228, Collinder 232, Bochum 11 e NGC 3293.

espectrógrafo. Esse sistema funciona de maneira precisa, posicionando cada fibra óptica
com exatidão em uma placa metálica, através do braço robótico conhecido como OzPoz.
Isso permitiu a realização de observações altamente eficientes e de alta qualidade, cole-
tando dados espectroscópicos de um grande número de estrelas em um curto espaço de
tempo (Pasquini et al., 2002). Para a obtenção dos espectros das estrelas, o espectrógrafo
de múltiplos objetos de resolução intermediária e alta, conhecido como FLAMES (Fibre
Large Array Multi Element Spectrograph), que pode ser acoplado a dois espectrógrafos
distintos: o GIRAFFE e o UVES.

O espectrógrafo UVES, quando acoplado ao FLAMES, é capaz de observar até 8
objetos ao mesmo tempo, utilizando fibras ópticas com um diâmetro de 1 segundo de arco.
O UVES é um espectrógrafo echelle de alta resolução que abrange um amplo intervalo
espectral e alcança uma resolução R „ 47000 com diferentes conFigurações centradas nos
comprimentos de onda λλ520, 580 e 860 nanômetros. O detector acoplado ao UVES é
um CCD com uma matriz de 2048 ˆ 4096 pixels, onde cada pixel tem um tamanho de 15
micrômetros. (Pasquini et al., 2002). Os espectros obtidos com UVES nas conFigurações
520 nm e 580 nm cobrem as regiões espectrais centradas em λλ418.0 – 621.0 nm e λλ482.2
– 683.0 nm, respectivamente.

Os dados analisados nesta tese foram obtidos com o espectrógrafo GIRAFFE, um
espectrógrafo de resolução intermediária com uma ampla cobertura espectral que varia de
aproximadamente 370 a 950 nanômetros (λλ). Na Tabela 2.1, apresentamos as diferentes
conFigurações instrumentais do espectrógrafo GIRAFFE (setups), com os comprimentos
de onda iniciais (λi) e finais (λf ), assim como as linhas de absorção de maior relevância
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Tabela 2.1: ConFigurações do espectrógrafo GIRAFFE
Setup λi(nm) λf (nm) Linhas
HR03 403.0 419.8 O ii, Si ii, Si iv e Hδ
HR04 418.3 438.9 Hγ
HR05A 433.5 458.3 He i, Si iii
HR06 453.4 475.4 O ii, N ii, N iii, C iii
HR14 630.1 668.9 Hα

para nossa análise presentes em cada conFiguração. A Figura 2.3 exibe os espectros
obtidos para às cinco diferentes setups do GIRAFFE utilizados em nossa análise.

A razão sinal/ruído S/N é uma medida adimensional que quantifica a razão entre
o sinal no espectro observado e o nível de ruído presente. A análise de S/N fornece
uma avaliação importante da qualidade dos espectros e da confiabilidade das análises
subsequentes. Calculamos os valores de S/N para todos os 347 espectros das estrelas da
subamostra que foram observados com a conFiguração HR5. É importante ressaltar que
as análises de V sin i serão baseadas nos espectros obtidos com a conFiguração HR5, pois
essa conFiguração contém as linhas de He i, como será detalhado no Capítulo 4. Por
outro lado, para a análise de abundâncias, utilizaremos todos os espectros disponíveis,
como explicado no Capítulo 5. A medição do S/N foi realizada utilizando a ferramenta
splot do IRAF (acrônimo para: Image Reduction and Analysis Facility) na região do
contínuo em λ4455 Å. O histograma dos resultados de S/N é apresentado na Figura 2.4,
e podemos observar que a média do S/N é de 112˘73, que é um valor adequado para
realização da análise espectroscópica.
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Figura 2.3: Exemplos de espectros obtidos com o espectrógrafo GIRAFFE em quatro
regiões espectrais, apresentados de cima para baixo da seguinte ordem: HR03, HR04,
HR05A e HR06.
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Figura 2.4: Distribuição de S/N para espectros da amostra de 347 estrelas de tipo espectral
B5 – 09 observadas com a conFiguração HR5.
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Capítulo 3

Identificação dos membros

Nesse capítulo, apresentarei uma análise simplificada da probabilidade de pertinência
ou adesão dos membros (ou membership) dos aglomerados abertos Trumpler 14, Trumpler
15, Trumpler 16E, Trumpler 16W, Collinder 228 e Collinder 232, Bochum 11 e NGC 3293,
utilizando dados de movimentos próprios, paralaxe e velocidades radiais.

3.1 A Nebulosa de Carina

A Nebulosa de Carina é uma região extremamente complexa devido à presença de
inúmeros componentes, que incluem os aglomerados Trumpler 14, Trumpler 15, Trumpler
16E, Trumpler 16W, Collinder 228, Collinder 232, Bochum 11 e NGC 3293. O meio
interstelar desta região exibe uma ampla variação de temperatura, abrangendo desde
regiões de gás frio, conforme observado por Yonekura et al. (2005), até áreas de gás
quente, como mencionado por Seward et al. (1979) e Townsley et al. (2011).

Carina permanece como uma região de intensa formação estelar, caracterizada por den-
sos pilares de poeira e emissões brilhantes de regiões H ii, como identificado por Povich
et al. (2011). Os aglomerados abertos da região estão envolvidos por nuvens moleculares
que resultam em regiões com extinção significativa, atingindo um valor de Av de aproxi-
madamente 15 magnitudes, de acordo com Damiani et al. (2016). Além disso, é possível
observar uma nuvem de poeira em forma de V no centro da região Carina OB1, conforme
apontado por Berlanas et al. (2023); Maíz Apellániz et al. (2022, 2020) e Rebolledo et al.
(2016).

Portanto, torna-se evidente que a presença de poeira desempenha um papel importante
na extinção diferencial na Nebulosa de Carina, como mencionado por Maíz Apellániz and
Barbá (2018). No entanto, o estudo conduzido por Berlanas et al. (2023) revela que os
objetos obscurecidos constituem apenas uma pequena parte da região de Carina, o que
está em concordância com os resultados obtidos por Molina Lera et al. (in prep), indicando
que a Nebulosa de Carina não está obscurecendo sua própria população estelar, mas sim
a que está situada atrás dela, resultando em uma observação limitada desses objetos,
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com exceção de algumas áreas, como Collinder 228. Vale ressaltar que as observações do
GES não abrangem completamente toda a extensão dos aglomerados devido a limitações
observacionais, como mencionado por Bragaglia et al. (2022).

3.2 Probabilidade de pertinência

Uma análise mais aprofundada da pertinência dos aglomerados estudados é altamente
complexa e está além do escopo deste trabalho. Detalhes mais minuciosos podem ser
encontrados no estudo de Berlanas et al. (2023). A Figura 3.1 mostra a região do céu na
Nebulosa de Carina e as áreas demarcadas por círculos azuis são as regiões onde estão
situados os aglomerados estudados nesta Tese (exceto NGC 3293, que está fora do campo
apresentado). No entanto, é importante reconhecer o significativo esforço empreendido
pelos grupos do GES antes da disponibilização dos dados do Gaia para coletar informações
sobre os aglomerados estudados na literatura e realizar análises de pertinência cinemática
quando possível, como destacado por Bragaglia et al. (2022). Dado que os alvos de
interesse estão localizados muito próximos ao plano Galáctico (b „ 0.06o ´ 0.07o) e que a
fração de contaminantes pode ser considerável (aproximadamente 20%), decidimos realizar
uma análise adicional das propriedades astrométricas dos alvos observados.

Figura 3.1: Região do céu que compreende os aglomerados abertos estudados exceto
NGC 3293. As cores verde, vermelho, roxo e rosa foram usadas para representar as
estrelas sdO, LBV, WR e RSG, respectivamente. Os círculos vermelhos indicam as regiões
de observação do GES. Os círculos azuis indicam as regiões centrais dos aglomerados
definidos pela colaboaração GES e o catálogo de Villafranca: O-002 (Trumpler 14), O-
003 (Trumpler 16 W), O-025 (Trumpler 16 E), O027 (Trumpler 15), O- 028 (Collinder
228), O-029 (Collinder 232) e O-030 (Bochum 11). Fonte: (Berlanas et al., 2023).
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Realizamos uma seleção de estrelas a partir do catálogo Gaia EDR3 (Gaia Collabo-
ration, 2020), considerando um raio de 10’ centrado nos aglomerados estudados. Para
garantir a qualidade das medidas astrométricas das estrelas selecionadas, utilizamos a
métrica RUWE (Renormalised Unit Weight Error) do Gaia EDR3, que avalia a qualidade
do ajuste astrométrico de uma fonte: (i) valores de RUWE menores que 1.0 indicam uma
boa solução astrométrica; (ii) valores entre 1.0 e 1.4 podem apontar para binárias astro-
métricas, estrelas binárias (parcialmente) resolvidas ou fontes problemáticas (Lindegren,
2020); (iii) RUWE acima de 1.4 pode indicar problemas no processamento astrométrico
ou uma solução inadequada. Vale notar que as medições de paralaxe (ϖ) do Gaia EDR3
são altamente precisas, com um desvio padrão médio de σϖ em torno de 10%.

Nesse trabalho, utilizamos os resultado atualizados da missão Gaia EDR3 com a uti-
lização dos dados astrométricos e fotométricos Brown et al. (2021). Cerca de 62% das
estrelas em nossa amostra apresentam RUWE < 1.0. Aproximadamente 27% têm RUWE
entre 1.0 e 1.4, enquanto menos de 11% de nossa amostra possui RUWE > 1.4. As pa-
ralaxes do Gaia EDR3 apresentam um desvio do ponto zero (ZEDR3) que necessitam da
aplicação de uma correção de acordo com Lindegren et al. (2021) e Maíz Apellániz et al.
(2021) e Maíz Apellániz et al. (2022), fornecendo paralaxes corrigidas. De agora em diante
nesta tese nos referimos às paralaxes corrigidas como (ϖc). Os resultados das paralaxes
corrigidas são ligeiramente maiores que as não corrigidas, com variações da ordem de ϖc

< 0.03 mas. Essas correções contribuem para a precisão das medidas de distância de
nossos objetos.

Complementando os dados astrométricos e fotométricos do Gaia, medimos as velo-
cidades radiais das estrelas da amostra usando correlação cruzada de espectros. Como
referência, usamos a biblioteca de espectros sintéticos de Munari et al (2005), calculada
a partir de modelos atmosféricos em ETL (Castelli & Kurucz, 2003) e considerando for-
mação de linhas em ETL (SYNTHE; Kurucz e Avrett, 1981). Os espectros sintéticos de
Munari et al. (2005) tem cobertura espectral de 2,500 a 10,000Å, resolução máxima de R
„20,000 e foram convoluídos para 14 valores de velocidades rotacionais, entre 0 e 500 km
s´1. A biblioteca contém 51,228 espectros calculados para Teff entre 3,500 e 47,500K, log g

entre 0 e 5.0 e metalicidade (relativa ao Sol) entre ´2, 5 e `0, 5. As medidas de velocida-
des radiais foram feitas utilizando a ferramenta fxcor do IRAF, selecionando os espectros
da biblioteca com parâmetros Teff , log g, e V sin i semelhantes aos parâmetros das estrelas
da nossa amostra. As linhas espectrais selecionadas para a medida são as linhas de He i

a 4388 e 4471Å, e as linhas do tripleto de Si iii a 4552.6, 4567.8 e 4574.8 Å, presentes nos
espectros obtidos com a conFiguração HR5. A Figura 3.2 mostra a distribuição das nos-
sas medidas de velocidades radiais (histograma azul claro) assim como a distribuição das
velocidades radiais medidas por outro nodos da colaboração GES (histrograma em linha
preta). As duas distribuições são parecidas e apresentam picos na mesma posição, sendo
que a distribuição de nossas medidas apresentam uma dispersão ligeiramente menor.
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Figura 3.2: Distribuição de velocidades radiais medidas por correlção cruzada neste
trabalho (histograma azul claro) e a distribuição de velocidades radiais obtidas por outros
nodos da colaboração GES.

Nas Figuras 3.3 a 3.10, apresentamos os resultados da análise de adesão de membros
para cada aglomerado estudado, baseada em dados astrométricos e fotométricos do Gaia
EDR3, juntamente com as medidas de velocidade radial, medidas por nós. A estrutura e
os símbolos utilizados nas Figuras são iguais para os diferentes aglomerados. Os símbolos
azuis representam estrelas que são membros do aglomerado, enquanto os símbolos ver-
melhos indicam não membros. Os círculos abertos representam estrelas com medidas de
velocidade rotacional projetada (V sin i), conforme descrito no capítulo 4, enquanto triân-
gulos abertos representam estrelas com resultados de abundância químicas apresentadas
no capítulo 5. Os pontos pretos representam outras estrelas do aglomerado mais frias do
que estrelas com tipo espectral B5 e classificadas como membros por Cantat-Gaudin et al.
(2018).

Na Figura 3.3, que se refere ao aglomerado Trumpler 14, o painel esquerdo mostra
a distribuição dos movimentos próprios em ascensão reta e declinação. As estrelas são
diferenciadas por cores onde indentificamos os prováveis membros (azul) e prováveis não
membros (vermelho), segundo Bragaglia et al. (2022). Os histogramas laterais são co-
loridos de acordo com a pertinência das estrelas aos aglomerados, com linhas verticais
tracejadas em preto representando os valores médios da amostra. O painel central su-
perior apresenta a distribuição de velocidades radiais, enquanto o painel central inferior
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Figura 3.3: Dados astrométricos e fotométricos do Gaia EDR3 e medidas de Velocidade
radial, obtidas por nós, para o aglomerado Trumpler 14. Em todos os painéis, os símbolos
azuis representam as estrelas que provavelmente são membros do aglomerado, enquanto os
símbolos vermelhos destacam as estrelas que provavelmente não são membros. As estrelas
com medidas de velocidade de rotação (V sin i) são representadas por círculos vazios,
enquanto as estrelas com resultados de abundância são indicadas por triângulos abertos.
Os pontos pretos correspondem a outros membros do aglomerado identificados por Cantat-
Gaudin et al. (2018). O painel esquerdo mostra a distribuição dos movimentos próprios
em ascensão reta e declinação. Os histogramas laterais são coloridos de acordo com a
pertinência das estrelas ao aglomerado, com uma linha tracejada representando o valor
médio para a amostra. O painel central superior mostra a distribuição das velocidades
radiais das estrelas pertencentes ao aglomerado, enquanto o painel central inferior, mostra
as paralaxes, representadas pelas cores azul e vermelho para os prováveis membros e não-
membros, respectivamente. A linha tracejada preta representa o valor médio da nossa
amostra, enquanto as linhas tracejadas vermelhas indicam os limites de 3σ. Por fim, um
diagrama cor ˆ magnitude no sistema fotométrico Gaia é apresentado no painel direito.

mostra a distribuição de paralaxes. As linhas verticais tracejadas em preto representam
os valores médios e linhas verticais em vermelho representam os limites de 3σ de cada
grandeza. Utilizamos um critério de seleção conservador, baseado no desvio padrão de 3σ
nas paralaxes adotadas por Göppl and Preibisch (2022); Morel et al. (2022); Shull et al.
(2021), para definir nossa amostra final de estrelas em cada aglomerado. Consideramos
como estrelas prováveis não membros os objetos possuindo paralaxes além do limite de 3σ.
Objetos de paralaxes abaixo de 3σ são identificadas como estrelas de fundo (background)
e acima de 3σ são identificadas como estrelas na frente do aglomerado (foreground). O
painel direito exibe um diagrama de cor (GBP ´ GRP ) ˆ magnitude absoluta (G) no
sistema fotométrico Gaia.

A paralaxe média para Trumpler 14 é 0.422˘0.032 mas, com três estrelas apresen-
tando desvios maiores de 3σ do valor médio. A paralaxe de uma dessas estrelas, 2MASS
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J10435795-5933536, no entanto, é muito próxima do limite de 3σ enquanto a sua velo-
cidade radial é consistente com o valor médio do aglomerado, Por isso, essa estrela foi
mantida na amostra de Trumpler 14, em linha com a abordagem de Berlanas et al. (2023).
A nossa amostra conta, portanto, com 46 estrelas OB em Trumpler 14.

O aglomerado Trumpler 15 apresenta uma paralaxe média de 0.425˘0.031 mas. Seis
estrelas da nossa amostra inicial apresentam paralaxes fora do limite de 3σ. Duas estrelas
que poderiam ser descartadas devido ao valor de suas paralaxes foram mantidas na amos-
tra (ALS 15860 e GES 10451811-5924277) devido à avaliação de sua velocidade radial.
A amostra final do aglomerado Trumpler 15 conta com 40 estrelas OB. O aglomerado
Trumpler 16E, com uma paralaxe média de 0.430˘0.023 mas, possui duas estrelas fora do
limite de 3σ, sendo que uma delas não está representada na Figura 3.5 uma vez que apre-
senta parâmetros cinemáticos muito discrepantes e fora da escala da Figura. As paralaxes
das estrelas do aglomerado Trumpler 16W apresentam um valor médio de 0.430˘0.027
mas e todas as estrelas estão dentro do limite de 3σ em torno deste valor, portanto são
consideradas membros.

Collinder 228, o aglomerado mais disperso da nossa amostra, tem uma paralaxe média
de 0.415˘0.051 mas e dez estrelas no seu campo apresentam paralaxe fora do limite de
3σ, incluindo cinco estrelas selecionadas para análise química. No entanto, todas essas
estrelas foram mantidas na amostra final porque suas paralaxes estão próximas do limite
em que podem ser consideradas prováveis membros, de acordo com o critério adotado de
3σ.

Collinder 232, um aglomerado mais concentrado com baixa dispersão, apresenta uma
paralaxe média de 0.436˘0.013 mas, e todas as estrelas foram consideradas prováveis mem-
bros, atendendo ao critério de 3σ. Bochum 11, com uma paralaxe média de 0.432˘0.028
mas, possui apenas uma estrela(ALS 16082) que pode ser considerada como provável não
membro de acordo com o critério de 3σ.

NGC 3293, o aglomerado mais populoso da nossa amostra, tem uma paralaxe média
de 0.420˘0.031 mas e apenas uma das estrelas selecionadas apresenta parâmetros que a
caracterizam como provável não membro deste aglomerado.

Com base na análise das Figuras 3.3 a 3.10, identificamos 23 objetos que podem ser
contaminantes na região de Carina: 16 estrelas em nossa amostra podem ser estrelas
de fundo e 7 estrelas estão provavelmente localizadas à frente de Carina, em primeiro
plano. Decidimos manter 8 estrelas em nossa amostra, apesar de apresentarem paralaxes
ligeiramente fora do limite de 3σ, pois suas velocidades radiais e movimentos próprios são
consistentes com os valores médios dos aglomerados.

Portanto, nossa lista inicial com 347 estrelas na região de Carina passou a contar
com 332 estrelas na sua forma final, após a remoção de 15 estrelas com parâmetros fora
do critério de selação. Essa amostra de 332 estrelas será a base de nossa análise e está
distribuída da seguinte forma: 46 estrelas em Trumpler 14, 40 em Trumpler 15, 71 em
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Figura 3.4: Similar à Figura 3.3 para o aglomerado aberto Trumpler 15.

Trumpler 16E, 9 em Trumpler 16W, 19 em Collinder 232, 22 em Bochum 11, 59 em
Collinder 228 e, finalmente, 66 estrelas em NGC 3293.
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Figura 3.5: Similar à Figura 3.3 para o aglomerado aberto Trumpler 16E.

Figura 3.6: Similar à Figura 3.3 para o aglomerado aberto Trumpler 16W.
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Figura 3.7: Similar à Figura 3.3 para o aglomerado aberto NGC 3293.

Figura 3.8: Similar à Figura 3.3 para o aglomerado aberto Bochum 11.
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Figura 3.9: Similar à Figura 3.3 para o aglomerado aberto Collinder 228.

Figura 3.10: Similar à Figura 3.3 para o aglomerado aberto Collinder 232.



Capítulo 4

Velocidade Rotacional Projetada

Existem atualmente diversos métodos para determinar o V sin i de uma estrela, cada
um com níveis variados de precisão. Entre os métodos mais conhecidos estão aqueles que
se baseiam nas larguras a meia altura de perfis estelares e na aplicação da transformada
de Fourier. Por exemplo, o estudo de Huang and Gies (2006a) investigou uma amostra
de 496 estrelas de tipos espectrais O e B distribuídas em 19 aglomerados estelares. Nesse
trabalho, os autores obtiveram o V sin i utilizando perfis sintéticos das linhas de He i em
λλ 4026 Å, 4388 Å, 4471 Å, e Mg ii em 4481Å. Eles aplicaram modelos de perfis sintéticos
que foram convoluídos com diferentes valores de V sin i, variando entre 0 e 400 km/s. O
valor de V sin i que melhor se ajustou aos perfis observados, minimizando o valor de χ2,
foi então adotado como a medida final. Esse método também foi empregado por Hanes
et al. (2018), que utilizou as mesmas linhas espectrais empregadas por Huang and Gies
(2006a). Adicionalmente, eles aplicaram modelos atmosféricos calculados com TLUSTY
em conjunto com o código de transferência radiativa SYNSPEC, conforme descrito por
Hubeny and Lanz (1995), para analisar 82 estrelas do tipo B na Nebulosa de Carina.
Os resultados de V sin i para as estrelas em comum nos estudos de Hanes et al. (2018) e
Huang and Gies (2006a) estão em concordância dentro das margens de erro.

Outro método comumente utilizado envolve a síntese de linhas espectrais metálicas
para inferir o V sin i. Nesse método, são gerados perfis sintéticos que são convoluídos com
diferentes valores de V sin i. O valor de V sin i do perfil sintético que reproduz o perfil
observado, minimizando o valor de χ2, é então adotado como a estimativa do V sin i. Essa
abordagem foi empregada por Daflon et al. (2004) em uma amostra de 69 estrelas dos
tipos O e B, demonstrando ser uma ferramenta eficaz para a determinação do V sin i e
para a obtenção de abundâncias químicas.

No entanto, a eficácia desse método é limitada a valores de V sin i menores que apro-
ximadamente 100 km s´1 e não é eficiente para estrelas com V sin i elevados. Isso ocorre
porque, em estrelas com alta rotação, as linhas espectrais são alargadas significativamente,
promovendo a intensa mistura de perfis espectrais próximos e dificultando a definição do
contínuo estelar. O efeito da alta rotação estelar é devastador no caso de linhas espectrais

35
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fracas, que são praticamente apagadas do espectro estelar. Linhas de intensidade inter-
mediária, como as linhas de Hélio, ainda podem ser detectadas nos espectros de estrelas
com V sin i mais altos.

4.1 Metodologia

No nosso estudo, empregamos um método descrito por Daflon et al. (2007) e que
permite estimar V sin i até 400 km s´1 para estrelas de tipo B. Esse método baseia-se na
medição das larguras a meia altura (FWHM - Full Width at Half Maximum) de perfis de
três linhas espectrais de He i, com comprimentos de onda λλ 4026 Å, 4388 Å e 4471 Å.
No entanto, neste trabalho, utilizamos apenas as linhas de He i em λλ 4388 Å e 4471 Å,
devido à cobertura dos espectros obtidos com a conFiguração HR5 que abrange o intervalo
espectral λλ4335 – 4583 Å. A Figura 4.1 ilustra essas duas linhas de He i nos espectros
de estrelas com diferentes V sin i evidenciando o efeito da rotação estelar variando entre
35 e 250 km s´1 no alargamento dos perfis.

No método de Daflon et al. (2007) para determinar o V sin i é necessário realizar
interpolações em uma grade de valores de largura a meia altura de perfis sintéticos das
linhas de He i, abrangendo diversos valores de V sin i e quatro valores de temperatura
efetiva. Os perfis sintéticos das linhas de He i foram calculados considerando modelos
atmosféricos em ETL calculados com o código (ATLAS9; Kurucz, 1993), para composição
solar, e formação de linhas em não-ETL com os códigos (DETAIL; Giddings, 1980) e
(SURFACE; Butler and Giddings, 1985), adotando o modelo atômico de He i descrito por
Przybilla (2005). Os espectros foram sintetizados para quatro temperaturas diferentes,
a saber: Teff = 15.000, 20.000, 25.000 e 30.000 K. Essa faixa de temperaturas efetivas
utilizadas na síntese abrange os tipos espectrais de estrelas entre B5 e O9. A gravidade
superficial adotada na síntese foi mantida constante em log g = 4,0, o que corresponde a
estrelas não evoluídas. O valor de microturbulência foi fixado em 5 km/s, coerente com
os valores típicos de microturbulência observados em estrelas da sequência principal dos
tipos O e B.

Os perfis sintéticos resultantes foram convoluídos com duas resoluções instrumentais
diferentes, R = 10.000 e R = 50.000. Os perfis de rotação foram calculados para um
intervalo de valores de V sin i variando de 0 a 400 km/s, com intervalo de 50 km/s. Após
a geração dos espectros sintéticos convoluídos, as medidas de FWHM dos perfis teóricos
das linhas de He i foram organizadas em uma grade, onde os valores de V sin i podem ser
obtidos por interpolação em função da largura medida do perfil observado.

Os perfis de He i são pouco sensíveis à gravidade superficial, especialmente para estrelas
da sequência principal. A calibração de Daflon et al. (2007), que foi obtida com base em
um valor constante de log g = 4.0, pode ser utilizada com segurança para uma faixa de
valores de log g em torno de 4.0 ˘ 0.3, de modo que a calibração é aplicável a estrelas
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da sequência principal que normalmente apresentam log g na faixa de 3.7 a 4.3, segundo
os autores. As estimativas iniciais de gravidade superficial para nossos objetos foram
fornecidas pelo GES, seguindo os mesmos critérios adotados para a temperatura efetiva,
conforme mencionado no Capítulo 2. Os valores de log g de nossos objetos encontram-se
dentro da margem aceitável de confiabilidade para a utilização do método de Daflon et al.
(2007).

A faixa de temperatura efetiva da calibração de Daflon et al. (2007) é válida para
temperaturas entre 15000 K < Teff < 30000 K. No entanto, os autores extrapolaram
essa calibração para temperaturas próximas a 35000 K, embora tenham mencionado que
estrelas com Teff > 35000 K estão além da faixa de aplicabilidade do método de obtenção
de V sin i. Os valores de V sin i para 19 estrelas da nossa amostra com 30000 K < Teff <
34614 K foram obtidos por extrapolação, adotando o limite superior da grade como a Teff

aproximada da estrela.

No que diz respeito aos espectros da nossa amostra, não identificamos nenhuma anor-
malidade de caráter instrumental, como defeitos no CCD. No entanto, as linhas de He i

λλ 4388 Å e λλ 4471 Å apresentam peculiaridades em seus perfis. A linha λλ 4388 Å está
próxima à borda do CCD e, em alguns casos, pode apresentar um S/N mais baixo, difi-
cultando a mediação da FWHM. Em casos extremos, optamos por usar apenas a linha λλ

4471 Å. O perfil dessa linha apresenta, em sua asa esquerda, a presença de componentes
proibidas, mais fracas, de He i, que se tornam notáveis para baixos valores de V sin i, como
pode ser visto na Figura 4.1. Nessas situações, o ajuste das linhas apresentou desafios
devido a essa contaminação. Consequentemente, a medição dessas linhas foi realizada
ajustando a asa vermelha da linha e espelhando-a para a asa azul. Dessa forma, as medi-
ções das linhas λλ 4388 Å e λλ 4471 Å foram realizadas individualmente e manualmente,
usando a rotina splot do pacote de redução e análise de dados IRAF.

Das 332 estrelas prováveis membros dos aglomerados estudados, não foi possível obter
V sin i para duas estrelas: uma delas apresentava perfis extremamente estreitos no seu
espectro, com FWHM menor do que o limite inferior da grade. A outra estrela, por
outro lado, apresentava perfis extremamente largos, resultando em V sin i> 400km s´1.
As medidas de FWHM para as linhas de He i de 330 estrelas prováveis membros estão
listadas na Tabela A, juntamente com os valores de V sin i obtidos para cada linha e o
valor médio calculado.

A título de completeza dos resultados, as medidas de FWHM e V sin i obtidos para as
15 estrelas consideradas como prováveis não-membros estão listados na Tabela B.1. Esses
resultados, no entanto, não serão considerados nas análises subsequentes das distribuições
de V sin i.
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4.2 Resultados e Discussões

Nesta seção, discutiremos os principais resultados de velocidades rotacionais projeta-
das (V sin i) das estrelas prováveis membros dos aglomerados da Nebulosa de Carina. Por
meio da análise de pertinência apresentada no capítulo 3, podemos obter a distribuição
de V sin i das estrelas OB da Nebulosa de Carina, assim como as distribuições de V sin i

dos aglomerados individuais.
A velocidade rotacional projetada torna-se um mecanismo de alargamento significativo

para valores de V sin i superiores a 100 km s´1, afetando especialmente as linhas metálicas
mais fracas presentes nos espectros de estrelas de tipos iniciais. Esse efeito de alargamento,
perceptível, impede uma análise precisa das abundâncias em objetos com altos valores
de V sin i. Como nosso principal objetivo neste trabalho é a determinação precisa das
abundâncias estelares, a determinação de V sin i para a seleção de estrelas com espectros
adequados (ou seja, com V sin i< 100 km s´1) é imprescindivel. As estimativas de V sin i

obtidas a partir da calibração baseada nas larguras das linhas de He i servirão como
critério para selecionar uma sub-amostra de estrelas com linhas adequadas para uma
análise detalhada de abundância.

4.2.1 Comparação com a literatura

Iniciamos a discussão da nossa análise com uma comparação entre os nossos resultados
e resultados publicados na literatura. Huang and Gies (2006a) e Huang and Gies (2006b)
obtiveram os parâmetros estelares, como Teff , log g e V sin i, para uma ampla amostra de
estrelas de tipo B jovens em 19 aglomerados abertos, incluindo Trumpler 14, Trumpler 16
e NGC 3293. Eles basearam sua metodologia na combinação de ajustes de perfis sintéticos
de linhas de Balmer e linhas de He i. Por outro lado, Hanes et al. (2018) determinaram Teff ,
log g e V sin i para uma amostra de 82 estrelas B quentes na região de Carina, utilizando
síntese não-ETL das linhas de He i em λλ4026, 4388 e 4471 Å.

NGC 3293 é um aglomerado amplamente estudado espectroscopicamente e contém
um número considerável de estrelas com resultados de análises anteriores publicados na
literatura. McSwain et al. (2009) obtiveram os parâmetros estelares, incluindo Teff , log g e
V sin i, através de síntese não-ETL baseada na grade de modelos BSTAR2006, combinando
ajustes de perfis sintéticos das linhas Hγ e He i em λλ4388, 4471 Å, além das linhas de
Mg ii em λλ4481 Å. O método empregado por Hunter et al. (2009), por sua vez, permitiu a
obtenção de Teff e log g para as estrelas em NGC 3293 por meio do equilíbrio de ionização
do silício (Si ii e Si iii) e das asas das linhas de Hidrogênio, enquanto V sin i foi estimado
com base em linhas metálicas e linhas de He i. Morel et al. (2022) conduziram um estudo
de um total de 160 estrelas com tipos espectrais variando de B1 a B9.5 no aglomerado NGC
3293, no contexto do Gaia-ESO Survey. Eles determinaram os parâmetros atmosféricos,
como Teff , log g e V sin i, além de abundâncias químicas, usando síntese espectral.
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Em primeiro lugar, comparamos nossos resultados de V sin i com os resultados encon-
trados na literatura para as estrelas individuais, baseados nas linhas de Hélio, seja pela
medida de suas larguras ou por ajuste de perfis sintéticos. Os resultados dessa compa-
ração podem ser visualizados na Fig. 4.2, onde as cores e os símbolos no gráfico estão
associados às referências bibliográficas: os resultados de Huang and Gies (2006b) são re-
presentados por círculos azuis, os de Hanes et al. (2018) por pentágonos amarelos e os
de McSwain et al. (2009) por diamantes roxos Os resultados obtidos independentemente
pelos 3 estudos são consistentes entre si, de modo que consideramos todos os resultados
em um só conjunto a fim de avaliar possíveis diferenças sistemáticas. A diferença média
entre nossos resultados de V sin i e os resultados de Hanes et al. (2018); Huang and Gies
(2006b); McSwain et al. (2009), obtidos a partir das linhas de He i, é de <∆V sin i> =
´3.9 ˘ 25.2 km s´1. Esta pequena diferença é menor do que as incertezas nos valores de
V sin i nas análises comparadas e indica que nossos resultados estão em boa concordância
com a literatura dentro das incertezas, ainda que nossos resultados sejam ligeiramente
menores.

Em seguida, realizamos uma comparação separada para os resultados de Hunter et al.
(2009) e Morel et al. (2022), que usaram metodologia baseada na síntese de linhas metá-
licas (Figura 4.3). A obtenção de V sin i através da síntese de linhas metálicas envolve a
consideração de outros efeitos de alargamento, como a velocidade de microturbulência, o
que poderia introduzir alguma diferença sistemática nos resultados. A média das diferen-
ças entre nossos resultados e os de Hunter et al. (2009) é de <∆V sin iMetal> = 1.9˘18.5
km s´1, indicando um ótimo acordo geral dentro das incertezas. Contudo, notamos um
comportamento sistemático entre nossos resultados e os resultados de Morel et al. (2022)
em dois regimes de V sin i: para V sin i ă 200 km s´1, os resultados de Morel et al. (2022)
apresentam, em média, valores sistematicamente menores que os nossos com um fator de
4%, enquanto que para V sin i ą 200 km s´1, os resultados de Morel et al. (2022) são em
média 12% maiores que os nossos, indicando uma maior sensibilidade no regime de baixo
V sin i, como sugerido por Daflon et al. (2007).

Outros grupos de trabalho da Colaboração Gaia-ESO também determinaram os valores
de V sin i utilizando diferentes métodos, como a FFT (IAC Node) e síntese espectral (Liège
Node). A Figura 8 em Blomme et al. (2022) ilustra a comparação entre os valores de
V sin i obtidos por diversos nodos da Colaboração Gaia-ESO, incluindo o nosso grupo
(ON Node). Naquela comparação, entretanto, foi considerada uma amostra de estrelas
em comum, analisadas por diferentes métodos, e incluiu tanto estrelas padrão quanto
outras estrelas que não fazem parte da região de Carina. Na Figura 4.4, apresentamos
a comparação entre nossos resultados de V sin i e os valores de V sin iGES obtidos pelos
diferentes nodos do GES, desta vez considerando apenas as estrelas pertencentes aos
aglomerados de Carina. Os resultados dos outros nodos do GES apresentam, de maneira
geral, uma boa concordância com nossos resultados, com uma diferença média (Este
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trabalho - GES) de apenas <∆ V sin iGES> = 1.8˘24.8 km s´1, embora haja algumas
estrelas com valores discrepantes, que podem ter sido produzidos por divergências nos
parâmetros iniciais ou por binariedade. A comparação não revela diferenças sistemáticas
no intervalo de valores de V sin i estudado. No entanto, observamos que as barras de
erro tendem a ser maiores para V sin i mais altos, o que é esperado e consistente com as
incertezas expressas em percentis.

4.2.2 Rotação estelar e idade dos aglomerados

Huang and Gies (2006a) estudaram uma amostra de 496 estrelas do tipo inicial em 19
aglomerados abertos de diferentes idades, entre 6´72 milhões de anos. Eles obtiveram um
valor médio de ăV sin ią“ 147˘26 km s´1, resultado que difere da média de V sin i para as
estrelas do campo obtida por Abt et al. (2002). Huang and Gies (2006a) investigaram uma
possível correlação entre o V sin i dos aglomerados e suas idades. Para isso, eles dividiram
a sua amostra em dois grupos com massas menores e maiores que 9 Md e consideraram
apenas os aglomerados com mais de 6 estrelas analisadas. Os resultados sugerem que os
aglomerados com (log(Age) )entre 7.0 e 7.15 parecem conter maior número de estrelas
com alta rotação. No entanto, a distribuição geral de V sin i em função da idade para a
subamostra selecionada é razoavelmente plana, sem apresentar qualquer clara correlação
entre os parâmetros.

Na Figura 4.5, apresentamos a distribuição do valor médio de V sin i em função da
idade dos aglomerados de Carina, representados por círculos azuis, comparando-os com os
resultados para os 14 aglomerados estudados por Huang and Gies (2006a), que possuiam
mais que 6 estrelas, representados pelos triângulos laranjas. Em contraste com a amostra
de Huang and Gies (2006a), os aglomerados em nosso estudo são jovens, onde grande
parte deles estão localizados em uma faixa estreita de idades no intervalo log(Age) = [6.7;
6.9], de acordo com Dias et al. (2021), para os aglomerados Trumpler 14, Trumpler 15,
Trumpler 16, Bochum 11 e NGC 3293, e Loktin and Popova (2017), para os aglomerados
Collinder 228 e Collinder 232, respectivamente.

Dentre nossa análise temos em comum com Huang and Gies (2006b) os aglomerados
Trumpler 16 e NGC 3293, a distribuição de V sin i ˆ log(Age) para a nossa amostra está
em boa concordância com os resultados de Huang and Gies (2006a) aparentemente não
apresentando nenhuma correlação clara entre esses dois parâmetros.

4.2.3 Distribuição de V sin i e Bimodalidade

A distribuição de V sin i da amostra de 330 prováveis membros dos aglomerados estu-
dados na região de Carina é apresentada através do histograma azul claro na Fig. 4.6. A
distribuição de V sin i é gaussiana e possui um pico entre 100 - 150 km s´1, com média de
ăV sin ią=159˘91 km s´1, valor típico encontrado para estrelas do tipo B (Wolff et al.,
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1982, 2007). Aproximadamente 70% das estrelas em nossa amostra apresentam altos va-
lores de V sin i, entre 100 e 400 km s´1. A Figura 4.6 também apresenta histogramas que
representam as distribuições de V sin i para estrelas do tipo B em aglomerados abertos
(linha preta, Huang and Gies (2006a)) e para estrelas de campo (linha roxa, Huang and
Gies (2008), e linha laranja, Abt et al. (2002)). A distribuição de V sin i para as estrelas de
campo apresenta um excesso de estrelas com rotação lenta, como já foi observado por Abt
et al. (2002) e por Huang and Gies (2008). Bragança et al. (2012) analisaram uma amostra
de estrelas B de aglomerados e de campo no disco galático e confirmaram essa caracteris-
tica em sua amostra. Quando comparamos nossos resultados com a distibuição V sin i de
estrelas situadas no campo, a distribuição de nossa amostra se difere aparentando uma
pico deslocado para regiões de mais altos V sin i entre 100 –150 km s´1. Este resultado
corrobora os resultados apresentados por Wolff et al. (2007) e Huang and Gies (2006a) que
estrelas de tipo inicial B em aglomerados tendem a apresentar valores de V sin i maiores,
quando comparadas com estrelas de campo. A distribuição de V sin i obtida por Huang
and Gies (2006a) apresenta característica gaussiana semelhante ao que encontramos em
nosso trabalho, apresentando uma maior concentração de rotadores rápidos.

Na Figura 4.7, apresentamos a função de distribuição cumulativa de V sin i para estre-
las de nossa amostra (linha azul claro), juntamente com as distribuições para estrelas de
campo (linha roxa,Huang and Gies (2008)) e (Abt et al. (2002); linha laranja) e estrelas
em aglomerados (Huang and Gies (2006a); linha preta). O gráfico da função de distri-
buição cumulativa é capaz de sinalizar, dado uma população, a maior probabilidade de
ocorência devido a sua concentração, sendo uma forma complementar da visualização dos
dados além do histograma. Nesse sentido, analisando a distribuição de estrelas de campo
obtida por Abt et al. (2002) e Huang and Gies (2008), é notório um acúmulo de estrelas
com rotação lenta em relação às distribuições de estrelas em aglomerados, de modo que a
distribuição de estelas de campo de Abt et al. (2002) e Huang and Gies (2008) apresenta
uma maior probabilidade de ocorrência com aproximadamente 60% da amostra sendo pos-
sivel apresentar um V sin i entre 0 e 100 km s´1. Para amostra de estrelas de aglomerados
analisadas por Huang and Gies (2006a) probalidade de ocorrência é inferior a 40% de sua
amostra nessa faixa de V sin i enquanto essa fração é de cerca „30% dos objetos anali-
sados nesse trabalho. A distribuição de probabilidade cumulativa de V sin i das estrelas
em Carina obtida neste trabalho se comporta de forma semelhante à distribuição obtida
por Huang and Gies (2006a) possuindo uma aparente probabilidade cumulativa entre 5%
– 10% menor de rotadores entre 0 – 250km s´1, possuindo frações cumulativas de proba-
bilidade semelhantes para rotadores mais rápidos entre 250 – 400km s´1. Um teste K-S
entre nossa amostra de estrelas em aglomerados e a amostra de estrelas de campo de (Abt
et al., 2002) e Huang and Gies (2008) rejeita a hipótese nula, considerando um nível de
confiança de 95%. Da mesma forma, um teste K-S entre as estrelas em aglomerados de
Huang and Gies (2006a) e nossa amostra fornece cerca de 87% de probabilidade de que
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ambas as distrbuições sejam estraida de uma mesma população (i.e. aglomerados abertos)
sugerindo que as amostras de V sin i de Huang and Gies (2006a) apresentam semelhanças
com as distribuições de Carina.

Outro fator importante a ser considerado ao examinar as distribuições de V sin i é o
ambiente no qual as estrelas analisadas estão localizadas/nasceram, seja no campo, em
associações OB ou em aglomerados. O estudo realizado por Bragança et al. (2012) englo-
bou 350 estrelas de tipo B situadas no disco Galáctico próximo, distribuídas em diferentes
ambientes, incluindo estrelas de campo e associações OB. Os autores observaram que as
estrelas de campo apresentaram uma concentração significativa com V sin i < 50 km s´1,
com um pico na distribuição de V sin i entre 0-50 km/s. Por outro lado, as estrelas en-
contradas em associações OB mostraram um pico deslocado para a faixa de V sin i entre
50-100 km s´1. No caso dos aglomerados que estudamos, foi observada uma tendência
geral de maior presença de estrelas de rotação rápida, com distribuições frequentemente
apresentando picos entre 100-150 km s´1, consistente com a tendência previamente iden-
tificada por Wolff et al. (2007). Uma explicação alternativa para essa tendência, como
sugerido por Wolff et al. (2007), pode estar relacionada à densidade do ambiente no qual
o aglomerado foi formado, onde aglomerados formados em ambientes mais densos tendem
a apresentar um maior número de estrelas de rotação rápida. Contudo, a significativa
extinção na região de Carina, que afeta profundamente a completeza na região (Cap. 3),
não permite um estudo da relação V sin i em termos das densidades dos aglomerados de
Carina.

No trabalho de Morel et al. (2022), os autores conduziram um estudo da distribuição
de velocidades rotacionais projetadas para aproximadamente 160 estrelas em NGC 3293,
abrangendo a faixa espectral de B1 a B9.5. Essa análise revelou uma distribuição de
V sin i com características semelhantes a uma distribuição gaussiana, assim como a nossa
distribuição de V sin i. Notavelmente, o pico da distribuição em Morel et al. (2022) estava
centrado em valores elevados de V sin i, na faixa entre 200-250 km s´1. Em nossa análise
de NGC 3293, estudamos uma amostra de 66 estrelas dentro da faixa espectral B5-O9.
Nossos resultados sugerem que a ditribuição V sin i em NGC3293 é gaussiana, com o pico
da distribuição de V sin i entre 200-250 km s´1. Esse resultado pode ser observado na
Figura 4.9, destacando o gráfico de violino em roxo. As características identificadas por
Morel et al. (2022) permaneceram consistentes em comparação com nosso estudo, apesar
dos dois estudos apresentarem diferenças no tamanho da amostra e na faixa de tipos
espectrais analisada.

Analisamos nossos resultados de V sin i à luz da possibilidade da distribuição ser bi-
modal, como sugerida por Dufton et al. (2013), em seu estudo de estrelas do tipo B0 - B2
na região 30Dor, e por Bragança et al. (2012), para uma amostra de estrelas B do disco
galático, além de Garmany et al. (2015), em sua análise de estrelas B0 - B2. A fim de rea-
lizar uma comparação mais específica, selecionamos uma subamostra de estrelas de tipos
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espectrais entre B0 e B3, seguindo uma abordagem semelhante à de Dufton et al. (2013).
Esses resultados são apresentados na Figura 4.8, ilustrando a distribuição de V sin i para
todas as estrelas do tipo B0-B3 na região de Carina pertencentes aos aglomerados estuda-
dos. Testamos a distribuições que melhor se ajustariam ao nosso conjunto de amostra a
fim de verificar se ela seria melhor representada por uma distribuição gaussiana bimodal
ou normal, usando para isso critérios estatísiticos que permitem avaliar a conformidade
dos modelos com os dados. O melhor ajuste foi obtido usando uma distribuição bimodal
apresentando picos em V sin i„ 80 km s´1 e V sin i„ 200km s´1, além de um terceiro
pico (menor) em regiões de V sin i superiores a 300km s´1. A definição de uma amostra
mais restrita aos tipos espectrais B0-B3 pode ter sido a principal razão por Morel et al.
(2022) não haver encontrado evidências de uma distribuição bimodal na distribuição de
velocidades rotacionais projetadas das estrelas em NGC 3293, de modo que sua amostra
concentra-se mais em estrelas mais frias que B3.

Na Figura 4.9, mostramos as distribuições violino de V sin i para os aglomerados aber-
tos com amostras superiores a 40 objetos: Trumpler 14 (46 estrelas), Trumpler 15 (40
estrelas), Trumpler 16E (70 estrelas), Collinder 228 (59 estrelas) e NGC 3293 (66 estre-
las). Os valores médios de V sin i para os diferentes aglomerados abertos são representados
pelos pontos brancos centrais nas distribuições violino, apresentando valores médios de
V sin i= 158˘95 km s´1 para Trumpler 14, 147˘88 km s´1 para Trumpler 15, 168˘104
km s´1 para Trumpler 16E, 126˘77 km s´1para Collinder 228 e 180˘84 km s´1para NGC
3293. As barras horizontais grossas representam a faixa interquartil e barras horizontais
finas mostram o intervalo de confiança de 95%.

As distribuições de V sin i na Figura 4.9 dos aglomerados não estão centralizadas nas
regiões mais largas de cada diagrama, apresentando uma forma assimétrica. Regiões
mais largas dessas distribuições representam uma probabilidade maior de que a estrela
do respectivo aglomerado tenha esse valor de V sin i. A distribuição para Trumpler 16E
é mais larga para V sin i em torno de 100 km s´1 e apresenta uma cauda alongada para
valores de V sin i mais altos. A distribuição para o aglomerado Collinder 228 é mais larga
em torno de valores mais baixos de V sin i com uma cauda alongada para valores mais
altos de V sin i. As distribuições de V sin i para NGC 3293 e Trumpler 15 são largas
em torno de 200 km s´1 e mostram uma cauda longa em direção a V sin i mais baixos.
Portanto, nossos resultados sugerem que, em geral, as estrelas em Trumpler 16 e Collinder
228 tendem a ter V sin i mais baixos do que as estrelas em Trumpler 15 e NGC 3293. As
estrelas de tipo espectral inicial em Trumpler 14 apresentam uma distribuição de valores
de V sin i mais uniforme na faixa de 20 km s´1 a 250 km s´1, em comparação com os
outros aglomerados abertos estudados.

Na Figura 4.10, mostramos as distribuições violino de V sin i para os aglomerados aber-
tos com amostras menores, o que dificulta uma análise estatística mais robusta: Trumpler
16W (9 estrelas), Collinder 232 (19 estrelas) e Bochum 11 (21 estrelas). Os valores mé-
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dios de V sin i para esses aglomerados são V sin i= 174˘85 km s´1 para Trumpler 16W,
V sin i= 178˘100 km s´1 para Collinder 232 e V sin i= 156˘85 km s´1 para Bochum 11.
A distribuição de V sin i para Trumpler 16W é bastante simétrica em torno da média. A
distribuição de V sin i para Bochum 11 é mais larga em torno de 100 km s´1, com uma
cauda mais alongada para valores maiores de V sin i. Por outro lado, Collinder 232 possui
uma cauda alongada para V sin i<100km s´1, com um pico em „ 180 km s´1.

Berlanas et al. (2023) investigaram a distribuição de rotação estelar em Carina baseado
na transformada de Fourier. Os autores observaram uma distribuição de V sin i com pico
para uma faixa de 200 a 250 km/s, sugerindo uma maior concentração de estrelas de
rotação rápida em comparação com as distribuições dos aglomerados estudados em nosso
trabalho.

Entre os aglomerados analisados, NGC 3293 se destaca como o aglomerado mais antigo,
com uma idade de log(age)=7.139, conforme obtido por Dias et al. (2021). Além disso,
este aglomerado se destaca por sua maior definição e coesão em comparação com os
outros aglomerados examinados neste estudo. Notavelmente, ele apresenta um pico na
distribuição de velocidade de rotação deslocado para valores mais altos, concentrando-se
na faixa de 200 a 250 km s´1.
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Figura 4.1: Representação do efeito do V sin i nos perfis observados das linhas de He i a
4388Å (painel superior) e 4471Å (painel inferior). Os espectros utilizados como exemplo
correspondem às estrelas ALS 1808, ALS 17541 e ALS 1827 com V sin i=35, 113 e 250
km s´1, respectivamente.
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Figura 4.2: Comparação entre V sin i obtidos neste trabalho e os valores obtidos através
de linhas de Hélio, por Huang and Gies (2006b) (círculos azuis), Hanes et al. (2018)
(pentágonos amarelos) e McSwain et al. (2009)(diamantes roxos). A reta pontilhada
representa linha x:y. A diferença média entre nossos resultados de V sin i e os resultados
da literatura é de <∆V sin i> = ´3.9 ˘ 25.2 km s´1.
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Figura 4.3: Comparação entre V sin i obtidos neste trabalho e os valores obtidos por
síntese de linhas metálicas por Hunter et al. (2009) (triângulos verdes) e Morel et al.
(2022)(quadrados pretos). A reta pontilhada representa linha x:y.
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Figura 4.4: Comparação entre V sin i obtido nesse trabalho e os resultados obtidos pelos
demais nodos do Gaia-ESO survey. A linha pontilhada representa a igualdade x:y.
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Figura 4.5: O valor médio de V sin i em função do logaritmo da idade para os aglomerados
de Carina (círculos azuis) e os 14 aglomerados estudados por (Huang and Gies, 2006a)
(triângulos laranjas)
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Figura 4.6: Distribuição de V sin i obtida para 330 estrelas prováveis membros na região
de Carina (histograma azul claro), comparada com as distribuições de V sin i de estrelas
do tipo inicial em aglomerados (linha preta, Huang and Gies (2006a)), com estrelas do
campo (linha roxa,Huang and Gies (2008)) e (linha laranja, Abt et al. (2002)).
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Figura 4.7: Funções de distribuição cumulativas de V sin i para estrelas de campo (linha
roxa, Huang and Gies (2008)) e (Abt et al. (2002); linha laranja) e para estrelas de aglo-
merados (Huang and Gies (2006a); linha preta) e linha azul para objetos do aglomerados
de Carina estudados por nós.
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Figura 4.8: Distribuição de V sin i para estrelas B0-B3 de nossa amostra, mostrando 3
picos em „ 80, 200 e 310km s´1. As linhas pontilhadas representam os ajustes em cada
máximo, enquanto a linha cheia representa a combinação das 3 gaussianas.
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Figura 4.9: Distribuições violino de V sin i das estrelas de tipo inicial dos aglomerados
abertos Trumpler 14 (azul), Trumpler 15 (laranja), Trumpler 16E (verde), Collinder 228
(vermelho) e NGC 3293 (roxo). Os pontos brancos nos gráficos indicam a mediana,
enquanto as barras espessas representam a faixa interquartil e as barras finas mostram o
intervalo de confiança de 95%. Regiões mais amplas nas distribuições representam uma
probabilidade maior de uma estrela ter aquele valor de V sin i.
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Figura 4.10: Distribuições violino de V sin i das estrelas de tipo inicial dos aglomerados
abertos Trumpler 16W (cinza), Collinder 232 (roxo) e Bochum 11 (rosa). Os pontos
brancos nos gráficos indicam a mediana, enquanto as barras espessas representam a faixa
interquartil e as barras finas mostram o intervalo de confiança de 95%. Regiões mais
amplas nas distribuições representam uma probabilidade maior de uma estrela ter aquele
valor de V sin i.



Capítulo 5

Parâmetros Estelares e Abundâncias

Neste capítulo, será descrito o método para determinação dos parâmetros físicos e
abundâncias químicas das estrelas estudadas. A metodologia adotada neste trabalho con-
siste em síntese espectral baseada em modelos atmosféricos calculados em formalismo
não-ETL com código TLUSTY (Hubeny and Lanz, 1995, 2017) e perfis espectrais teóri-
cos calculados com o código SYNSPEC. Utilizamos uma grade de modelos atmosféricos
calculada em 2012 que tem por objetivo substituir as grades OSTAR2002 (Lanz Hubeny,
2003) e BSTAR2006 (Lanz Hubeny, 2003). A técnica de síntese espectral é uma ferra-
menta muito importante para a determinação dos parâmetros físico-químicos estelares. A
análise de uma grande lista de linhas, entretanto, requer tempo e um número significativo
de iterações até que o resultado final seja alcançado. Quando aplicada a uma amostra
representativa de estrelas, o processo completo pode demandar bastante tempo. Com o
objetivo de otimizar o tempo na análise de grandes amostras, alguns códigos automáticos
foram desenvolvidos, como por exemplo, SSPP (Lee et al., 008b; Lee et al., 008a), BAC-
CHUS (Masseron et al., 2016) e ASPCAP (García Pérez et al., 2016), idealizados para
analisar espectros de estrelas frias. A análise automática de espectros de estrelas de alta
massa, porém, esbarra na dificuldade introduzida pelo alargamento de linhas devido à ro-
tação estelar. Bragança et al. (2019) apresentaram um método iterativo semi-automático
que permite obter os parâmetros temperatura efetiva (Teff); gravidade superficial (log g);
velocidade rotacional projetada (V sin i); velocidades de macroturbulência (ζRT ) e micro-
turbulência (ξt), e as abundâncias de silício, oxigênio, carbono e nitrogênio.

5.1 Porque Não-ETL?

Descrever uma atmosfera estelar envolve detalhar, através da equação de transporte,
todos os processos que ocorrem com a radiação emitida no centro da estrela enquanto o
feixe de radiação atravessa e interage com a atmosfera estelar. O feixe inicial de radiação
é modificado por diversos processos radiativos e colisionais ao longo do caminho, resul-
tando em uma observação diferente do que foi originalmente produzido. A análise das

55
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informações observacionais de uma estrela depende do estudo do seu campo de radiação,
principalmente caracterizado pela temperatura, que pode ser definida como temperatura
cinética das partículas, temperatura de excitação ou temperatura de ionização. Em con-
dições isoladas, essas diferentes temperaturas podem coincidir, levando a um estado de
equilíbrio termodinâmico (ET). No entanto, o campo de radiação nas atmosferas estelares
não é isotrópico devido à emissão de radiação pela estrela, impossibilitando a aplicação do
ET. Em pequenas porções da atmosfera, pode-se considerar o equilíbrio termodinâmico
local (ETL) se o caminho livre médio dos fótons e partículas for menor que as variações
de temperatura. Nos interiores estelares, o ETL é uma boa aproximação devido às al-
tas densidades e pressões que favorecem processos colisionais, permitindo uma descrição
simplificada do campo de radiação e dos estados de energia. Nas camadas mais super-
ficiais das atmosferas estelares, com gradientes de temperatura e um campo de radiação
não isotrópico, os processos radiativos afastam-se do equilíbrio detalhado, exigindo uma
descrição mais complexa pelos números de ocupação dos estados, através das equações de
equilíbrio estatístico, que consideram todos os processos radiativos e colisionais.

A aproximação ETL não é uma boa aproximação para a análise de estrelas OB de-
vido a várias razões específicas às condições físicas dessas estrelas, tais como: (i) altas
temperaturas efetivas em suas atmosferas, de modo que os processos radiativos são muito
mais significativos do que os processos colisionais. A alta taxa de emissão de radiação e a
menor frequência de colisões entre partículas impedem o estabelecimento de um equilíbrio
local, necessário para a validação do ETL; (ii) emissão de radiação ultravioleta, que ioniza
o gás circunstelar e cria um campo de radiação altamente anisotrópico, o que dificulta
a aplicação do ETL; (iii) presença de gradientes de temperatura significativos em suas
atmosferas, indicando que há variações rápidas de temperatura ao longo de pequenas dis-
tâncias, o que contraria a premissa do ETL, que pressupõe a homogeneidade local das
propriedades térmicas.

Devido a esses fatores, a descrição dos estados de ocupação e a análise da radiação
nas atmosferas de estrelas OB devem levar em conta um tratamento mais complexo, que
considere explicitamente os processos radiativos fora do ETL. As equações de equilíbrio
estatístico, que incorporam todos os processos radiativos e colisionais diretos e inversos,
fornecem uma abordagem mais precisa para essas estrelas.

Em condições não-ETL, o estado de excitação e ionização do gás é fortemente influ-
enciado pelo campo de radiação, que é determinado pelo estado do gás via equação de
transporte. Assim, as equações de transporte radiativo e de equilíbrio estatístico estão
acopladas e precisam ser resolvidas de forma auto-consistente e simultânea. A solução
dessas equações define a distribuição do campo de radiação em função da frequência,
temperatura e densidade do material, além da distribuição de átomos e íons em todos os
estados ligados. Para cada ponto da atmosfera, calcula-se um vetor solução que depende
do número de frequências consideradas, estados descritos e parâmetros termodinâmicos.
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Isso resulta em um grande número de equações não-lineares que devem ser resolvidas
iterativamente.

A modificação do feixe de radiação pode ser expressa através dos coeficientes de ab-
sorção e emissão, que alteram a energia do feixe. A absorção verdadeira e o espalhamento
retiram energia do feixe, enquanto a emissão e o espalhamento contribuem para aumentar
sua energia. Esses coeficientes estão relacionados com as constantes atômicas dos níveis e
transições por meio dos coeficientes de Einstein. A interdependência das variáveis físicas
cria um acoplamento entre as equações de transporte e equilíbrio estatístico, tratado ite-
rativamente. O processo iterativo, que simula o movimento dos fótons através da unidade
de livre caminho médio, pode ser demorado dependendo do comprimento do caminho
livre médio dos fótons, impactando o tempo computacional necessário para alcançar a
convergência.

Neste trabalho, adotamos uma metodologia baseada em síntese espectral a partir de
de modelos atmosféricos e formaçc̃ao de linhas em não-ETL. O código TLUSTY é uma
ferramenta computacional desenvolvida para modelar atmosferas estelares, especialmente
em condições não-ETL. Ele calcula a estrutura e a emissão de radiação das atmosferas
estelares e de discos de acreção, considerando a complexa interação entre a matéria e a ra-
diação. A partir de parâmetros iniciais, como a temperatura efetiva, gravidade superficial,
composição química, e outros parâmetros relevantes, O código começa com um modelo
inicial da atmosfera, que pode ser uma solução aproximada ou um modelo previamente
calculado. O código resolve iterativamente as equações de transporte radiativo, equilíbrio
estatístico e equilíbrio hidrostático, uma vez que o estado de excitação e ionização do gás
depende do campo de radiação, e vice-versa. O método de Iteração Lambda é utilizado
para resolver as equações de transporte radiativo. Este método envolve a atualização
iterativa da solução até que a convergência seja alcançada. Para acelerar a convergência,
o TLUSTY utiliza correções linearizadas nas populações de nível e nas intensidades de
radiação.

Os modelos atmosfericos calculados com o TLUSTY representam a distribuição de
temperatura e densidade em cada ponto da atmosfera, levando em consideração os pro-
cessos radiativos e colisionais. O processo iterativo continua até que as mudanças nas
populações dos níveis de energia e no campo de radiação sejam menores que um valor
pré-definido. O campo de radiação emergente é calculado em diferentes frequências, com
o código SYNSPEC, fornecendo a distribuição espectral (espectros sintéticos) que pode
ser comparada com observações astronômicas.

No nosso trabalho, utilizamos uma grade de modelos atmosféricos calculada em 2012
que tem por objetivo substituir as grades OSTAR2002 (Lanz Hubeny, 2003) e BSTAR2006
(Lanz Hubeny, 2003). A nova grade de modelos (Thierry Lanz, comunicação privada) foi
calculada considerando novos modelos atômicos de C, O e Si, que agora incluem níveis
de energia mais altos em substituição dos “superníveis” presentes nos modelos atômicos
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Tabela 5.1: Linhas de silício e oxigênio utilizadas na síntese espectral
Espécie Comprimento Espécie Comprimento
química de onda (Å) química de onda (Å)

OII 4062.9 OII 4071.2
OII 4072.1 OII 4078.8
OII 4083.9 OII 4085.1
OII 4087.1 OII 4089.2
OII 4092.9 OII 4119.2
OII 4129.3 OII 4132.8
OII 4488.1 OII 4590.9
OII 4596.1 OII 4602.0
OII 4609.3 OII 4610.1
OII 4638.8 OII 4641.8
OII 4649.1 OII 4661.6
OII 4696.3 OII 4699.0
OII 4701.1 OII 4703.1
OII 4705.3 OII 4710.0
SiII 4128.1 SiII 4130.1
SiII 6347.1 SiII 6371.4
SiIII 4552.6 SiIII 4567.8
SiIII 4574.8 SiIII 4716.5
SiIV 4088.9 SiIV 4116.1
SiIV 4654.3

originais 1, conforme adotado anteriormente em Hubeny and Lanz (2017). Os modelos
atômicos atualizados contêm 69, 219 e 41 níveis para O i, O ii e O iii, respectivamente e
70, 122 e 53 níveis para Si ii, Si iii e Si iv, respectivamente. A grade de modelos atmosfé-
ricos cobre uma faixa de temperatura entre Teff= 14 000 – 33 000 K, para 20 diferentes
temperaturas com passo de 1 000 K, e gravidade superficial entre 3.0 – 4.5 dex, para 13
diferentes valores de log g, com passo de 0.12 dex. O espaço de parâmetros coberto na
grade de modelos atmosféricos utilizada pode ser visto na Figura 5.1. Devido a limitações
físicas ou por dificuldades de convergência dos modelos, a grade ainda não está completa
para regimes de Teff> 30 000K e log g=3.0 dex, e Teff= 29 000K e log g=3.12 dex. O
método adotado utiliza uma lista de linhas de Si ii, Si iii e Si iv e O i, O ii e O iii pré-
definidas (Tabela. 5.1), por serem ótimas indicadoras de parâmetros físicos das estrelas O
e B.

5.2 Metodologia

O wrapper S4: Stellar Spectral Synthesis Suite 2 é um script em Python que permite
rodar o código SYNSPEC para um intervalo de valores de Teff e log g, obtendo assim

1Disponiveis em http://nova.astro.umd.edu/index.html
2S4 está disponível em https://github.com/gabraganca/S4



5.2. METODOLOGIA 59

Figura 5.1: Cobertura da grade de modelos atmosféricos no espaço de parâmetros Teff e
log g. Fonte: (Bragança et al., 2019)

um conjunto de espectros sintéticos que são comparados a perfis observados. O esquema
da análise iterativa do S4 foi descrito por Bragança et al. (2019), e está representado na
Figura 5.2.

O melhor ajuste é escolhido pela minimização das diferenças entre os perfis teóricos
e observados. Sendo iterativo, o método começa com valores iniciais de parâmetros es-
telares para gerar os espectros: os valores iniciais de Teff e log g são aqueles fornecidos
pela colaboração GES-WG7, enquanto os resultados de V sin i foram obtidos partir das
larguras das linhas He i, conforme descrito no capítulo 4. O valores iniciais de ξt e Vr

são, respectivamente, 5 km s´1, um valor comum de velocidade de microturbulência para
estrelas B da sequência principal (Daflon et al., 2007; Dufton et al., 2006) e as nossas esti-
mativas de velocidade radial Vr descritas no capítulo 3. As abundâncias químicas iniciais
são os valores solares de Asplund et al. (2021).

A análise do espectro observado é desempenhada através de 8 passos ilustrados no
fluxograma da Figura 5.2 e descritos a seguir. As Figuras de 5.3 a 5.8 ilustram cada passo
do esquema iterativo na análise da estrela ALS 15861:

1. O processo se inicia com a adoção de valores iniciais para os parâmetros estelares (Teff

e log g fornecidos pelo GES e medidas de V sin i e Vr obtidas por nós) e abundâncias
químicas (abundâncias solares obtidas por Asplund et al. (2009)).
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Figura 5.2: Esquema do processo iterativo do S4 para obtenção de parâmetros físicos e
abundâncias químicas de estrelas B. Fonte: (Bragança et al., 2019)
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Figura 5.3: Definição do ponto de equilíbrio de ionização das linhas de Si ii, iii, iv para
estrela ALS 15861. O ponto de equilíbro corresponde à temperatura de 24,400 K, para a
qual as abundâncias obtidas das linhas dos três estágios de ionização são iguais.

2. Variamos a Teff de ˘ 1000K em torno do valor inicial e procedemos a síntese das
linhas de O i,O ii,O iii e Si ii,Si iii,Si iv, quando disponíveis, em busca do ponto onde
ocorre o equilíbrio de ionização. No caso dos nossos espectros, linhas de O i e O iii

não estão disponíveis, de modo que nos baseamos na análise de linhas de silício para
a definição da Teff . Para cada um dos valores de Teff , e com os demais parâmetros
fixos, variamos a abundância de silício até obter o melhor ajuste através de uma χ2

para cada linha, independentemente. A abundância da estrela é tomada então como
a média ponderada das abundâncias obtidas de cada linha espectral, sendo que o
peso de cada espécie corresponde ao número de linhas disponívies de cada espécie.
O ponto de equilíbrio é definido como sendo a Teff para a qual o desvio padrão é
minímo, como mostra a Figura 5.3. Note que no caso de disponibilidade de linhas
de Si e O, a temperatura final é obtida ao calcular a média ponderada entre os dois
valores, em que os pesos são os números de íons disponíveis de cada elemento.

3. Ao ajustar cada linha espectral de O ii e Si iii, o V sin i é variado até que se obtenha
o melhor ajuste. A Figura 5.4 mostra a distribuição dos valores de V sin i obtidos
dos ajustes individuais das linhas espectrais e o valor de V sin i da estrela é o valor
médio obtido de todas as linhas.

4. O efeito de alargamento devido à velocidade de macroturbulência ζRT é introduzido
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Figura 5.4: Distribuição dos valores de velocidade rotacional projetada obtidos dos ajustes
das linhas individuais para a estrela ALS 15861. A linha em azul representa o ajuste
gaussiano da distribuição com o pico da distribuição correspondente ao valor médio de
V sin i = 26 km s´1.

como a aproximação radial-tangencial proposta por Gray (2008). O valor de ζRT

é definido a partir do alargamento extra necessário para ajustar as asas das linhas
metálicas, depois de fixado o V sin i. O ajuste é feito individidualmente para cada
linha de O ii e Si iii e o valor de ζRT para a estrela é a média dos valores das linhas
individuais, como mostra a Figura 5.5

5. A gravidade superficial é obtida ajustando-se as asas das linhas de Hidrogênio da
série de Balmer, Hα e Hδ. O mecanismo de alargamento predominante nas asas das
linhas de Hidrogênio é o efeito Stark linear, resultado da interação entre os átomos
de hidrogênio nas atmosferas estelares. Nos espectros das estrelas B, as asas das
linhas de hidrogênio são boas indicadoras da gravidade superficial log g. As linhas
de Hα e Hδ são ajustadas independentemente e o valor de log g da estrela é tomado
como a média entre os valores das linhas. Na Figura 5.6 demonstramos o ajuste
das asas da linha de Hα, identificando as regiões espectrais usadas no cálculo da χ2

a fim de definir o melhor ajuste.

6. A velocidade de microturbulência ξt é um parâmetro ad hoc introduzido no cálculo
de perfis téoricos com a finalidade de gerar o alargamento necessário para garantir
o ajuste dos perfis observados. A velocidade de microturbulência afeta principal-
mente as linhas de intensidade intermediária, localizadas na parte saturada da curva
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Figura 5.5: Distribuição dos valores de velocidade de macroturbulência ζRT obtidos dos
ajustes das linhas individuais para a estrela ALS 15861. A linha em azul representa o
ajuste gaussiano da distribuição com o pico da distribuição correspondente ao valor médio
de ζRT = 14 km s´1.

de crescimento, enquanto que as linhas fracas, localizadas na parte linear, são pra-
ticamente insensíveis a este parâmetro. Sendo assim, o valor de ξt é definido a
partir da condição canônica de que as abundâncias das linhas individuais sejam in-
dependentes das intensidades das linhas. As linhas espectrais de silício e oxigênio
são ajustadas separadamente, para cinco valores de velocidade de microturbulência,
com passo de 1 km s´1 em torno do valor inicial. Para cada valor de ξt, represen-
tamos graficamente as abundâncias individuais e as intensidades da linhas, usando
a largura equivalente como indicador da intensidade da linha, conforme mostra a
Figura 5.7. Em seguida, verificamos o valor de ξt para o qual o ajuste linear entre
as abundâncias individuais e as larguras equivalentes tenha inclinação próxima de
zero, conforme mostra a Figura 5.8. O valor final de ξt corresponde à média entre
os valores obtidos da análise das linhas de Si iii e O ii.

7. Por fim, verificamos a convergência dos parâmetros estelares básicos Teff , log g e ξt.
Caso não haja convergência, os procedimentos são repetidos com um reajuste nos
parâmetros iniciais.

8. Obtendo-se a convergência, nós ajustamos individualmente as linhas de Si e O para
obter os valores finais de abundâncias dos respectivos elementos. Com os parâmetros
estelares fixos, determinamos as abundâncias de nitrogênio e carbono através da
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Figura 5.6: Exemplo de ajuste da linha de hidrogênio no espectro estrela ALS 15861.
O espectro observado está representado em azul e o espectro sintético em vermelho. As
linhas azuis hachuradas definem a região considerada no cálculo do χ2 para a escolha do
melhor ajuste em torno da linha de Hα. O valor final de log g=4.22 para esta estrela
corresponde ao valor médio igual obtido das duas linhas de hidrogênio analisadas.
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Figura 5.7: Estudo da variação das abundâncias obtidas a partir das linhas individuais
de O ii em função das intensidades das linhas para a definição da microturbulência. Cada
painel mostra o comportamento das abundâncias para um valor de microturbulência iden-
tificado no título do painel. O valor da microturbulência é escolhido sendo aquele que
produz a mesma abundância para as linhas fortes e fracas.

Figura 5.8: Variação do coeficiente de inclinação das retas mostradas na Figura 5.7 para
os diferentes valores de microturbulência. O valor da microturbulência é escolhido sendo
aquele que produz a mesma abundância para as linhas fortes e fracas.
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Tabela 5.2: Linhas de carbono e nitrogênio utilizadas na síntese espectral
Espécie Comprimento Espécie Comprimento
química de onda (Å) química de onda (Å)

CIII 4647.4 NII 4056.9
CIII 4650.2 NII 4607.1
CIII 4651.5 NII 4630.5
CIII 4652.0 NII 4643.1
CIII 4659.1 NIII 4634.1
CIII 4663.6 NIII 4640.6
CIII 4665.9

síntese de linhas de N ii, N iii e C iii listadas na Tabela 5.2.

Após definirmos os parâmetros físicos Teff , log g, V sin i, ζRT e ξt, refizemos a síntese
de todas as linhas metálicas usandos os parâmetros atmosféricos finais fixos e variando
apenas as abundâncias de Si, O, C e N para obter o melhor ajuste para cada linha.
Analisamos a distribuição das abundâncias das linhas individuais a fim de descartar as
linhas que produzem abundâncias muito discrepantes, e obtivemos assim as abundânicas
médias finais para cada espécie química. Para ilustrar um exemplo de síntese espectral,
mostramos na Figura 5.9 o espectro observado da estrela ALS 15861 em azul, enquanto o
espectro sintético gerado para os parâmetros estelares e as abundâncias está representado
em vermelho.

5.3 Resultados

Nesta seção, apresentamos os resultados dos parâmetros estelares, incluindo Teff , log g,
V sin i, ζRT e ξt, bem como as estimativas das abundâncias dos elementos C, N, O e Si,
para uma subamostra de estrelas com espectros adequados para a análise de abundâncias.
Para definir esta subamostra, selecionamos estrelas que não apresentam linhas espectrais
duplicadas (indício de binaridade) em nossa amostra. Em seguida, excluímos aquelas com
temperatura efetiva fora do limite da grade, ou seja, Teff< 14.000 K ou Teff> 33.000 K. A
partir da análise de V sin i descrita no Capítulo 4, selecionamos estrelas com estimativas
iniciais de V sin i< 100km s´1. Nossa amostra final consiste, portanto, em um conjunto
de 65 estrelas de tipo espectral B pertencentes a aglomerados abertos na Nebulosa de
Carina.

A metodologia descrita na Seção ?? foi aplicada a esta subamostra de 65 estrelas e os
resultados obtidos para os parâmetros estelares e abundâncias químicas são apresentados
na Tabela 5.3. Cada estrela está identificada por uma entrada no catálogo do GES
(GES ID, coluna 1) e por uma identificação alternativa na base de dados do SIMBAD,
quando disponível (Simbad ID, coluna 2). Os valores finais dos parâmetros estelares e as
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Figura 5.9: Exemplo de síntese espectral para a estrela ALS 15861 na região 4635–4665Å.A
linha em azul representa o espectro observado enquanto a linha em vermelho representa
o espectro sintético. Linhas espectrais de elementos chaves são identificadas na Figura.

abundâncias elementares são representados pelas médias e dispersões calculadas a partir
dos ajustes de linhas ou regiões espectrais individuais. Na Tabela 5.3, a coluna 3 apresenta
as temperaturas efetivas derivadas através do equilíbrio de ionização das linhas de silício,
enquanto os valores finais de log g, obtidos a partir das linhas Hα e Hδ, estão listados
na coluna 4. Os parâmetros de alargamento das linhas, ou seja, ξt, V sin i e ζRT , foram
estimados a partir das linhas individuais de Si iii e O ii e estão nas colunas 5 a 7 da
Tabela 5.3, respectivamente. As colunas 8 a 11 contêm as médias das abundâncias de
silício, oxigênio, carbono e nitrogênio, juntamente com suas dispersões correspondentes.
As estrelas estão agrupadas de acordo com o aglomerado ao qual pertencem, conforme
discutido no capítulo 3.
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Tabela 5.3: Parâmetros atmosféricos e abundâncias quí-
micas das estrelas analisadas

GES ID Simbad ID Teff log g ξt V sin i ζRT A (Si) A (O) A (C) A (N)
(K) (km s´1) (km s´1) (km s´1)

Trumpler 14
10435522-5933147 ALS 15229 30,500 4.08˘0.15 5˘2 10˘4 6˘5 7.40˘0.02 8.68˘0.09 8.49˘0.07 7.69˘0.02
10435953-5932227 – 22,200 4.20˘0.15 2˘1 59˘15 15˘5 7.47˘0.10 8.77˘0.10 8.54˘0.03 7.95˘0.02
10434356-5934035 ALS 17185 26,050 4.18˘0.11 2˘1 32˘3 5˘7 7.51˘0.08 8.77˘0.09 8.40˘0.02 7.80˘0.07
10440583-5935117 ALS 15227 27,350 4.20˘0.01 3˘1 72˘5 21˘16 7.36˘0.01 8.61˘0.05 8.62˘0.05 7.77˘0.10
10440093-5935459 ALS 15206 32,900 3.95˘0.05 7˘1 39˘4 26˘11 7.51˘0.05 8.77˘0.06 8.33˘0.03 –
10433335-5935111 ALS 1808 25,650 3.40˘0.04 9˘2 42˘4 17˘11 7.48˘0.09 8.68˘0.06 8.65˘0.05 7.82˘0.03
10435796-5933537b ALS 15864 25,800 4.00˘0.07 3˘2 71˘7 23˘16 7.32˘0.06 8.57˘0.09 8.44˘0.02 7.75˘0.05

Trumpler 15
10443075-5921263 ALS 15861 24,400 4.22˘0.11 3˘2 26˘3 7˘5 7.37˘0.02 8.80˘0.07 8.43˘0.06 7.77˘0.03
10440328-5919498 20,950 4.15˘0.15 4˘1 40˘9 30˘9 7.40˘0.05 8.75˘0.09 8.53˘0.06 7.87˘0.15
10440062-5925493 ALS 1822 29,600 4.28˘0.15 4˘2 57˘3 16˘14 7.44˘0.07 8.70˘0.10 8.57˘0.10 7.73˘0.02
10432015-5917582 18,850 4.22˘0.04 4˘0 34˘9 8˘10 7.36˘0.06 8.78˘0.09 – 7.85˘0.01
10442912-5920049 ALS 1842 26,350 4.32˘0.15 3˘1 7˘6 7˘5 7.38˘0.01 8.71˘0.11 8.39˘0.02 7.70˘0.07
10451811-5924277b HD 93342 14,250 3.58˘0.15 3˘2 28˘5 16˘4 7.56˘0.07 – – –
10443636-5924203b ALS 15860 22,500 3.00 12˘1 66˘8 32˘11 7.49˘0.07 8.72˘0.08 8.50˘0.05 –

Collinder 232
10451925-5929522 – 27,050 4.35˘0.07 3˘1 24˘3 8˘8 7.41˘0.08 8.68˘0.08 8.40˘0.05 7.81˘0.05
10452876-5930038 – 22,550 3.78˘0.11 3˘0 14˘10 8˘12 7.46˘0.09 8.70˘0.10 8.50˘0.0 7.80˘0.05
10442886-5928166 – 20,000 3.88˘0.04 3˘2 4˘4 4˘5 7.32˘0.15 8.61˘0.05 – 7.79˘0.05
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Bochum 11
10461906-5957543 – 26,150 3.80˘0.01 4˘1 1˘1 1˘1 7.53˘0.06 8.78˘0.11 8.42˘0.03 7.92˘0.12
10460291-5950259 – 19,800 4.10˘0.01 3˘0 38˘15 13˘10 7.36˘0.02 8.85˘0.15 – 8.00˘0.10
10460493-5959018 – 21,650 4.25˘0.05 2˘0 36˘7 10˘5 7.50˘0.06 8.82˘0.08 8.40˘0.05 7.72˘0.03
10463643-5948049 – 21,400 4.07˘0.02 4˘1 37˘5 10˘10 7.34˘0.02 8.88˘0.15 – 7.92˘0.07

NGC3293
10344868-5809012 HD 303068 25,650 3.70˘0.07 2˘1 48˘7 28˘12 7.50˘0.04 8.75˘0.10 8.35˘0.02 7.77˘0.03
10344869-5807127 – 16,900 3.82˘0.04 1˘0 47˘15 32˘14 7.42˘0.12 8.65˘0.10 – –
10352851-5812496 NGC 3293 ESL 43 19,450 4.02˘0.04 0˘0 7˘5 6˘4 7.28˘0.02 8.63˘0.08 – 7.70˘0.01
10354723-5813375 ALS 15740 18,200 3.82˘0.15 1˘1 28˘4 9˘9 7.43˘0.05 8.76˘0.12 – 7.85˘0.07
10354901-5814541 ALS 20070 22,200 3.50˘0.01 1˘1 34˘3 24˘10 7.39˘0.04 8.60˘0.07 8.50˘0.07 7.70˘0.07
10355660-5811314 ALS 15746 23,450 3.75˘0.14 2˘1 22˘2 14˘5 7.46˘0.06 8.75˘0.09 8.40˘0.05 7.84˘0.04
10360160-5815096 HD 92007 23,750 3.53˘0.11 10˘1 86˘6 14˘14 7.40˘0.01 8.77˘0.07 8.43˘0.03 7.58˘0.08
10360525-5816455 NGC 3293 ESL 62 16,500 3.52˘0.15 0˘0 23˘0 13˘2 7.45˘0.10 8.75˘0.10 – 7.77˘0.03
10360764-5815204 ALS 20072 22,650 3.95˘0.15 1˘1 71˘5 21˘14 7.44˘0.08 8.62˘0.06 – 7.77˘0.11
10354822-5812329 ALS 15741 25,100 3.75˘0.14 7˘2 113˘2 47˘16 7.45˘0.02 8.76˘0.08 8.52˘0.03 7.70˘0.01
10354072-5812440 ALS 1671 24,700 3.58˘0.11 11˘1 47˘2 28˘4 7.48˘0.06 8.77˘0.11 8.42˘0.06 7.72˘0.03
10355781-5812213 ALS 15748 25,100 3.85˘0.07 5˘1 23˘2 17˘4 7.42˘0.04 8.76˘0.08 8.35˘0.03 7.67˘0.03

Trumpler 16
10450523-5941426 ALS 19746 22,000 4.10˘0.01 3˘0 68˘5 15˘9 7.36˘0.09 8.80˘0.05 8.65˘0.07 7.82˘0.07
10450673-5941565 ALS 15200 32,650 4.00˘0.10 6˘1 32˘4 14˘12 7.33˘0.02 8.70˘0.11 8.42˘0.06 –
10450636-5942357 ALS 15249 26,000 4.32˘0.11 1˘0 62˘10 16˘14 7.45˘0.02 8.80˘0.15 8.63˘0.02 7.70˘0.05
10450590-5940546 Trumpler 16 66 21,000 3.95˘0.05 3˘2 51˘9 24˘15 7.42˘0.02 8.70˘0.05 – 7.87˘0.02
10451265-5942488 ALS 15228 25,750 4.32˘0.15 3˘0 42˘18 32˘12 7.34˘0.11 8.58˘0.15 8.46˘0.02 7.73˘0.03
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10451894-5942184 – 23,050 4.22˘0.15 2˘1 29˘8 12˘5 7.36˘0.02 8.70˘0.10 8.34˘0.02 7.75˘0.05
10452190-5945249 – 21,250 3.92˘0.11 6˘1 58˘10 17˘10 7.30˘0.07 8.66˘0.10 8.48˘0.06 7.79˘0.14
10452214-5937385 ALS 15244 24,950 4.03˘0.11 2˘1 24˘2 10˘8 7.47˘0.06 8.73˘0.09 8.42˘0.05 7.72˘0.02
10453808-5944095 – 32,900 3.95˘0.05 2˘1 28˘3 25˘2 7.42˘0.05 8.66˘0.15 8.30˘0.03 –
10443719-5940015 ALS 15242 27,150 4.10˘0.01 2˘1 56˘5 25˘14 7.28˘0.02 8.61˘0.07 8.48˘0.11 7.76˘0.01
10444098-5940104 ALS 19743 29,700 3.97˘0.11 7˘1 10˘6 6˘9 7.37˘0.11 8.65˘0.14 8.43˘0.03 7.57˘0.10
10445376-5937483 ALS 15236 22,550 4.00˘0.14 4˘2 16˘6 13˘5 7.28˘0.02 8.68˘0.07 8.47˘0.03 7.81˘0.07

Collinder 228
10441513-6007509 – 22,020 3.90˘0.01 5˘1 47˘5 7˘5 7.22˘0.13 8.72˘0.05 8.57˘0.05 7.77˘0.11
10440104-6006378 – 17,900 3.97˘0.04 6˘1 65˘14 32˘8 7.25˘0.09 8.65˘0.10 – 7.87˘0.03
10435479-6006208 – 19,600 3.97˘0.04 7˘2 71˘15 20˘10 7.55˘0.09 – – 7.75˘0.02
10424533-6012063 – 19,450 4.08˘0.15 4˘1 53˘10 14˘17 7.42˘0.07 8.68˘0.10 – 7.80˘0.05
10425717-6007414 – 22,150 4.40˘0.15 0˘0 21˘2 4˘5 7.40˘0.03 8.72˘0.04 8.36˘0.06 7.73˘0.03
10421831-6001553 16,800 4.12˘0.15 3˘1 25˘10 17˘18 7.41˘0.12 8.83˘0.08 – –
10420759-5956249 14,150 4.20˘0.01 2˘2 38˘10 23˘13 7.55˘0.10 – – –
10433443-5943265 – 31,650 4.25˘0.02 8˘2 36˘5 20˘9 7.43˘0.07 8.65˘0.10 8.50˘0.05 7.73˘0.10
10440237-5952047 – 18,550 4.35˘0.14 3˘1 60˘2 40˘0 7.47˘0.13 8.80˘0.10 – 7.80˘0.07
10440371-5948141 – 24,450 4.03˘0.15 4˘0 72˘5 21˘15 7.32˘0.01 8.75˘0.10 8.49˘0.02 7.73˘0.08
10443008-5952141 ALS 15222 25,600 4.12˘0.11 4˘0 6˘5 7˘6 7.34˘0.10 8.66˘0.09 8.44˘0.02 7.72˘0.12
10445041-5955450 ALS 1864 30,780 4.22˘0.04 5˘1 63˘3 15˘14 7.45˘0.09 8.75˘0.10 8.53˘0.03 7.72˘0.11
10445053-5957227 – 21,400 4.00˘0.07 4˘0 59˘14 13˘10 7.42˘0.02 8.80˘0.13 8.35˘0.10 7.67˘0.03
10445734-6000467 ALS 1866 25,200 4.10˘0.14 1˘0 43˘5 29˘9 7.46˘0.01 8.75˘0.12 8.60˘0.10 7.72˘0.08
10450602-5956512 – 20,350 4.00˘0.15 5˘0 12˘6 12˘7 7.51˘0.13 8.78˘0.10 – 7.89˘0.08
10413434-5958474b 28,000 4.35˘0.14 0˘0 53˘3 9˘10 7.31˘0.06 8.60˘0.08 – 7.75˘0.02
10425293-6003478b 25,300 4.03˘0.04 5˘2 56˘5 18˘14 7.32˘0.09 8.50˘0.10 8.40˘0.02 7.72˘0.10
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10421033-5958009b HD 305439 27,200 3.10˘0.15 9˘2 85˘11 45˘15 7.50˘0.10 8.80˘0.10 8.40˘0.01 –
10442910-5948207f 32,050 4.35˘0.08 6˘1 53˘7 34˘9 7.44˘0.05 8.68˘0.15 8.42˘0.03 7.63˘0.08
10443676-5954249b ALS 1853 19,850 3.00˘0.15 16˘2 56˘8 28˘16 7.54˘0.02 8.75˘0.10 – –
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5.4 Análise das incertezas

A metodologia descrita por Bragança et al. (2019), apresentada na Sessão ??, permite
obter os parâmetros atmosféricos temperatura efetiva, a gravidade superficial, a veloci-
dade rotacional projetada, a velocidade de microturbulência e a velocidade de macrotur-
bulência, além das abundâncias químicas de elementos selecionados. As incertezas nos
parâmetros atmosféricos obtidos pelo método iterativo seguem a discussão de Bragança
et al. (2019): ∆Teff= 1000 K, ∆ log g = 0.15, ∆ V sin i= 15 %, ∆ξt = 2 km s´1 e ∆ζRT

= 15 km s´1. As dispersões nas abundâncias indicam a variação em relação às médias
calculadas a partir das abundâncias das linhas individuais empregadas. As dispersões
típicas dessas abundâncias podem atingir até 0.15 dex.

A fim de avaliar a incerteza na determinação da temperatura efetiva através da síntese
espectral, repetimos os ajustes para duas regiões espectrais com linhas de absorção muito
sensíveis a este parâmetro: a região da linha de Hγ e a região em torno de 4650Å, que
contém várias linhas de C iii e O ii.

Para a análise da região de Hγ, consideramos as incertezas na definição do contínuo,
na razão S/N do espectro e na gravidade superficial e refizemos a síntese da linha de hi-
drogênio. Nos espectros das estrelas de tipo espectral B, as asas das linhas de Hidrogênio
são sensíveis tanto à gravidade superficial quanto à temperatura efetiva, de modo que é
possível reproduzir um perfil observado usando diferentes pares (Teff , log g). Além disso,
na faixa de temperaturas das estrelas B, as asas das linhas de hidrogênio são bastante
largas, chegando a cobrir 40 ou 50Å, dificultando a normalização dos espectros nessa
região. Os valores das incertezas adotados foram os seguintes: 5% acima do nível do
contínuo; variação da razão S/N usando o fator 5 da função smooth da rotina splot do
IRAF; e ∆ log g = 0.10. Cada uma dessas fontes de incerteza foi variada individualmente,
mantendo os demais valores fixos. Os novos valores de temperatura efetiva obtidos são
+300 K, +300 K e ´1000 K, respectivamente. Somados em quadratura, essas incerte-
zas podem ter um impacto de aproximadamente 1100 K na temperatura efetiva, que é
totalmente consistente com a estimativa de erro interno do S4.

Na região em torno de 4650Å, os perfis das linhas metálicas não mudam significati-
vamente com a gravidade superficial mas, por outro lado, são sensíveis às abundâncias e
ao valor da microturbulência. Sendo assim, avaliamos o impacto da variacão nas abun-
dâncias de carbono e oxigênio por um acréscimo de 0.05 dex e da variação da velocidade
de microturbulência por um acréscimo de 2 km s´1 no ajuste direto da região espectral
entre 4645 4 4655Å, sendo um valor modificado de cada vez. Os novos valores de Teff

necessários para ajustar os perfis sintéticos são aproximadamente de ´800 K e ´600 K,
respectivamente, em relação ao valor original, produzindo um erro total de 1000 K na
tempratura efetiva.

A acurácia dos parâmetros estelares, por sua vez, reflete diretamente na estimativa
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das abundâncias químicas. Assim, faz-se necessário avaliar o impacto nas abundâncias
ocasionado pelas incertezas nos parâmetros estelares. Para isso, criamos uma rotina com-
putacional que varia, individualmente, a temperatura efetiva, a gravidade superficial, a
velocidade rotacional projetada, a velocidade de microturbulência e a velocidade de ma-
croturbulência, de acordo com as incertezas internas do método iterativo. Cada parâmetro
foi variado individualmente de acordo com sua incerteza, enquanto os demais parâmetros
foram mantidos fixos. Em seguida, calculamos a raiz da soma quadrática das incertezas,
como indicativo do erro total. Os erros totais nas abundâncias das estrelas estudadas
variam entre +0.12 dex, para estrelas com Teff„20 000 K, e +0.25 dex, para estrelas com
Teff„30 000 K.

A temperatura efetiva e a velocidade de microturbulência são os parâmetros que têm
maior impacto na determinação das abundâncias. Considerando uma estrela com Teff

da ordem de 25 000 K, o silício, que é estudado principalmente através da síntese de
três linhas de intensidade intermediária, apresenta a maior sensibilidade à variação de
ξt: um acréscimo de 2 km s´1 no valor deste parâmetro pode ocasionar uma variação na
abundância de silício da ordem de ´0.15 dex. O oxigênio, por sua vez, apresenta uma
diminuição média de ´0.06 dex na sua abundânica em função da mesma variação na
microturbulência.
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Capítulo 6

Discussão: Análise Fotosférica

Neste capítulo, discutiremos os resultados da análise fotosférica descrita no Capitulo 5,
que permitiu a determinação dos parâmetros fisicos e de abundâncias químicas das estrelas
dos aglomerados de Carina.

No estudo da evolução estelar, a determinação dos parâmetros estelares e abundâncias
desempenha um papel fundamental na compreensão do estágio evolutivo atual das estre-
las. No caso de estrelas em fases evolutivas mais avançadas, como por exemplo, as estrelas
pós-AGB, não é possível definir exatamente o estágio evolutivo no qual a estrela se encon-
tra apenas no espaço de parâmetros Teffˆ log g, uma vez que as trilhas evolutivas podem
passar pelo mesmo par (Teff ,log g) em diferentes fases evolutivas (Mello et al., 2012). O
padrão de abundâncias, nesses casos, representa uma valiosa fonte de informação e pode
indicar se a estrela passou ou não por alguma fase de mistura específica, como os diferen-
tes processos conhecidos como dragagem. Além disso, a análise de abundâncias fornece
informação fundamental para a compreensão da distribuição de composição química na
Galáxia e, quando disponível para objetos com um amplo intervalo de idades, da evolução
química da Galáxia.

Na Figura 6.1, apresentamos o Diagrama de Kiel com os resultados de Teff e log g para
65 estrelas B da região de Carina, juntamente com as trajetórias evolutivas com rotação
calculadas por Ekström et al. (2012) para estrelas com metalicidade Z = 0.014 e massas
estelares de 4, 5, 7, 9, 12, 15, 20 e 25 Md (as trajetórias estão identificadas por dife-
rentes cores, de acordo com a massa estelar), além da Sequência Principal de Idade Zero
(ZAMS, do inglês Zero Age Main Sequence), representada pela linha tracejada. Desta
Figura, concluímos que as estrelas da nossa subamostra possuem massas variando entre
4 e 25 massas solares. Além disso, notamos que a maioria das estrelas de nossa amostra
está localizada em uma faixa compreendida entre a ZAMS e o ponto de transição para
a fase de subgigantes, onde ocorre a queima de Hélio. Cinco estrelas de nossa amostra
apresentam valores de log g menores ou iguais a 3.5: ALS 1808, ALS 15860, HD 305439,

75
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Figura 6.1: Diagrama de Kiel para as estrelas de nossa amostra, com as trajetórias evolu-
tivas calculadas por Ekström et al. (2012) para estrelas com massas de 4, 5, 7, 9, 12, 15,
20 e 25 Md. As trajetórias foram calculadas incluindo os efeitos da rotação na evolução
estelar, considerando uma taxa de rotação na ZAMS de vini{vcrit=0.4.

ALS 1853 e ALS 20070. As quatro primeiras estrelas desta lista são classificadas como
supergigantes azuis, com classe de luminosidade Ia. ALS 20070, por outro lado, é classifi-
cada como B2 III. Dentre as estrelas com Teff mais baixas da nossa amostra, HD 93342 e
Cl NGC 3293 ESL 62 destacam-se por apresentarem log g= 3.58 e 3.52, respectivamente,
sendo que HD93342 também é classificada com supergigante azul de tipo espectral B1 Ia.
Além disso, nossa amostra inclui outras duas estrelas com log g próximo de 3.50 e que
são classificadas como variáveis: ALS 1671, uma variável do tipo βCep, e HD 92007, uma
estrela Variável Pulsante. Alguns desses objetos apresentam discrepâncias consideráveis
nos parâmetros atmosféricos listados em diferentes análises disponíveis na literatura. Dis-
cutimos detalhadamente nossos resultados e os comparamos com estudos anteriores na
seção 6.1.

Apresentamos nos painéis da Figura 6.2 os valores das abundâncias de Si, O, C e N
listados na Tabela 5.3 em função da Teff . As abundâncias estão representadas de duas
formas: nos painéis do lado esquerdo, cada ponto representa as abundâncias e Teff das
estrelas e nos painéis do lado direito, os histogramas representam as distribuições de
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abundância dos respectivos elementos. As linhas tracejadas representam as abundâncias
solares de ApSiqd = 7.51 ˘0.05, ApOqd = 8.69 ˘0.04, ApNqd = 7.83 ˘0.07 e ApCqd =
8.46 ˘0.04, estimadas por Asplund et al. (2021). Em geral, as estrelas de nossa amostra
apresentam abundâncias elementais variando dentro dos intervalos 7.22 ď A(Si) ď 7.56,
8.50 ď A(O) ď 8.88, 7.57 ď A(N) ď 8.00 e 8.30 ď A(C) ď 8.65. Em casos extremos, a
diferença entre a abundância de uma determinada estrela da nossa amostra e o Sol pode
alcançar 0.29 dex para silício, 0.19 dex para oxigênio, 0.26 dex para nitrogênio e 0.19 dex
para carbono.

Através da Figura 6.2, é possível notar que não há uma correlação aparente entre
abundâncias de Si e O e a Teff . A abundância média de Si é 7.41˘0.08, sendo que as
abundâncias estelares são tipicamente menores do que o valor solar obtido por Asplund
et al. (2021), 7.51˘0.03, e a abundância mais baixa foi obtida para uma estrela do aglo-
merado Collinder 228, igual a 7.22˘ 0.13. Por outro lado, três estrelas deste mesmo
aglomerado apresentam abundâncias de silício maiores do que o valor solar. Não por
acaso, Collinder 228 apresenta dispersão de 0.10 dex em sua abundância média de Si,
calculada a partir de 20 estrelas. A abundância média de oxigênio em Carina é igual a
8.71˘0.08, consistente com o valor para o Sol 8.69˘0.04 (Asplund et al., 2021), sendo
que a maioria das abundâncias de oxigênio das estrelas de nossa amostra são levemente
maiores do que o valor solar.

No terceiro painel da Figura 6.2 pode-se observar uma leve tendência das abundân-
cias de nitrogênio com a temperatura efetiva, no sentido de que as estrelas com Teff mais
alta aparentemente apresentam abundâncias de nitrogênio menores do que o valor solar,
enquanto que a maior parte das estrelas com Teff < 20,000K tendem a apresentar abun-
dâncias maiores do que o valor solar. Parte dessa tendência observada deve-se a três
estrelas que apresentam diferencas significativas entre as abundâncias de nitrogênio em
relação ao valor solar. Duas estrelas se destacam por apresentar abundâncias de nitrogê-
nio sub-solares: ALS 19743, com A(N)=7.57˘0.10 e a Variável Pulsante HD 92007, com
A(N)=7.58˘0.08. Por outro lado, a abundância de nitrogênio na estrela GES 10460291-
5950259 é A(N) = 8.00˘0.10. A correlação entre A(N) e Teff é bastante reduzida quando
essas 3 estrelas são desconsideradas da amostra.

Finalmente, o painel inferior da Figura 6.2 mostra a distribuição das abundâncias de
carbono em função da Teff . O primeiro ponto que se destaca é o menor número de estrelas
com abundâncias de carbono disponíveis. Isso se explica pelo fato de que as abundâncias
de carbono foram obtidas através da análise de linhas de C iii, que não são visíveis nos
espectros das estrelas com temperaturas mais baixas. A abundância média de carbono
para todas as estrelas estudadas é igual a 8.46˘0.09, sendo que a maioria das estrelas
apresenta abundâncias levemente superiores ao valor solar.

A velocidade de microturbulência é um parâmetroad-hoc (termo descrito para legi-
timar ou defender uma teoria a partir de resultados e/ou observações reais encontrados
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Figura 6.2: Abundâncias químicas de silício, oxigênio, carbono e nitrogênio (de cima para
abaixo) em função da Teff das estrelas estudadas. Em cada painel à direita, apresentamos
os histogramas com as respectivas distribuições de abundâncias. As linhas tracejadas
correspondem às abundâncias Solares de cada espécie química obtida por Asplund et al.
(2021).
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Figura 6.3: Velocidade de microturbulência ξ em função de log g para 65 estrelas de
nossa amostra. As estrelas mais próximas da SP apresentam ξt menores do que 10 km
s´1, enquanto as estrelas mais evoluídas da amostra tendem a apresentar valores mais
altos. A linha tracejada representa o melhor ajuste obtido com uma função quadrática.

na natureza) definido através critério de independência das abundâncias obtidas a partir
das linhas individuais em relação a intensidade das linhas, representada pelas larguras
equivalentes. Contudo, estimativas de microturbulência são conhecidas por apresentar
sensibilidade ao efeito de parâmetros atmosféricos como a gravidade superficial (Hunter
et al., 2009; Liu et al., 2022). A Figura 6.3 mostra a distribuição de velocidades de micro-
tubulência ξt em função da gravidade superficial log g para as estrelas da nossa amostra.
As estrelas mais próximas da SP apresentam ξt menores do que 10 km s´1, enquanto as
estrelas mais evoluídas da amostra tendem a apresentar valores mais altos. A linha tra-
cejada representa o melhor ajuste obtido com a função quadrática ξt = 6.2 log g2 ´ 52.3

log g + 113.4.

6.1 Comparação com a literatura

Comparando nossos resultados de parâmetros estelares, como Teff , log g, V sin i e
abundâncias, com os resultados disponíveis na literatura, observamos que, apesar da Ne-
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bulosa de Carina ser uma região bem estudada, apenas uma fração das estrelas de alta
massa dos aglomerados abertos investigados possui resultados de análises espectroscópi-
cas publicados. Nesta seção, comparamos nas Figuras 6.4 a 6.10 os nossos resultados
com os resultados de trabalhos já publicados, identificados nas respectivas legendas. A
literatura oferece diversas metodologias para a determinação dos parâmetros estelares. A
seguir, descreveremos os métodos empregados pelos estudos de referência que utilizamos
em nossas comparações.

Os trabalhos conduzidos por Huang and Gies (2006a,b) basearam-se na combinação de
ajustes de perfis espectrais, utilizando como referência as regiões que abrangem as fortes
linhas de Balmer e as linhas de He i. Essa metodologia permitiu a obtenção dos parâmetros
estelares Teff , log g e V sin i para uma extensa amostra de estrelas B pertencentes a 19
aglomerados abertos, incluindo NGC 3293, Trumpler 14 e Trumpler 16.

A análise realizada por Hanes et al. (2018) concentrou-se em uma amostra de 82 es-
trelas de tipo espectral B pertendentes a vários aglomerados abertos na região da Carina.
Os autores utilizaram a ferramenta de síntese espectral não-ETL, recorrendo à grade de
modelos atmosféricos BSTAR2006 (Lanz and Hubeny, 2007) calculados com o código
TLUSTY. Através da modelagem da linha de Balmer Hγ, eles determinaram os parâme-
tros Teff e log g. Para a estimativa de V sin i, foram analisadas as linhas de He i em λλ

4026, 4388 e 4471 Å.

NGC 3293 é um aglomerado jovem e compacto que já foi analisado previamente por
diversos estudos, incluindo Huang and Gies (2006a); Hunter et al. (2009); McSwain et al.
(2009), bem como análises mais recentes conduzidas por Morel et al. (2022) e Proffitt et al.
(2024). Entre os aglomerados estudados nesta Tese, NGC 3293 se destaca pelo maior nú-
mero de estrelas com análises espectroscópicas prévias. No trabalho de McSwain et al.
(2009), os parâmetros estelares Teff , log g e V sin i foram obtidos de maneira semelhante
ao método utilizado por Hanes et al. (2018). Eles utilizaram a síntese espectral não-ETL
com base no modelo BSTAR2006 e ajustaram os perfis sintéticos das linhas de Hγ e He i

em λλ4388 e 4471 Å para cerca de 128 estrelas de tipo espectral B. O método empre-
gado por Hunter et al. (2009) é parecido com o método utilizado em nosso estudo: eles
determinaram a temperatura efetiva através do equilíbrio de ionização entre Si ii e Si iii,
estimaram o log g por meio de síntese das linhas da série de Balmer, enquanto as estima-
tivas de V sin i foram obtidas através da análise de linhas de He i e de linhas metálicas,
como Mg ii e Si iii. Um estudo mais recente conduzido por Morel et al. (2022) envolveu
a análise de 160 estrelas com tipos espectrais variando de B1 a B9.5 no aglomerado NGC
3293, baseada em dados do Levantamento Gaia-ESO Survey. Eles determinaram os pa-
râmetros atmosféricos Teff , log g e V sin i através de síntese espectral com minimização
global, usando o código SYNSPEC48 fundamentado tanto no formalismo ETL (ATLAS9;
(Kurucz, 1993)) quanto em modelos atmosfericos não-ETL calculados com TLUSTY (Hu-
beny, 1988; Hubeny and Lanz, 1995, 2017). Proffitt et al. (2024) reanalisaram a amostra
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de estrelas B de NGC 3293 estudada por Dufton et al. (2006); Proffitt et al. (2016),
utilizando agora a mesma base de modelos atmosféricos e códigos descritos no Capítulo
??, porém utilizando uma abordagem levemente modificada: 4 estrelas com baixo V sin i,
consideradas como referência par as abundâncias químicas, foram analisadas usando o S4,
assim como descrito no capítulo ??; para o restante da amostra, formada por estrelas com
V sin i> 100 km s´1, a análise foi feita através de síntese de algumas regiões espectrais
contendo linhas chaves e considerando como valor fixo a média das abundâncias das 4
estrelas de referência. Três estrelas analisadas nesta tese foram também analisadas por
Proffitt et al. (2024): HD 92007 (= NGC 3293 ESL 12), ALS 15741 (= NGC 3293 ESL
19) e ALS 1671 (= NGC 3293 ESL 10).

Comparamos nossas estimativas dos parâmetros atmosféricos Teff , log ge V sin i, com
resultados publicados na literatura, através das Figuras 6.4, 6.6 e 6.7. Para uma melhor
compreensão e visualização, adotamos diferentes símbolos e cores para representar as
diferentes fontes na literatura: quadrados pretos para Morel et al. (2022), pentágonos
azuis para Huang and Gies (2006b), círculos amarelos para Hanes et al. (2018), triângulos
verdes para Hunter et al. (2009) e diamantes roxos para McSwain et al. (2009).

Na Figura 6.4, realizamos uma comparação entre nossos resultados de V sin iSi,O, obti-
dos por meio dos ajustes das linhas metálicas Si iii e O ii (conforme listado na Tabela 5.1),
e os resultados encontrados na literatura. Devemos destacar que a maioria dos resultados
da literatura foi derivada a partir das linhas de He i, com exceção de Morel et al. (2022)
e Hunter et al. (2009). Conforme o esperado, nossas medições de V sin iSi,O, que foram
obtidas através das linhas metálicas, sistematicamente resultam em valores menores de
V sin i em comparação com aqueles obtidos a partir das linhas de He i. Os resultados ob-
tidos por Huang and Gies (2006a), McSwain et al. (2009) e Hanes et al. (2018), os quais
baseam-se em linhas de He i, apresentam valores de V sin i sistematicamente maiores que
os nossos em cerca de ă ∆V sin i ą„ 19%, 52% e 60%, respectivamente. Por outro lado,
os estudos de Hunter et al. (2009) e Morel et al. (2022), que utilizaram linhas de metálicas,
demonstram uma melhor concordância com nossos resultados, com ă ∆V sin ią„ 25% e
23%, respectivamente, sendo que o trabalho de Morel et al. (2022) apresenta uma melhor
correlação com os nossos resultados.

O padrão observado entre os V sin i obtidos pelas linhas metálicas e linhas de Hélio
também pode ser observado na comparação entre os nossos resultados obtidos a partir dos
dois métodos, como mostra a Figura 6.5. Este efeito pode ser explicado devido ao fato de
que as linhas de metais são mais sensíveis a parâmetros de alargamento, como V sin i e ζRT ,
do que as linhas mais fortes de Hidrogênio ou Hélio, onde os efeitos da pressão (efeito Stark
linear) tornam-se dominantes. Estudos anteriores, como os de Simón-Díaz et al. (2017),
Simón-Díaz and Herrero (2014) e Markova et al. (2014), destacaram os efeitos da ζRT ,
evidenciando a importância de levar em consideração o alargamento adicional introduzido
pela macroturbulência nas análises espectroscópicas. Portanto, é fundamental considerar
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Figura 6.4: Comparação entre V sin i obtidos neste trabalho através da síntese de linahs
metálicas e os valores listados em cinco estudos com estrelas em comum. Os resultados
de Morel et al. (2022) (quadrados pretos) e Hunter et al. (2009) (triângulos verdes) foram
obtidos através da síntese de linhas metálicas. Por outro lado, os resultados de Huang
and Gies (2006b) (pentágonos azuis), Hanes et al. (2018) (círculos amarelos) e McSwain
et al. (2009) (diamantes roxos) foram obtidos através das larguras das linhas de Hélio. A
linha tracejada representa a reta x:y.

cuidadosamente esses fatores ao analisar e comparar os resultados de V sin i obtidos a
partir de diferentes linhas espectrais.

Na Figura 6.6 apresentamos nossos resultados de Teff comparados com a literatura e a
linha tracejada corresponde à reta x:y. Mesmo se tratando de uma comparação dos nossos
resultados com diversos trabalhos baseados de diferentes metodologias, encontramos uma
concordância geral razoável entre nossos resultados e os valores da literatura, apesar de al-
gumas estrelas apresentarem diferenças consideráveis, como, por exemplo, as estrelas evo-
luídas ALS 1671, HD 92007 e ALS 20070. Para a estrela variável pulsante HD 92007, que
foi analisada por Hunter et al. (2009), Morel et al. (2022), Proffitt et al. (2024) e McSwain
et al. (2009), apresentando temperaturas iguais a 21500 K, 24444˘754 K, 24500˘1000 K
e 27822˘900 K, respectivamente, nossa estimativa (Teff=23750 K) concorda muito bem
com o valor obtido por Morel et al. (2022) e Proffitt et al. (2024), enquanto que os valores
obtidos por Hunter et al. (2009) e McSwain et al. (2009) apresentam maior discrepância.
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Figura 6.5: Comparação entre resultados de V sin i obtidos neste trabalho a partir da
síntese de linhas metálicas e das larguras das linhas de He i. A linha tracejada representa
a reta x:y.

Nossa estimativa de temperatura efetiva para ALS 1671 (Teff=24,700˘1000 K) está em
boa concordância com os resultados de Morel et al. (2022) (Teff=24,493˘711 K) e Prof-
fitt et al. (2024) (Teff=23 600 K, através do S4, em uma análise independente e baseada
em diferente espectro observado), enquanto o resultado de Hunter et al. (2009) indica o
resultado divergente Teff= 21,450 K. A estrela ALS 20070 (Teff=22,200˘1000 K) mostra
boa concordância com o resultado de McSwain et al. (2009) (Teff=23450˘450 K), mas
apresenta uma temperatura inferior à encontrada por Hunter et al. (2009) (Teff=26100
K).

Para a estrela ALS 15741, a Teff obtida por McSwain et al. (2009) é de 29833 K,
significativamente maior do que o nosso valor (Teff=25100) e os valores obtidos por Morel
et al. (2022) ou Hunter et al. (2009): 24380 e 25000K, respectivamente. Finalmente, a Teff

obtida por Proffitt et al. (2024) através da análise espectroscópica de ALS 15741 é igual a
25500K, o que foi corroborado no mesmo trabalho através do ajuste da descontinuidade
de Balmer em dados espectrofotométricos do HST G430L.

As maiores diferenças em termos de Teff são observadas para as estrelas ALS 19743
e ALS 15200. Enquanto nossa análise indica que Teff=29700 K para ALS 19743, Huang
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Figura 6.6: Comparação entre os valores de Teff obtidos neste trabalho e os valores listados
em cinco estudos com estrelas em comum. A linha tracejada representa a reta x:y.

and Gies (2006a) obtiveram um valor muito mais baixo, Teff=25626 K, que seria inconsis-
tente com as intensidades das linhas de C iii observadas no seu espectro. Para a estrela
ALS 15200, uma das estrelas mais quentes de nossa amostra, obtivemos Teff=32500K. O
resultado obtido por Hanes et al. (2018) sugere uma temperatura um pouco mais baixa,
Teff=29700 K, enquanto o resultado de Huang and Gies (2006a) é bastante discrepante e
inconsistente com as instensidades das linhas observadas, Teff=22822 K.

De maneira geral, a maior consistência com nossos resultados para Teff é observada
nas comparações com Morel et al. (2022). A dispersão média de ă ∆Teff ą é inferior a
cerca de 3% para as estrelas em comum com Hanes et al. (2018), Hunter et al. (2009) e
Morel et al. (2022). Uma dispersão mais elevada, ă ∆Teff ą„ 10%, foi encontrada em
relação aos resultados de Huang and Gies (2006a) e McSwain et al. (2009).

Na Figura 6.7, apresentamos a comparação de nossos resultados para o logaritmo da
gravidade superficial, utilizando os símbolos conforme o padrão adotado anteriormente.
Dentre os parâmetros atmosféricos, a gravidade superficial é o que mostra a maior disper-
são. Em especial as estrelas evoluídas exibem uma maior discrepância entre os diferentes
valores obtidos para este parâmetro.

Em nossa análise, temos uma estrela em comum com Hunter et al. (2009) e Morel et al.
(2022) (NGC 3293 ESL 62), que apresentam valores de log g superiores aos obtidos por
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nosso trabalho, com diferenças de 0.68 dex e 0.61 dex, respectivamente. A estrela variável
pulsante HD 92007, para a qual obtivemos log g= 3.52˘0.15, foi analisada previamente
por McSwain et al. (2009), Hunter et al. (2009) e Morel et al. (2022), apresentando uma
dispersão significativa: 3.93˘0.08 dex, log g= 3.30 dex e log g= 3.70˘0.08 dex, respecti-
vamente. Os valores de log g encontrados nos três estudos variam consideravelmente em
torno do nosso resultado. A estrela ALS 20070 foi analisada por Hunter et al. (2009),
apresentando uma diferença expressiva 0.75 dex com relação ao nosso resultado. No en-
tanto, esse mesmo objeto foi estudado por McSwain et al. (2009), que obtiveram resultado
mais consistente com o nosso, sendo ∆ = 0.18 dex. Por fim, o valor de log g obtido para
a estrela ALS 1671 apresenta uma boa concordância com o resultado apresentado por
Morel et al. (2022), exibindo uma variação de 0.03 dex. Por outro lado, o trabalho de
Hunter et al. (2009) apresenta um log g inferior ao encontrado em nosso trabalho, com
uma diferença de 0.28 dex.

A estrela GES 10461906-5957543 apresenta uma diferença de +0.57 dex no valor de
log g obtido por Hanes et al. (2018) em relação ao valor que obtivemos, que é log g=3.8.
Finalmente, ALS 15200, uma das estrelas mais quentes de nossa amostra, também
apresenta uma grande dispersão entre os valores de log g: enquanto Huang and Gies
(2006a) obtiveram log g=3.33, Hanes et al. (2018) obtiveram log g=3.78 e nós obtivemos
log g=4.0. A diferença entre os valores de log g está claramente associada com as dife-
renças observadas entre os valores Teff obtidos para esta estrela, que são 22822 K, 29700
K e 32650 K, respectivamente.

As diferenças médias ă ∆ log g ą com melhor aderência ao nosso trabalho são aquelas
dos trabalhos de Hanes et al. (2018), apresentando um ă ∆ log g ą „ 0.03 dex, seguido
por Hunter et al. (2009) „ 0.08 dex. Os resultados de Huang and Gies (2006a), McSwain
et al. (2009), Morel et al. (2022) possuem, em média, uma dispersão maior em relação
aos resultados encontrados por nós, apresentando diferenças médias de „ 0.11, 0.15 e
0.15 dex, respectivamente. Ainda assim, essas diferenças médias são consistentes com a
incerteza típica dos valores de log g da nossa análise.

Por fim, comparamos nossos resultados de abundância com as estimativas prévias da
literatura, ressaltando que apenas as estrelas presentes no aglomerado NGC 3293 possuem
análise de abundância prévia. Comparando nossas abundâncias de carbono, nitrogênio,
oxigênio e silício para estrelas em NGC 3293 com as derivadas por Hunter et al. (2009),
com base em medições de larguras equivalentes, e por Morel et al. (2022), baseado na
síntese espectral das linhas C ii λ4267Å, N ii λ4630Å e Si iii λλ45684575Å, destacamos
o silício, o elemento mais frequente nos resultados da síntese. Assim, possuímos nove
objetos em comum com a análise realizada por Hunter et al. (2009) e onze objetos em
comum com aqueles estudados por Morel et al. (2022).

Nas Figuras 6.8 - 6.11, apresentamos a comparação de nossos resultados de abundân-
cias de carbono, nitrogênio, oxigênio e silício, utilizando os símbolos conforme a referência
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Figura 6.7: Comparação entre log g obtidos neste trabalho e os valores listados em cinco
estudos com estrelas em comum: Morel et al. (2022) (quadrados pretos), Huang and
Gies (2006b) (pentágonos azuis), Hanes et al. (2018) (círculos amarelos), Hunter et al.
(2009) (triângulos verdes) e McSwain et al. (2009) (diamantes roxos). A linha tracejada
representa a reta x:y.

adotada anteriormente, Morel et al. (2022) (quadrados pretos) e Hunter et al. (2009) (tri-
ângulos verdes). De maneira geral, observamos que os nossos resultados de abundâncias
de Si, O e C tendem a ser mais homogêneos, enquanto os resultados da literatura tendem
a apresentar maior dispersão.

Ao analisar os resultados apresentados na Figura 6.8, observamos que nossas abundân-
cias de silício estão razoavelmente de acordo com as estimativas disponíveis na literatura,
dentro das margens de incerteza. Considerando apenas uma subamostra de estrelas em
comum aos dois trabalhos com abundância de silício, os nossos resultados apresentam um
valor médio A(Si) = 7.43 ˘ 0.06, enquanto Morel et al. (2022) apresentou uma média de
A(Si) = 7.53˘0.28, ou seja, uma diferença de +0.10 dex e com maior dispersão. Essa con-
cordância também é encontrada com os resultados de Hunter et al. (2009), para os quais
obtivemos uma média A(Si) = 7.42 ˘ 0.06 enquanto eles obtiveram A(Si) = 7.40 ˘ 0.13.
As estrelas HD 92007 e ALS 1671, ambas analisadas tanto por Morel et al. (2022) quanto
por Hunter et al. (2009), apresentam diferenças maior que os demais objetos. Obtive-



6.1. COMPARAÇÃO COM A LITERATURA 87

Figura 6.8: Comparação entre as abundâncias de silício obtidas neste trabalho e os valores
de Morel et al. (2022) (quadrados pretos) e Hunter et al. (2009) (triângulo verde). A linha
tracejada representa a reta x:y.

mos para a estrela HD 92007 A(Si) = 7.40˘0.06; esse resultado difere do encontrado no
trabalho de Morel et al. (2022) com A(Si) = 7.97˘0.21, apresentando uma variação da
ordem de ∆ „ 0.57 dex. Entretanto, nossas estimativas estão em bom acordo com o
resultado encontrado por Hunter et al. (2009) de A(Si) = 7.50˘0.34, correspondendo a
uma variação de ∆ „ 0.10 dex. Para a estrela ALS 1671, obtivemos A(Si) = 7.48 ˘ 0.11 ,
e a estimativa encontrada por Morel et al. (2022) com A(Si) = 8.02 ˘ 0.21 apresenta uma
variação de ∆ „ 0.54 dex. Por outro lado, a estimativa de Hunter et al. (2009) de A(Si)
= 7.49 ˘ 0.34 para esse objeto concorda de maneira excelente com os nossos resultados.
Esses resutlados provavelemente refletem o impacto das diferenças entre os parâmetros
atmosféricos obtidos para essas estrelas, conforme já discutido.

Apresentamos na Figura 6.9 a comparação de nossos resultados de abundâncias de
oxigênio com os resultados presentes na literatura. É possível verificar que os resultados
de Hunter et al. (2009) mostram uma grande dispersão, variando de A(O) = 8.1 a 8.8 dex,
o que não é observado em nossos resultados. Nossas medidas concentram-se mais na faixa
de A(O) = 8.6–8.8 dex. No entanto, nossos resultados concordam, em média e dentro
das incertezas, com os encontrados por Hunter et al. (2009). Devemos destacar a grande
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Figura 6.9: Comparação entre as abundâncias de oxigênio obtidas neste trabalho e os
valores obtidos por Hunter et al. (2009) (triângulo verde). A linha tracejada representa a
reta x:y.

diferença na abundância de oxigênio da estrela ALS 20070 entre os resultados obtidos neste
trabalho, A(O) = 8.60˘0.07, e por Hunter et al. (2009), que obtiveram A(O) = 8.13˘0.11,
refletindo em uma variação de ∆ „ 0.47 dex. Vale ressaltar que esse objeto também
apresentou uma variação de 0.75 dex em log g e quase 4000K em Teff , no comparativo
com nossos resultados, o que provavelmente contribuiu para a grande diferença observada
na abundância de oxigênio. Quanto ao objeto NGC 3293 ESL 62, o resultado obtido por
Hunter et al. (2009) possui uma abundância inferior àquela encontrada por nós, A(O) =
8.75˘0.10, refletindo em uma variação da ordem de ∆ „ ´0.44 dex.

A Figura 6.10 mostra a comparação entre nossos resultados e os dados da literatura
de Hunter et al. (2009) e Morel et al. (2022) para as abundâncias de carbono. Ambos
trabalhos da literatura obtiveram abundâncias de carbono com base na análise da linha
C ii em λ4267Å, e seus resultados são sistematicamente inferiores aos nossos, baseados em
3 linhas de C iii em λλ 4647 a 4652Å. A diferença também é evidente nas abundâncias
médias, considerando apenas as estrelas em comum: Hunter et al. (2009) apresenta um
valor médio de A(C) = 8.03˘0.15, enquanto o valor médio encontrado para nossos objetos
é A(C) = 8.44˘0.06, apresentando uma variação de ∆ „ 0.41 dex. Na comparação com
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Figura 6.10: Comparação entre as abundâncias de carbono obtidas neste trabalho e os
valores de Morel (quadrados pretos) e Hunter et al. (2009) (triângulo verde). A linha
tracejada representa a reta x:y.

os objetos de Morel et al. (2022), obtivemos uma média de A(C) = 8.42˘0.06, enquanto o
valor médio obtido por Morel et al. (2022) é de A(C) = 8.14˘0.17, gerando uma diferença
de ∆ „ 0.28 dex.

Por fim, apresentamos na Figura 6.11 nossos resultados de abundância de nitrogênio
em comparação com a literatura. As abundâncias de N apresentam boas correlações, com
dispersões baixas, em relação aos resultados da literatura. Nossos resultados são levemente
maiores, mas com boa concordância, considerando os erros. Hunter et al. (2009) apresenta
um valor médio de A(N) = 7.60˘0.12, enquanto o valor médio encontrado para nossos
objetos é A(N) = 7.72˘0.07, apresentando uma variação de ∆ „ 0.12 dex. Já o trabalho
de Morel et al. (2022) possui um valor médio de A(N) = 7.68˘0.12, e o valor médio
encontrado para nossos objetos é A(N) = 7.73˘0.08, representando uma variação de ∆ „

0.05 dex.

A estrela ALS 1671 é uma das quatro estrelas de referência de abundância de Proffitt
et al. (2024), para a qual eles encontraram A(Si)=7.44˘0.05 e A(O)=8.60˘0.05. Em con-
traste, nós obtivemos A(Si)=7.48˘0.06 e A(O)=8.77˘0.11, respectivamente, resultando
em um ótimo acordo na comparação da abundância de Si, enquanto a abundância de
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Figura 6.11: Comparação entre as abundâncias de nitrogênio obtidas neste trabalho e os
valores de Morel et al. (2022) (quadrados pretos) e Hunter et al. (2009) (triângulo verde).
A linha tracejada representa a reta x:y.

oxigênio apresenta uma diferença um pouco mais significativa, provavelmente decorrente
da diferença entre as Teff encontradas nos dois estudos.

6.2 Efeito da rotação nas abundâncias estelares

Modelos de evolução estelar sugerem que mudanças nas abundâncias químicas podem
ser observadas na superfície de estrelas massivas com rotação rápida. Os modelos de
evolução estelar com rotação de Georgy et al. (2013) preveem que estrelas com M>9Md

e rotação moderada (ω>0.5, onde ω é a razão entre a velocidade angular e a velocidade
angular crítica), em ambiente de metalicidade solar, podem apresentar indícios observaveis
de mistura induzida por rotação, como por exemplo, enriquecimento de nitrogênio da
ordem de 0.2 a 0.3 dex, ainda no meio da Sequência Principal. Os painéis da Figura 6.12
mostram o comportamento das abundâncias de Si, O, C e N em função da rotação estelar
V sin i, de modo que podemos verificar se existe algum efeito provocado pela rotação nas
abundâncias das estrelas de nossa amostra. Os nosso resultados não mostram qualquer
evidência de que as abundâncias estelares possam ter sofrido alguma modificação induzida
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pela rotação, mas isso pode ser reflexo da faixa de V sin i das estrelas para as quais foi
possível realizar a análise fotosférica e obter abundâncias químicas.

Em particular, um excesso de nitrogênio pode ser observado nas fotosferas de estrelas
com rotação mais rápida, como já foi sugerido por Daflon et al. (2001); Dufton et al.
(2005); Hunter et al. (2009), especialmente no caso de estrelas massivas mais evoluídas.
Ao analisar a razão logrN{Os e combiná-la com os parâmetros atmosféricos, podemos
verificar possíveis correlações envolvendo a evolução estelar. Uma possível correlação entre
logrN{Os e a gravidade superficial, por exemplo, pode ser usada como indicador do estágio
evolutivo das estrelas e da presença de processos de mistura nas suas atmosferas. Podemos
também testar a hipótese de mistura induzida por rotação através da razão logrN{Os ˆ

V sin i. Nos painéis da Figura 6.13 apresentamos a razão de abundâncias logrN{Os em
função dos parâmetros atmosféricos Teff , log g e V sin i. O valor médio da razão logrN{Os

é igual a -0.94˘0.09 e está representado na Figura 6.13 pela linha horizontal em verde.
As estrelas evoluidas ALS 1671, ALS 15741 e HD 92007 apresentaram valores inferiores
a média de logrN{Os apresentando resultados inferiores a ´1.05, enquanto as estrelas
evoluidas ALS 20070 e ALS 1808 apresentam logrN{Os levemente superior a média, iguais
a ´0.9 e ´0.86, respectivamente. No painel central Teff ˆ logrN{Os, é possivel verificar
que a razão logrN{Os apresenta menor sensibilidade a diferenças na Teff . Por fim, o painel
superior, que demonstra o comportamento da razão de abundâncias em função da rotação,
não mostra evidência que possa ter ocorrido algum enriquecimento induzido pela rotação
nas estrelas de nossa amostra.

Como mostramos na Figura 6.1, a maior parte das estrelas da nossa amostra encontra-
se na faixa entre a sequência principal de idade zero e o ponto de transição para a fase
de subgigantes, onde ocorre a queima de Hélio. A nossa amostra conta também com um
pequeno número de estrelas mais evoluídas, classificadas na literatura como supergigantes.
As gravidades superficiais para essa subamostra de estrelas mais evoluídas variam entre
3,0 e „3,5. Este intervalo de valores de log g é consistente com os valores obtidos por
Liu et al. (2022), que obtiveram log g entre 2,25 e 3,5 para as estrelas com classe de
luminosidade entre I e II de sua amostra.

A evolução de estrelas de alta massa (M > 9 ou 10 Md na ZAMS) é muito mais rápida
do que a evolução de estrelas tipo solar, por exemplo, saindo da fase de sequência principal
em apenas 106 ou 107 anos. As fases subsequentes da evolução de estrelas de alta massa
ainda são bastante incertas e fortemente dependentes de parâmetros importantes como a
rotação e a perda de massa. A duração de cada estágio mais avançado queima (C, N, O
e Si, por exemplo) é muito menor do que as duas principais fases iniciais, a queima de H
e de He (Maeder, 2009).

Para as estrelas da nossa amostra, portanto, modificações no padrão de abundân-
cias devido à contribuição da nucleossíntese estelar não são esperadas. Apresentamos na
Figura 6.14 as abundâncias elementais em função do logaritmo da gravidade, como um
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Figura 6.12: Efeito da rotação estelar V sin i nas abundâncias dos elementos Si, O, C e
N. A linha tracejada em verde corresponde abundância Solar obtida por Asplund et al.
(2021).
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indicador do estágio evolutivo estelar, sendo que a linha tracejada em verde representa a
abundância média do Sol de acordo com Asplund et al. (2021). As abundâncias de car-
bono e nitrogênio não apresentam nenhuma correlação com a gravidade superficial. Por
outro lado, podemos notar uma leve tendência de que as estrelas com log g ă 3.75 apre-
sentam abundâncias de silício e oxigênio tipicamente mais altas do que os valores solares.
Este comportamento não é o esperado para as abundâncias de Si e O em estrelas que
se encontram em estágios evolutivos associados a esses valores de log g, uma vez que os
processos de síntese de oxigênio e silício são previstos apenas em estágios mais avançados
da evolução de estrelas massivas (Maeder, 2009).

6.3 Abundâncias químicas dos aglomerados abertos em

Carina

A amostra usada em nossa análise de abundância consiste em 65 estrelas membros de
oito aglomerados abertos na região de Carina. Nossa análise baseada em espectros de alta
resolução forneceu pela primeira vez informação sobre composição química de estrelas B
em outros aglomerados de Carina, além de NGC 3293. As abundâncias médias obtidas
para os aglomerados Trumpler 14, Trumpler 15, Trumpler 16E, Trumpler 16W, Collinder
228, Collinder 232, Bochum 11 e NGC 3293 estão listadas na Tabela 6.1. Na mesma
tabela, também apresentamos as abundâncias médias da região de Carina, representadas
pelo cálculo da média dos oito aglomerados. As abundâncias obtidas por Asplund et al.
(2021) para o Sol e as abundâncias de regiões H ii em Carina obtidas por Shaver et al.
(1983) são apresentadas como referência.

Considerando Sol como referência, observamos que as abundâncias de Si para nossa
amostra são ligeiramente subsolares, enquanto as abundâncias estimadas de C, N e O
estão mais próximas dos valores solares. As diferenças entre as abundâncias médias de
Si, C, N e O na região de Carina e o Sol são de ´0.1 dex, 0 dex, ´0.06 dex e `0.02 dex,
respectivamente. As abundâncias médias para todos os aglomerados apresentam disper-
sões internas menores do que „0.11 dex, sugerindo que os aglomerados são químicamente
homogêneos, o que é consistente com a hipótese de que as estrelas tenham se formado de
uma mesma nuvem progenitora. Além disso, considerando os valores extremos de abun-
dância de cada espécie química (menor valor e maior valor de cada espécie), as diferenças
típicas entre eles não ultrapassam 0.15 dex. A abundância média de oxigênio para estrelas
B em oito aglomerados estão em excelente acordo com as abundâncias solares e é superior
à abundância de oxigênio no gás ionizado (regiões H ii) de Shaver et al. (1983), com uma
diferença de 0.09 dex.

Apenas um dos aglomerados deste estudo, NGC 3293, apresenta determinações de
composição química disponíveis na literatura, como por exemplo, os resultados obtidos
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por Hunter et al. (2009) e, mais recentemente, por Morel et al. (2022). Os resultados
de abundâncias desses dois estudos apresentam dispersões tipicamente maiores do que
os nossos, de modo que as abundâncias médias de NGC 3293 são consistentes, conside-
rando as dispersões, exceto para o carbono, uma vez que tanto a análise de Morel et al.
(2022) quanto de Hunter et al. (2009) são baseadas na linha λ 4267Å de C ii, que produz
abundâncias sistemáticas mais baixas do que o Sol.

Alguns aglomerados estudados nesta Tese possuem resultados de metalicidade dispo-
níveis na literatura. Dias et al. (2021) estudaram 1743 aglomerados abertos com base
em dados do Gaia DR2 e obtiveram parâmetros para cinco aglomerados de Carina, in-
cluindo metalicidade, através do ajuste de isócronas. Os valores de metalicidade [Fe/H]
obtidos para alguns dos aglomerados de Carina são: 0.188˘0.071 para Trumpler 14,
´0.124˘0.137 para Trumpler 15, 0.348˘0.163 para Trumpler 16E, ´0.206˘0.249 para
Bochum 11, e 0.028˘0.044 para NGC 3293. Esses valores de metalicidade determinados
a partir de diagramas cor ˆ magnitude e ajuste de isócronas não podem ser compara-
dos diretamente com resultados de análises espectroscópicas. Além disso, os espectros de
estrelas B apresentam apenas algumas poucas linhas de Fe iii, que são geralmente muito
fracas e portanto, tornam-se inacessíveis nos espectros de estrelas com V sin i razoavel-
mente altos. No entanto, considerando o oxigênio como um indicador de metalicidade das
estrelas B, verificamos que as metalicidades obtidas por Dias et al. (2021) não são consis-
tentes com nossos valores de [O/H] para cada um dos aglomerados em comum, exceto para
NGC 3293, para o qual eles obtiveram metalicidade solar. Notamos, ainda que os valores
de metalicidade dos aglomerados em Dias et al. (2021) são bastante discrepantes entre si,
com diferenças que podem chegar a mais de 0,5 dex, se considerarmos Trumpler 16E e
Bochum 11, por exemplo, o que não seria compatível com a hipótese de que a região de
Carina é químicamente homogênea. Com base em resultados de análises espectroscópicas
combinadas com dados do Gaia de estrelas membros de aglomerados abertos, Randich
et al. (2022) disponibilizaram um catálogo com parâmetros de aglomerados, incluindo
metalicidades: [Fe/H]=´0.01 para Trumpler 14 (note que esta identificação se refere a
toda a região de Carina, dentro do levantamento Gaia-ESO) e [Fe/H]=0.02 para NGC
3293, que são mais consistentes com nossos resultados de análise espectroscópica.

As distribuições de abundâncias de C, N, O e Si das estrelas de Carina podem ser
visualizadas nos diagramas violino da Figura 6.15. As abundâncias estão representadas
relativas ao Sol e as abundâncias médias em relação ao Sol para os diferentes elementos
são: [Si/H]=´0, 10˘0,08, [O/H]=0,02˘0,08, [C/H]= 0,0˘0,09, e [N/H] = ´0, 06˘0,08,
representadas pelos pontos brancos na Figura. As barras representam a faixa interquartil,
e o pavil mostra o intervalo de confiança de 95%. Regiões alargadas na distribuição violino
representam valores de abundância com maior probabilidade para uma estrela de Carina.
A alta concentração das estrelas em um intervalo de abundâncias (baixa dispersão) gera
picos mais estreitos e proeminentes na distribuição, indicando uma probabilidade ainda



6.3. ABUNDÂNCIAS QUÍMICAS DOS AGLOMERADOS ABERTOS EM CARINA95

Tabela 6.1: Abundância média dos aglomerados abertos na Nebulosa de Carina.
Aglomerado A (Si) A (O) A (C) A (N)
Trumpler 14 7.43˘0.07 (7) 8.69˘0.08 (7) 8.50˘0.11 (7) 7.81˘0.07 (6)
Trumpler 15 7.43˘0.07 (7) 8.74˘0.04 (6) 8.48˘0.07 (5) 7.79˘0.06 (5)
Trumpler 16E 7.37˘0.06 (12) 8.69˘0.06 (12) 8.46˘0.10 (11) 7.75˘0.08 (10)
Collinder 228 7.41˘0.09 (20) 8.71˘0.08 (18) 8.46˘0.08 (11) 7.75˘0.06 (16)
Collinder 232 7.40˘0.06 (3) 8.66˘0.04 (3) 8.45˘0.05 (2) 7.80˘0.01 (3)
Bochum 11 7.43˘0.08 (4) 8.83˘0.04 (4) 8.41˘0.01 (2) 7.89˘0.10 (4)
NGC 3293 7.43˘0.05 (12) 8.71˘0.06 (12) 8.42˘0.06 (7) 7.73˘0.07 (11)
Average Carina 7.41˘0.08 (65) 8.71˘0.08 (62) 8.46˘0.09 (45) 7.77˘0.08 (55)
Literatura:
Suna 7.51˘0.03 8.69˘0.04 8.46˘0.04 7.83˘0.07
H ii b 8.62 7.64
NGC 3293c 7.42˘0.09 8.69˘0.17 7.97˘0.19 7.60˘0.15
NGC 3293d 7.56˘0.25 8.13˘0.16 7.72˘0.14

a: Asplund et al. (2021), b: Shaver et al. (1983), c: Hunter et al. (2009), d: Morel et al.
(2022).

maior para as estrelas terem os valores de abundâncias centrados neste pico.
A distribuição de violino das abundâncias de silício (azul) mostra sobredensidades em

regiões de baixas abundâncias, com [Si/H] varando entre ´0, 2 e zero, levando a abundân-
cias de Si ligeiramente subsolares em nossa amostra de estrelas do tipo B. A distribuição
tem um pico proeminente na região de abundância próxima ao solar e apresenta uma
cauda discreta em direção a baixas abundâncias de Si.

Na distribuição de oxigênio (laranja), notamos que as abundâncias das estrelas estão
centradas em regiões entre ´0, 1 e 0,1, apresentando uma abundância média compatível
com o Sol. A forma da distribuição é semelhante àquela apresentada para a distribuição de
silício, mas deslocada para a abundância maiores que o valor solar, com um pico próximo
à região de A(O) = 0,1 dex em comparação com o Sol. A distribuição apresenta uma
pequena cauda em direção a regimes de abundância mais altas.

Os resultados apresentados na distribuição de carbono (verde) mostram um com-
portamento ligeiramente diferente em relação ao silício e oxigênio, com sobredensidade
ligeiramente inferior ao valor solar, apresentando variações de [C/H] entre ´0, 15 a 0,05.
A distribuição da abundância de carbono mostra uma maior dispersão, com uma cauda
alongada para abundâncias de carbono mais altas. A distribuição de violino da abundân-
cia de nitrogênio (laranja) está na parte inferior da Figura. Notamos que as abundâncias
tendem a ser subsolares, com distribuições centradas em uma faixa estreita de [N/H] =
´0, 15 a 0,0.

Em geral, notamos que as distribuições de abundâncias na região de Carina apresentam
estruturas simétricas, e as distribuições de A(Si), A(O) e A(N) apresentam características
como um valor central compatível com as médias apresentadas por outros trabalhos na
literatura, enquanto as nossas abundâncias de carbono tendem a ser maiores do que os
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resultados da literatura (ver Tabela 6.1). Nossos resultados sugerem que a região de
Carina tende a apresentar abundâncias ligeiramente subsolares para silício e abundâncias
próximas às abundâncias solares de oxigênio, nitrogênio e carbono. Em alguns casos, as
distribuições gaussianas simétricas são mais proeminentes, como, por exemplo, é o caso
do nitrogênio. No entanto, as distribuições para todos os aglomerados são razoavelmente
simétricas e possuem faixas de abundância semelhantes, aparentemente corroborando o
cenário de homogeneidade química na Nebulosa de Carina.

Apresentamos através das Figuras 6.16 - 6.19 a distribuição espacial das abundâncias
de silício, oxigênio, carbono e nitrogênio obtidas para Trumpler 14, Trumpler 15, Trum-
pler 16E, Trumpler 16W, Collinder 228, Collinder 232 e Bochum 11 na região de Carina.
As subseções em cada painel exibem a distribuição espacial de NGC 3293, uma vez que
este aglomerado está localizado um pouco mais distante no plano do céu e portanto, fora
da escala da Figura. Os círculos são coloridos de acordo com a escala de abundância,
localizada no lado direito de cada Figura, onde a cor central corresponde à abundância
solar fornecida por Asplund et al. (2021), de modo que as cores mais claras correspon-
dem a abundâncias acima do valor solar e as cores mais escuras correspondem a valores
subsolares. Uma análise detalhada das Figuras 6.16 - 6.19 mostra que não há diferenças
sistemáticas entre as abundâncias de cada aglomerado, o que é consistente com a hipótese
de Carina ser químicamente homogênea. A abundância média dos oito aglomerados na
região de Carina também é consistente com a abundância solar de oxigênio, carbono e
nitrogênio, enquanto a abundância de silício é ligeiramente subsolar.

6.4 A composição química de Carina no contexto Ga-

láctico

Os resultados de abundâncias dos aglomerados abertos da Nebulosa de Carina nos
permitem avaliar a composição química da grande associação OB, Carina OB1. Segundo
Turner et al. (1980), Car OB1 apresenta dois subgrupos, sendo que o aglomerado NGC
3293 faz parte do subgrupo mais velho e os aglomerados Trumpler 14, Trumpler 15,
Trumpler 16 e Collinder 228 compõem o subgrupo mais jovem. Neste cenário, existe
uma clara correlação entre a posição espacial dos aglomerados e suas idades, de modo
que a formação estelar (sequencial) teria acontecido do subgrupo mais velho para o mais
jovem. A pequena diferença de idade entre os subgrupos sugere que formação estelar em
Car OB1 pode ter ocorrido a uma taxa mais alta do que aquela observada em outras
associações OB, como Ori OB1, por exemplo. Considerando os aglomerados estudados
nesta tese pertencentes a cada subgrupo, não encontramos evidências de processo de auto-
enriquecimento na associação Car OB1, assim como já foi observado nas associações OB
Cep OB2 (Daflon et al., 1999) e Cyg OB2 (Berlanas et al., 2018).
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O aglomerado aberto NGC 3766 também faz parte do Complexo de Carina, apesar
de sua conexão com a associação Car OB1 não ter sido estabelecida na literatura. NGC
3766 é um aglomerado jovem, com idade log(Age) = 7.4 anos (Dias et al., 2022), com
coordenadas α2000 = 11h 36m 14s; δ2000 61° 36’ 30”, portanto localizado no plano do céu no
canto inferior esquerdo da Figura 1.5. Estimativas de abundâncias químicas de de C, N,
O e Si foram obtidas por Soares (2023) para uma amostra de 17 estrelas Be e B de NGC
3766. A amostra estudada contém estrelas B de baixo V sin i mas também estrelas Be
com linhas de emissão e rotação mais alta. Sendo assim, o método de análise baseado no
S4 (Bragança et al., 2019) foi utilizado apenas para as estrelas de baixa rotação, enquanto
as estrelas Be (de alta rotação) foram analisadas com um método ligeiramente diferente,
que permitiu realizar a síntese de caracterísitcas espectrais resultantes da fusão de perfis
espectrais próximos devido à rotação (ou blends).

As abundâncias médias encontradas por Soares (2023) para NGC 3766 são A(Si) =
7.53˘0.06, A(C) = 8.50˘0.04, A(N) = 7.86˘0.06 e A(O) = 8.77˘0.05. Em comparação
com nossos resultados para os aglomerados de Carina listados na Tabela 6.1, observamos
que as abundâncias médias de NGC 3766 são sistematicamente maiores do que as abun-
dâncias médias dos aglomerados de Carina, com variações de 0.12 dex, 0.04 dex, 0.09 dex
e 0.06 dex para silício, carbono, nitrogênio e oxigênio, respectivamente. Ainda que sejam
sistematicamente maiores, as abundâncias de C, N, e O de NGC 3766 são consistentes
com as abundâncias de Carina dentro das incertezas, enquanto que a diferença nas abun-
dânicas de silício é ligeriamente maior do que as dispersões tipicas em Carina, menores
do que 0.09 dex. Esta pequena diferença sistemática não deve ser considerada como in-
dicio de enriquecimento na região, ainda mais considerando que a idade de NGC 3766 é
provavelmente superior à idade dos demais aglomerados (Seção 4.2.2). Por outro lado, a
distância galactocêntrica de NGC 3766 é RG = 7.57 ˘0.35 kpc (Soares, 2023) inferior a
distância estimada para Carina de RG = 7.98 ˘0.33 kpc, de modo que tal diferença em
abundância é consistente com a existencia de gradientes radiais de abundâncias (Bragança
et al., 2019).

Os modelos de evolução química da nossa Galáxia, como por exemplo, Cescutti et al.
(2007); Chiappini et al. (2001), usam vínculos observacionais para restringir as hipóteses
e condições iniciais propostas. Tais vínculos observacionais podem ser locais, como as
abundâncias solares, ou em larga escala, como a distribuição de abundâncias ou meta-
licidade em função da distância ao centro da Galáxia projetada no plano galáctico, ou
distância galactocêntrica. Do ponto de vista observacional, a análise da distribuição ra-
dial de abundâncias pode ser baseada em análises de abundâncias de estrelas (Daflon
and Cunha, 2004) ou através da determinação de metalicidade de aglomerados (Hayes
et al., 2020). Os resultados obtidos a partir das duas abordagens mostram que existe
uma tendência de que as abundâncias (ou metalicidade) diminuam em função do raio
galactocêntrico, no sentido que as estrelas mais próximas da regiões centrais da Galáxia
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apresentam abundâncias tipicamente maiores do que as estrelas localizadas nas regiões
mais externas (Bragança et al., 2019).

A evidência observacional de que existe um gradiente radial de abundâncias (ou me-
talicidade) no disco da Galáxia ainda não é suficiente para esclarecer outras questões,
tais como a alguns aspectos da estrutura dos discos Fino e Espesso da Galáxia, além de
aspectos dinâmicos, como a a migração radial.

O estudo dos gradientes radiais pode ser feito através da análise de objetos típicos
do disco fino, tais como regiões H ii (Shaver et al., 1983), estrelas Cefeidas (Lemasle, B.
et al., 2013) e as jovens estrelas OB (Bragança et al., 2019; Daflon and Cunha, 2004).
As estrelas OB em aglomerados abertos jovens nos permite obter a presente distribuição
da abundâncias químicas no disco da Galáxia, considerando que essas estrelas, por serem
muito jovens, ainda não passaram por processos evolutivos que venham a alterar sua
composição química superficial, além de não terem sido afetadas por processos dinâmicos,
como a migração radial (Magrini et al., 2017)

A nossa análise de abundâncias é restrita à região de Carina e a nossa amostra não
é adequada para uma análise de distribuição radial de abundâncias. No entanto, consi-
derando que a nossa metodologia é a mesma adotada por Bragança et al. (2019) para a
análise de uma amostra de estrelas no disco externo da Galáxia, seria conveniente adici-
onar a região de Carina e seus aglomerados abertos como mais um peça do tabuleiro nos
gradientes radiais de abundâncias.

O estudo realizado por Bragança et al. (2019) consistiu na análise de 31 estrelas da
sequência principal abrangendo um intervalo de distâncias galactocêntricas (RG) entre
8.4 e 15.6 kpc, que cobre desde a vizinhança solar até o disco externo. Eles investigaram
a distribuição radial das abundâncias de silício e oxigênio no disco Galáctico e obtive-
ram gradientes de ´0.09˘0.01 dex/kpc e ´0.07˘0.01 dex/kpc para o silício e oxigênio,
respectivamente.

Na Figura 6.20, apresentamos as distribuições radiais de abundâncias de silício e oxigê-
nio no disco galático de Bragança et al. (2019). As estrelas analisadas por Bragança et al.
(2019) são representadas por círculos cinzas, com suas respectivas barras de erro. O cír-
culo azul representa a abundância média das 65 estrelas da região de Carina, considerando
que Carina é químicamente homogênea, como mostra a tabela 6.1. O Sol é representado
com Raio Galactocêntrico RG = 8.33˘ 0.35 (Gillessen et al., 2009) e as abundâncias so-
lares adotadas são provenientes de Asplund et al. (2021). A distância galactocêntrica de
Carina foi estimada a partir da distância ao Sol do Gaia EDR3. As linhas tracejadas em
laranja na Figura 6.20 apresentam gradientes radiais de abundâncias de silício e oxigênio
que possuem inclinações negativas na faixa entre RG = 8.4 - 15.6 kpc, apresentando os
gradientes de ´0.09˘0.01 dex/kpc e ´0.07˘0.01 dex/kpc, respectivamente.

A abundâncias da região de Carina são consistentes com as abundâncias das estrelas
de Bragança et al. (2019) localizadas na vizinhaça Solar, dentro das incertezas associadas.
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Com base nas abundâncias médias e distâncias galactocêntricas dos aglomerados analisa-
dos neste estudo, concluímos que a abundância de oxigênio de Carina é consistente com
o esperado para a sua posição radial no disco, conforme indicado pelo gradiente radial
obtido por Bragança et al. (2019). Contudo, notamos que a abundância de silício dos
aglomerados de Carina está ligeiramente abaixo do valor esperado para sua posição radial
no disco.
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Figura 6.13: Razão logrN{Os em função dos parâmetros atmosféricos V sin i, log g e
Teff . O valor médio da razão logrN{Os é apresentado nos gráficos pela linha tracejada em
verde
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Figura 6.14: Abundâncias químicas de silício, oxigênio, carbono e nitrogênio (de cima para
abaixo) em função de log g das estrelas estudadas. As linhas tracejadas correspondem às
abundâncias Solares de cada espécie química obtida por Asplund et al. (2021).
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Figura 6.15: Distribuição violino das abundâncias de silício, oxigênio, carbono e nitrogênio
obtidas para uma amostra de estrelas B de Carina. As abundâncias médias de cada
elemento estão representadas pelos pontos brancos, enquanto as barras representam a
faixa interquartil e o pavil mostra o intervalo de confiança de 95%.
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Figura 6.16: Distribuição espacial das abundâncias de silício de estrelas B na região de
Carina. Os círculos são coloridos de acordo com a escala de abundância localizada no lado
direito, onde a cor central corresponde à abundância Solar de silício obtida por Asplund
et al. (2021).

Figura 6.17: Distribuição espacial das abundâncias de oxigênio obtidas para a amostra
de estrelas B na região de Carina. Os círculos são coloridos de acordo com a escala de
abundância localizada no lado direito, onde a cor central corresponde à abundância Solar
de oxigênio obtida por Asplund et al. (2021).
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Figura 6.18: Distribuição espacial das abundâncias de carbono obtidas para a amostra de
estrelas de tipo B na região de Carina. Os círculos são coloridos de acordo com a escala
de abundância localizado no lado direito, onde a cor central corresponde à abundância
Solar de carbono obtida por Asplund et al. (2021).

Figura 6.19: Distribuição espacial das abundâncias de nitrogênio obtidas para a amostra
de estrelas de tipo B na região de Carina. Os círculos são coloridos de acordo com a escala
de abundância localizado no lado direito, onde a cor central corresponde à abundância
Solar de nitrogênio obtida por Asplund et al. (2021).
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Figura 6.20: Gradientes radiais de abundâncias de silício e oxigênio obtidos por (Bragança
et al., 2019) para distâncias galactocêntricas no intervalo 8.4 ď RG ď 15.6 kpc. As estrelas
analisadas por Bragança et al. (2019) estão representadas por círculos cinzas enquanto
as abundâncias médias de Carina são representadas pelos círculos azuis. Os gradientes
radiais de Bragança et al. (2019) são representados pelas linhas tracejadas laranjas. O
Sol está representado a RG= 8.33 kpc e com as abundâncias obtidas por Asplund et al.
(2021).
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Capítulo 7

Conclusões

Nesta tese apresentamos um estudo completo de uma amostra de estrelas OB perten-
centes a 8 aglomerados abertos na região de Carina: Trumpler 14, Trumpler 15, Trumpler
16E, Trumpler 16W, Bochum 11, Collinder 228, Collinder 232 e NGC 3293. Este estudo
compreendeu análise de pertinência baseada em dados astrométricos e fotométricos do
satélite Gaia, determinação de velocidades rotacionais projetadas a partir das larguras de
linhas de He i e determinação de parâmetros atmosféricos e abundâncias químicas a partir
de síntese espectral em Não-ETL.

Os principais resultados desta tese são:

• A amostra estudada foi selecionada a partir da base de dados espectroscópicos do
Gaia-ESO Survey, usando um valor preliminar de temperatura efetiva fornecido pelo
GES para selecionar estrelas com tipos espectrais entre O9 e B5.

• A análise de adesão de membros, ou pertinência, ou ainda de probabilidade de
membership, foi realizada com base em dados astrométricos e fotométricos do Gaia,
além de medidas de velocidades radiais obtidas a partir de linhas de absorção dos
espectros estelares.

• Após a análise de pertinência, definimos uma subamostra de 330 estrelas com tipos
espectrais entre O9 e B5, membros dos 8 aglomerados abertos de Carina, para
proceder a determinação de V sin i através de uma calibração para as medidas das
larguras de 2 linhas de He i em 4386 e 4471Å.

• Os valores médios de V sin ipara os aglomerados sâo: 158˘95 km s´1 para Trumpler
14, 147˘88 km s´1 para Trumpler 15, 168˘104 km s´1 para Trumpler 16E, 126˘77
km s´1 para Collinder 228 e 180˘84 km s´1 para NGC 3293. Para os aglomera-
dos com amostras menores, obtivemos V sin i médio igual a 174˘85 km s´1 para
Trumpler 16W, 178˘100 km s´1 para Collinder 232 e 156˘85 km s´1 para Bochum
11.
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• Os valores médios de V sin i dos aglomerados não mostraram correlação com a idade
dos aglomerados.

• Encontramos uma distribuição bimodal para as estrelas B0 - B3 dos aglomerados de
Carina, corroborando as distribuições bimodais relatadas em Dufton et al. (2013);
Garmany et al. (2015).

• Com base nas estimativas de V sin i, selecionamos uma subamostra de 65 estrelas
com V sin i< „ 100 km s´1, que apresentam em seus espectros linhas adequadas
para uma análise de abundâncias.

• Realizamos a análise espectroscópica detalhada para essa subamostra de 65 estrelas
B com base na síntese espectral em Não-ETL e usando uma rotina semi-automática
que permite obter simultaneamente Teff , log g, V sin i, ζRT e ξt, bem como as es-
timativas das abundâncias de oxigênio e silício. Uma vez definidos os parâmetros
atmosféricos, as abundâncias de carbono e nitrogênio foram obtidas.

• As estrelas analisadas apresentam temperaturas efetivas entre 14 150 K e 32 900 K e
gravidade superficial (log g) entre 3,00 e 4,35, caracterizando uma amostra formada
predominantemente por estrelas da sequência principal e com tipos espectrais entre
B5 e O9.

• Dentre os 65 objetos analisados, apenas 12 estrelas do aglomerado NGC 3293 pos-
suem resultados de abundâncias disponíveis na literatura. Portanto, o nosso con-
junto de resultados conta com abundâncias químicas inéditas para 53 estrelas per-
tencentes aos 8 aglomerados analisados neste estudo.

• As abundâncias médias dos aglomerados em Carina variam, em geral, dentro dos
intervalos 7.22 ď A(Si) ď 7.56, 8.50 ď A(O) ď 8.88, 7.57 ď A(N) ď 8.00 e 8.30 ď

A(C) ď 8.65.

• Os 8 aglomerados de Carina estudados nesta tese se apresentam como um ambi-
ente químicamente homogêneo. As abundâncias da região são consistentes com as
abundâncias médias do Sol, com exceção da abundância de sílico que é levemente
subsolar. A abundância média de oxigênio em Carina é 0.09 dex maior do que a
abundância de oxigênio do gás ionizado (regiões H ii) de Shaver et al. (1983).

• A região de Carina exibe abundâncias consistentes com outros objetos na vizinhaça
Solar, e é coerente com as abundâncias esperadas para sua posição no disco Ga-
láctico, dentro das incertezas associadas, de acordo com o previsto pelo gradiente
radial de abundâncias de Bragança et al. (2019).
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7.1 Perspectivas de trabalhos futuros

Ao longo do desenvolvimento deste trabalho de doutorado, surgiram algumas questões
interessantes que podem ser exploradas em trabalhos futuros, tais como:

• Análise de abundâncias de estrelas B com velocidade rotacional projetada maior
que 100 km s´1, a fim de verificar possíveis diferenças no padrão de abundâncias
produzidas pela rotação estelar;

• Identificação de estrelas B com linhas de emissão, ou estrelas Be, a fim de verificar
como a razão Be/B+Be na Nebulosa de Carina se correlaciona com a sua metalici-
dade;

• Análise da composição química do gás na região, a fim de verificar possíveis dife-
renças entre as abundâncias estelares e nebulares.
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D. K., Tautvaišienė, G., Guiglion, G., Tabernero, H. M., González Hernández,
J. I., Gebran, M., Van der Swaelmen, M., Mikolaitis, Š., Daflon, S., Merle, T.,
Morel, T., Lewis, J. R., González Solares, E. A., Murphy, D. N. A., Jeffries,
R. D., Jackson, R. J., Feltzing, S., Prusti, T., Carraro, G., Biazzo, K., Pri-
sinzano, L., Jofré, P., Zaggia, S., Drazdauskas, A., Stonkuté, E., Marfil, E.,
Jiménez-Esteban, F., Mahy, L., Gutiérrez Albarrán, M. L., Berlanas, S. R.,
Santos, W., Morbidelli, L., Spina, L., and Minkevičiūtė, R. (2023). The Gaia-
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Apêndice A

Medidas de FWHM e estimativas de
V sin i para as estrelas membros dos
Aglomerados de Carina

Tabela A.1: Medidas de FHWM das linhas de He i e es-
timativas de V sin i para 330 estrelas O9-B5 na Nebulosa
de Carina. As estrelas estão separadas por aglomerado,
de acordo com a discussão do capítulo 3

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

Trumpler 14
10435522-5933147 ALS 15 229 2˘1 79 – 1.26 – 21 21
10435847-5933016 ALS 19 738 -11˘3 175 5.96 5.99 247 223 235˘17
10435580-5932520 [HSB2012] 1498 -12˘1 104 3.47 4.52 135 148 141˘9
10435902-5933197 2MASS J10435902-5933196 -21˘3 140 4.74 5.23 195 196 196˘0
10435650-5932498 2MASS J10435649-5932497 -7˘2 167 5.37 5.91 227 235 231˘6
10435366-5933006 2MASS J10435365-5933006 -23˘2 144 2.86 3.32 112 111 111˘0
10435756-5933385 ALS 15 224 -10˘2 101 2.84 3.46 110 117 114˘5
10435724-5932412 [HSB2012] 1550 -4˘2 86 4.66 4.93 185 174 179˘8
10435952-5932316 ALS 19739 -8˘3 142 2.67 3.26 98 101 99˘2
10435208-5932401 2MASS J10435207-5932401 -3˘3 47 3.56 4.46 136 146 141˘7
10435230-5932361 2MASS J10435230-5932360 2˘1 110 3.46 3.93 129 129 129˘0
10435953-5932227 2MASS J10435953-5932227 30˘1 93 1.88 2.57 67 73 70˘4
10435090-5933506 ALS 19 733 -5˘2 171 4.92 5.69 205 219 212˘10
10440432-5932478 2MASS J10440432-5932478 -1˘2 70 5.12 5.74 206 211 209˘4
10434798-5933591 2MASS J10434798-5933590 -12˘2 83 5.35 4.84 219 219 219˘0
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Tabela A.1: continuação

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10440063-5931524 2MASS J10440063-5931524 -5˘3 73 5.12 5.66 206 207 207˘1
10435603-5934410 ALS 19 735 -10˘1 137 3.06 3.77 117 123 120˘4
10440867-5933488 2MASS J10440866-5933488 -7˘3 95 8.13 8.60 339 350 344˘8
10440384-5934344 2MASS J10440384-5934344 -4˘2 76 4.23 5.42 169 176 173˘5
10434478-5934158 2MASS J10434478-5934158 -2˘5 99 7.16 7.44 294 292 293˘1
10434356-5934035 ALS 17 185 4˘1 79 1.54 1.55 23 36 29˘9
10434580-5934359 2MASS J10434580-5934359 -6˘8 66 7.79 8.63 323 351 337˘20
10441215-5933512 2MASS J10441215-5933511 -1˘0 102 5.91 6.33 245 240 242˘3
10441283-5933322 2MASS J10441282-5933321 -6˘2 50 4.15 4.82 162 168 165˘4
10440583-5935117 ALS 15 227 -12˘2 371 2.31 3.05 87 93 90˘5
10433597-5933179 2MASS J10433596-5933179 -8˘1 80 1.90 1.79 43 45 44˘1
10433866-5934444 2MASS J10433865-5934444 -5˘1 106 8.86 9.29 377 388 382˘8
10435502-5936242 2MASS J10435501-5936242 -10˘2 81 3.80 4.79 157 161 159˘3
10440684-5936116 2MASS J10440683-5936116 -8˘1 82 7.59 7.81 313 311 312˘2
10435131-5928598 Cl* Trumpler 14 Y 586 -15˘2 58 – 2.64 – 94 94
10433085-5929239 HD 303 312 9˘3 223 4.05 4.55 170 172 171˘1
10431695-5937534 2MASS J10431694-5937534 -9˘1 67 1.86 1.85 60 56 58˘2
10432367-5925595 Gaia DR2 5350399811863167744 -39˘1 55 2.17 2.10 65 66 65˘1
10432183-5924227 ALS 16 078 -28˘4 68 5.33 5.91 217 220 219˘2
10440093-5935459 CPD-58 2625 -8˘1 163 1.39 1.51 23 38 30˘11
10441536-5936043 2MASS J10441535-5936042 -3˘0 88 5.74 6.55 237 250 244˘10
10435540-5926553 2MASS J10435539-5926551 -2˘3 45 3.50 3.88 131 130 131˘1
10440248-5929368 ALS 1827 -2˘1 204 5.89 6.19 250 251 251˘0
10440828-5929594 ALS 15 233 -8˘2 121 2.56 3.24 95 103 99˘6
10440509-5933413 ALS 19 740 -6˘2 125 2.94 3.65 103 111 107˘5
10435177-5935451 2MASS J10435176-5935450 -7˘3 40 – 7.85 – 309 309
10433335-5935111 ALS 1808 -6˘2 298 1.49 1.60 18 39 28˘15
10434124-5935530 ALS 15203 -17˘2 49 3.44 3.96 140 139 139˘1
10434743-5931265 2MASS J10434743-5931264 -6˘1 104 1.53 1.11 30 23 26˘5
10440576-5927079 2MASS J10440576-5927078 6˘0 51 1.96 1.92 50 53 52˘2
10435796-5933537b ALS 15 864 -4˘2 146 2.18 2.38 74 72 73˘2

Trumpler 15
10444236-5922029 2MASS J10444235-5922029 -3˘1 68 4.63 5.10 186 180 183˘4
10444212-5922305 CPD-58 2655 -9˘2 144 4.22 4.85 175 179 177˘3
10444278-5921383 2MASS J10444278-5921383 25˘4 44 5.25 5.71 213 210 212˘2
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Tabela A.1: continuação

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10444178-5921330 ALS 15856 -11˘1 116 2.86 3.45 104 105 104˘0
10444946-5922192 2MASS J10444948-5922191 -9˘5 96 6.95 7.26 286 284 285˘1
10444058-5921138 ALS 15 855 -5˘2 124 4.87 5.62 202 206 204˘3
10443514-5921220 Cl Trumpler 15 24 0˘0 75 1.71 1.57 26 38 32˘8
10443511-5923282 2MASS J10443510-5923281 -7˘0 95 2.00 1.93 55 54 55˘1
10443075-5921263 ALS 15 861 -2˘1 149 1.53 1.57 18 36 27˘12
10443592-5923356 2MASS J10443591-5923356 -6˘2 92 5.54 6.25 227 236 232˘7
10443267-5920385 Cl Trumpler 15 25 -8˘2 98 2.20 2.29 68 68 68˘0
10445073-5920234 2MASS J10445073-5920233 -9˘0 100 7.69 7.54 314 297 305˘12
10445869-5922228 2MASS J10445869-5922228 -3˘4 65 4.85 5.14 193 183 188˘7
10445733-5920476 2MASS J10445733-5920476 -5˘1 84 2.89 3.17 102 104 103˘2
10450531-5919349 2MASS J10450531-5919347 -2˘2 103 4.53 5.22 182 186 184˘3
10445081-5918004 2MASS J10445080-5918005 -7˘1 53 3.49 3.94 131 123 127˘6
10444209-5926354 2MASS J10444208-5926353 -3˘0 79 8.14 8.70 336 353 344˘12
10440517-5921165 2MASS J10440516-5921165 -2˘1 63 4.86 5.18 197 189 193˘6
10440328-5919498 2MASS J10440327-5919498 6˘1 74 1.99 2.16 52 58 55˘3
10441729-5917154 2MASS J10441729-5917154 -4˘1 68 3.38 3.67 125 117 121˘6
10440793-5917271 2MASS J10440789-5917267 -8˘1 54 3.27 3.74 120 121 120˘0
10452045-5917062 HD 303300 -16˘1 156 3.81 4.62 158 173 166˘11
10435355-5918466 2MASS J10435347-5918457 -8˘3 30 6.14 6.34 255 240 248˘10
10435416-5918244 2MASS J10435413-5918244 -6˘1 72 5.30 5.99 216 224 220˘6
10444398-5913590 18˘2 49 1.21 1.33 5 29 17˘17
10454824-5922042 2MASS J10454824-5922041 -21˘2 63 6.32 6.87 261 267 264˘4
10435328-5916011 3˘6 58 4.27 4.63 167 161 164˘4
10440062-5925493 ALS 1822 -49˘1 216 2.16 2.27 76 72 74˘3
10443022-5926130 TYC 8626-2506-1 -2˘2 128 4.61 5.01 196 194 195˘1
10432015-5917582 2MASS J10432014-5917582 -22˘1 59 1.97 1.83 51 49 50˘1
10432557-5919175 2MASS J10432556-5919175 -15˘1 59 3.29 3.99 121 123 122˘1
10444234-5923038 ALS 1855 -11˘1 166 3.41 4.15 140 152 146˘9
10444448-5921327 ALS 15 854 -5˘2 221 5.57 6.31 234 237 235˘2
10442912-5920049 ALS 1842 -2˘1 126 1.37 1.43 4 28 16˘18
10443766-5923073 2MASS J10443766-5923073 -1˘0 45 – 6.85 – 265 265
10444065-5922285 ALS 15 859 -4˘1 105 3.71 4.42 149 153 151˘3
10444652-5921538 CPD -58 2662 -5˘1 76 2.65 3.28 91 97 94˘4
10441935-5917026 ALS 1838 -8˘3 62 – 2.03 – 50 50
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Tabela A.1: continuação

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10443636-5924203b ALS 15 860 5˘0 73 1.90 2.06 49 57 53˘5
10451811-5924277b HD 93 342 3˘1 75 1.40 1.07 23 21 22˘2

Trumpler 16W
10443049-5941406 ALS 15 215 -9˘2 141 5.36 5.83 227 232 230˘3
10442897-5942343 ALS 19 742 -10˘2 146 3.03 3.83 110 118 114˘6
10443139-5944080 2MASS J10443139-5944080 -9˘1 110 2.96 3.82 105 115 110˘7
10442895-5943473 2MASS J10442894-5943473 -9˘1 103 6.34 6.91 262 268 265˘5
10442377-5941065 2MASS J10442376-5941064 -4˘1 82 1.80 1.40 44 39 42˘4
10441969-5943079 2MASS J10441968-5943078 -1˘4 46 4.32 4.95 169 175 172˘4
10442251-5939258 ALS 15 230 -12˘1 165 6.86 7.43 294 299 296˘4
10441320-5943103 ALS 15 210 -8˘3 173 3.06 2.97 115 110 113˘4
10443290-5940261 ALS 15 211 -9˘4 203 5.30 6.12 220 238 229˘13

Trumpler 16E
10450180-5942014 [HSB2012] 3314 -5˘3 53 5.46 5.92 223 220 222˘2
10450216-5942010 ALS 15 220 -10˘2 124 2.65 3.29 99 106 103˘5
10450523-5941426 ALS 19 746 -10˘1 94 2.51 3.16 88 92 90˘3
10450673-5941565 ALS 15200 -6˘0 228 1.36 1.44 20 33 27˘9
10450636-5942357 ALS 15249 -1˘1 135 2.16 2.45 73 75 74˘1
10445478-5941239 [HSB2012] 3100 -7˘4 56 3.42 3.70 127 123 125˘3
10445408-5941294 ALS 15 216 -7˘3 177 7.09 7.81 300 321 311˘15
10450790-5941341 HSB2012 3482 -6˘0 40 8.90 9.21 376 381 378˘4
10445796-5941031 [HSB2012] 3192 -23˘1 119 5.12 5.66 208 208 208˘0
10450990-5942139 HSB2012 3545 -9˘2 90 7.26 7.91 302 318 310˘12
10450977-5942192 HSB2012 3540 -41˘2 94 3.31 3.92 122 127 124˘3
10450520-5940574 [HSB2012] 3397 -7˘1 100 6.06 6.49 255 259 257˘3
10450933-5941283 HSB2012 3526 -7˘2 55 4.11 4.79 162 165 163˘2
10445991-5943149 ALS 19744 -5˘1 149 5.63 6.35 236 251 244˘11
10450590-5940546 HSB2012 3424 -7˘1 138 2.12 2.45 65 69 67˘3
10450974-5942572 ALS 15246 -9˘2 122 2.72 3.29 102 104 103˘2
10451120-5941113 ALS 15209 -6˘3 223 5.33 6.15 225 245 235˘14
10451170-5941163 ALS 15213 -8˘0 60 6.07 6.58 252 252 252˘0
10450023-5943345 ALS 19 745 -10˘1 133 3.58 4.31 136 140 138˘3
10451400-5941420 HSB2012 3648 -7˘1 34 7.70 7.91 315 314 314˘0
10451265-5942488 ALS 15228 -13˘1 133 2.06 2.43 67 73 70˘5
10450020-5940052 [HSB2012] 3263 -3˘0 37 8.48 9.34 345 382 366˘23
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Tabela A.1: continuação

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10451622-5941412 2MASS J10451622-5941411 -12˘5 65 4.72 5.20 187 186 187˘1
10450968-5940088 ALS 19747 -10˘2 117 5.40 6.05 220 227 224˘5
10451355-5943318 2MASS J10451355-5943318 7˘1 34 – 8.47 – 341 341
10451499-5943233 ALS 15245 -15˘1 186 3.69 4.40 151 159 155˘5
10445846-5939437 [HSB2012] 3211 0˘1 27 2.33 2.74 78 77 78˘1
10451894-5942184 2MASS J10451894-5942184 -5˘1 62 1.69 1.77 23 43 33˘14
10451670-5943141 ALS 15247 -5˘1 96 2.95 3.65 112 118 115˘5
10450588-5944189 ALS 15238 -6˘2 145 4.65 5.26 190 191 190˘1
10452057-5942213 2MASS J10452056-5942212 -8˘1 46 7.65 7.35 315 329 322˘10
10452057-5942513 ALS 1878 -6˘1 228 3.01 3.50 119 120 120˘0
10452258-5942368i ALS 15248 -1˘0 150 10.14 10.65 >400 >400 >400
10451656-5939571 ALS 15223 -12˘2 130 5.10 6.04 216 236 226˘14
10450310-5944568 [HSB2012] 3344 -4˘0 29 – 7.11 – 277 277
10452416-5942314 2MASS J10452415-5942313 -7˘0 79 7.75 8.20 320 330 325˘7
10443822-5943056 2MASS J10443822-5943056 -6˘5 102 8.11 8.25 336 333 335˘3
10450793-5939012 2MASS J10450792-5939011 -10˘2 106 5.62 6.05 230 227 229˘2
10451272-5939066 2MASS J10451271-5939066 -3˘0 79 3.33 3.82 123 119 121˘3
10451943-5939374 ALS 19748 -8˘1 126 3.26 4.08 122 131 127˘6
10450837-5938475 2MASS J10450836-5938475 -32˘2 45 3.98 4.57 157 151 154˘5
10452314-5940034 2MASS J10452314-5940033 1˘0 83 3.42 4.14 127 133 130˘4
10452846-5941555 2MASS J10452846-5941555 -20˘1 18 – 3.73 – 122 122
10445394-5945240 2MASS J10445393-5945240 -3˘1 62 2.38 2.67 78 81 79˘2
10452521-5940011 2MASS J10452520-5940011 -6˘2 88 7.80 7.40 304 297 301˘5
10453134-5941133 2MASS J10453134-5941133 -9˘1 103 3.26 3.98 122 126 124˘3
10452311-5944458 2MASS J10452310-5944458 10˘2 95 3.85 4.49 150 148 149˘2
10453255-5942359 2MASS J10453254-5942359 -5˘0 55 8.26 8.28 343 334 339˘6
10450823-5946070 CPD -59 2629 -10˘2 170 1.53 1.60 35 43 39˘6
10452190-5945249 2MASS J10452190-5945249 -3˘1 66 2.22 2.41 66 68 67˘2
10451297-5946060 2MASS J10451297-5946059 -6˘1 56 5.00 5.52 202 201 202˘1
10444609-5946057 2MASS J10444609-5946056 -6˘1 84 2.54 2.84 87 83 85˘2
10453820-5942157 2MASS J10453819-5942157 9˘1 24 – 8.94 – 367 367
10445364-5946595 2MASS J10445363-5946595 -1˘1 76 1.33 1.10 13 16 15˘2
10452214-5937385 ALS 15244 -6˘1 191 1.50 1.50 17 37 27˘14
10453808-5944095 2MASS J10453807-5944095 -8˘2 63 1.26 1.36 11 28 19˘12
10454365-5939540 2MASS J10454365-5939540 -2˘1 91 1.40 1.28 21 18 20˘2
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Tabela A.1: continuação

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10453368-5947148 2MASS J10453367-5947147 -4˘1 121 2.75 3.08 94 101 98˘4
10454061-5937042 2MASS J10454060-5937041 -2˘1 71 6.37 6.93 263 270 266˘5
10452228-5950471 [ARV2008] 206 3˘0 102 2.48 2.62 93 85 89˘6
10461505-5940192 Cl* Trumpler 16 MJ 676 -18˘1 22 – 4.25 – 139 139
10445351-5951541 2MASS J10445351-5951541 -7˘1 148 3.71 4.32 141 148 145˘5
10443719-5940015 ALS 15 242 -8˘1 145 2.28 2.81 81 88 85˘5
10444098-5940104 ALS 19 743 -5˘1 152 1.17 1.21 2 17 10˘11
10445376-5937483 ALS 15 236 -19˘2 142 1.62 1.69 9 37 23˘20
10463082-5944176 2MASS J10463081-5944175 -7˘2 90 2.93 3.03 103 98 101˘4
10444711-5939202 2MASS J10444710-5939201 -6˘1 71 6.36 6.88 262 267 265˘4
10450579-5945196 ALS 1870 6˘0 327 5.94 6.25 253 254 254˘0
10450584-5943077 ALS 15 197 -35˘1 200 1.48 1.57 31 41 36˘8
10453661-5944111 2MASS J10453660-5944110 5˘2 46 6.00 6.32 256 257 257˘1
10445602-5938530 2MASS J10445602-5938530 -6˘2 45 4.49 5.26 181 189 185˘5

Collinder 228
10443687-6001116 ALS 15957 -5˘1 246 8.45 9.16 358 381 370˘17
10442198-5959351 2MASS J10442207-5959351 -5˘1 138 3.74 4.62 152 150 151˘1
10441496-6000057 ALS 1836 +34˘2 499 2.30 2.56 84 79 81˘4
10441444-6001270 ALS 15 958 -10˘1 144 3.69 4.52 145 153 149˘6
10443829-6005450 2MASS J10443829-6005449 -60˘2 84 3.57 4.17 135 135 135˘0
10443174-6005449 ALS 16 054 -6˘1 139 4.62 5.23 189 191 190˘1
10441513-6007509 CPD-59 2569B -3˘1 169 1.86 1.99 44 53 48˘7
10440078-6006012 CPD-59 2554 -16˘1 139 4.53 5.11 181 181 181˘0
10440104-6006378 2MASS J10440105-6006377 -2˘1 95 2.13 2.19 63 64 64˘1
10435479-6006208 2MASS10435478-6006207 -1˘2 95 2.41 2.84 79 86 83˘5
10435238-6001175 +3˘1 90 6.77 7.70 279 304 291˘18
10434797-6001201 2MASS J10434797-6001201 +2˘1 92 4.44 5.02 176 176 176˘0
10434887-6006437 2MASS J10434886-6006437 +6˘1 126 5.11 5.74 206 212 209˘4
10434679-6008264 CPD-59 2539 +2˘1 130 2.45 2.84 81 87 84˘4
10434887-6009009 ALS 18775 -26˘2 156 4.54 5.14 183 181 182˘1
10435198-6010368 2MASS J10435127-6010386 +3˘3 86 6.24 6.76 258 261 259˘2
10433156-6003160 2MASS J10433154-6003159 -3˘1 254 3.01 3.44 107 109 108˘1
10432030-6013015 2MASS J10432028-6013014 -6˘1 107 4.80 3.77 179 119 149˘42
10424533-6012063 2MASS J10424532-6012063 -32˘1 144 2.51 3.15 86 91 88˘4
10425717-6007414 CPD -59 2510 -4˘1 182 1.75 1.74 20 38 29˘13
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Tabela A.1: continuação

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10425445-6002595 2MASS J10425444-6002594 -41˘2 96 2.13 1.90 62 62 62˘0
10425898-6000242 2MASS J10425900-6000240 -11˘2 108 3.61 4.17 137 136 136˘1
10424616-6000576 CPD-59 2504 -3˘3 138 5.21 5.90 211 219 215˘6
10422722-6000052 2MASS J10422722-6000052 -16˘3 84 3.74 4.45 144 146 145˘1
10423616-5959262 ALS 15956 -12˘1 260 2.92 3.54 104 106 105˘1
10424804-5953371 -14˘2 131 4.27 4.61 167 159 163˘6
10421831-6001553 -14˘4 104 2.27 2.21 70 70 70˘0
10422123-5957156 -22˘2 177 3.84 4.08 148 136 142˘8
10420759-5956249 -16˘1 140 1.68 1.38 38 38 38˘0
10415981-5955075 HD 305439 -23˘1 159 3.01 3.72 107 115 111˘6
10434882-6000366 ALS 15 962 -6˘2 114 4.86 6.01 204 228 216˘17
10440371-5948141 2MASS J10440371-5948141 -10˘1 93 2.21 2.74 76 83 79˘5
10434303-5945334 2MASS J10434303-5945333 -10˘1 70 3.61 4.31 138 137 138˘0
10434813-5950443 Cl* Trumpler 14 MJ 137 -3˘2 117 2.24 2.51 72 70 71˘1
10435010-5947025 2MASS J10435009-5947024 -13˘2 53 4.82 5.09 193 180 187˘9
10435088-5950308 2MASS J10435088-5950307 +10˘4 59 4.08 4.41 158 151 155˘6
10440071-5949519 2MASS J10440071-5949518 -3˘2 128 1.94 1.64 52 51 52˘1
10440237-5952047 2MASS J10440236-5952046 -17˘1 108 1.69 1.49 23 33 28˘7
10441456-5954492 2MASS J10441455-5954492 -17˘1 39 – 5.19 – 186 186
10441879-5951490 2MASS J10441879-5951490 -32˘5 90 4.80 5.39 199 203 201˘3
10444512-5954114 2MASS J10444512-5954114 -10˘2 44 2.96 3.05 105 104 105˘1
10445041-5955450 ALS 1864 -2˘1 267 1.99 2.17 68 70 69˘2
10445392-5956134 Gaia DR3 5350302097055370496 -8˘2 39 4.66 5.27 188 188 188˘0
10450602-5956512 2MASS J10450601-5956512 -8˘2 52 1.22 0.99 1 6 4˘3
10451073-5957548 2MASS J10451072-5957547 -5˘1 51 6.57 7.53 271 297 284˘18
10451338-5957538 HD 305533 -5˘2 214 4.69 5.49 199 217 208˘13
10451341-6000589 CPD-59 2638 -9˘1 105 2.74 3.11 95 95 95˘0
10451672-5954458 HD 305528 +2˘0 117 2.16 2.25 65 69 67˘3
10433443-5943265 2MASS J10433443-5943264 -2˘1 92 1.42 1.47 26 35 30˘7
10443008-5952141 ALS 15 222 -6˘1 178 1.13 1.22 4 15 10˘8
10445734-6000467 ALS 1866 -5˘1 157 2.06 2.21 68 68 68˘1
10445053-5957227 2MASS J10445053-5957227 +1˘0 46 2.37 2.87 81 82 81˘1
10444551-5952538 2MASS J10444550-5952537 -9˘3 30 5.48 5.59 226 209 217˘12
10435403-5946106 2MASS J10435403-5946105 -12˘1 21 – 5.69 – 193 193
10413434-5958474b 2MASS J10413434-5958474 -20˘1 94 2.22 2.51 77 77 77˘0
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Tabela A.1: continuação

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10421033-5958009b HD 305439 -11˘2 282 2.06 2.41 69 75 72˘4
10425293-6003478b 2MASS J10425293-6003478 -3˘1 62 2.06 2.23 63 63 63˘0
10443676-5954249b ALS 1853 +6˘1 105 1.61 1.76 7 41 24˘24
10442910-5948207f 2MASS J10442909-5948207 -7˘0 60 1.98 2.22 67 72 69˘3

Collinder 232
10444614-5933041 2MASS J10444614-5933041 -6˘3 56 6.09 6.54 252 250 251˘1
10445838-5932063 2MASS J10445837-5932062 -7˘1 67 6.67 7.36 275 290 283˘10
10445036-5934469 2MASS J10445036-5934468 -12˘1 39 – 3.60 – 119 119
10452417-5932358 2MASS J10452417-5932357 -1˘1 85 3.60 3.87 136 126 131˘8
10444734-5926595 Gaia DR3 5350388683629610752 -6˘1 99 6.15 6.51 253 249 251˘3
10451589-5929564 2MASS J10451588-5929563 -14˘4 78 7.34 7.67 308 310 309˘2
10451925-5929522 2MASS J10451925-5929522 2˘0 79 1.36 1.47 8 32 20˘17
10452876-5930038 2MASS J10452875-5930037 3˘1 19 1.18 1.28 6 16 11˘7
10442518-5928160 ALS 15 232 -8˘2 89 4.72 5.33 204 204 204˘0
10442886-5928166 2MASS J10442885-5928165 -2˘1 72 1.26 1.25 7 12 9˘4
10444727-5928155 2MASS J10444727-5928155 -2˘1 93 4.65 5.19 186 184 185˘1
10450616-5931231 ALS 15237 22˘2 148 4.37 5.27 176 189 182˘9
10442549-5933093 ALS 15 235 -16˘2 110 2.87 3.68 104 114 109˘7
10442848-5932229 2MASS J10442848-5932228 -1˘1 61 4.33 4.76 170 167 168˘2
10442946-5933438 2MASS J10442945-5933437 -6˘1 68 7.95 7.98 328 319 324˘6
10443223-5933593 2MASS J10443223-5933592 -15˘1 138 7.62 7.42 317 294 305˘16
10444650-5934134 2MASS J10444649-5934134 -8˘1 72 4.97 5.42 199 196 198˘2
10445629-5933035 ALS 15 205 -7˘2 158 5.40 6.10 230 246 238˘12
10442598-5928593 Gaia EDR3 5350387270553228928 -11˘2 98 2.43 3.16 93 94 94˘1

Bochum 11
10452563-5958452 2MASS J10452563-5958451 -6˘2 27 4.74 5.46 188 198 193˘7
10453186-6000294 AHP2016 OBc 53 -27˘4 24 – 3.99 – 144 144
10454701-6000272 2MASS J10454701-6000271 -5˘1 96 3.53 4.42 133 145 139˘8
10455900-5958098 2MASS J10455899-5958098 2˘0 111 6.93 7.12 285 277 281˘5
10460116-5949420 2MASS J10460116-5949420 8˘2 13 – 5.17 – 187 187
10460277-5950193 2MASS J10460277-5950192 -10˘1 75 7.89 8.48 330 347 338˘12
10460291-5950259 2MASS J10460291-5950259 -3˘1 20 2.05 2.05 58 53 56˘4
10460478-5949218 2MASS J10460477-5949217 6˘2 120 4.94 5.46 210 216 213˘4
10460493-5959018 6˘0 175 1.92 2.05 44 53 48˘6
10460607-5956339 2MASS J10460606-5956339 -3˘1 123 4.78 5.33 193 191 192˘1
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Tabela A.1: continuação

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10460609-5957394 2MASS J10460608-5957394 -1˘1 24 – 2.69 – 82 82
10461906-5957543i 2MASS J10461906-5957543 -21˘0 154 1.02 0.99 „0 „0 „0
10462246-5953205 ALS 1892 -15˘1 161 – 5.35 – 230 230
10462658-5956131 2MASS J10462657-5956131 -11˘0 19 – 4.10 – 127 127
10463118-5954352 2MASS J10463117-5954351 -25˘1 17 – 3.03 – 96 96
10463278-5952375 2MASS J10463277-5952375 -18˘3 8 – 2.34 – 68 68
10463643-5948049 2MASS J10463643-5948048 -8˘1 43 1.55 1.57 11 32 21˘15
10463801-5955166 2MASS J10463801-5955165 -8˘6 48 6.11 6.63 253 255 254˘1
10464887-5950410 2MASS J10464886-5950409 -10˘1 57 4.34 5.08 176 183 179˘4
10470064-5957242 2MASS J10470063-5957242 -8˘1 56 3.15 3.95 114 123 118˘7
10470436-5948281 2MASS J10470435-5948281 -2˘1 46 6.14 6.28 255 237 246˘12
10470657-5951515 2MASS J10470656-5951514 8˘1 45 2.27 2.21 70 71 71˘1

NGC 3293
10342068-5814107 4˘9 77 8.4 4.2 134 134 134˘0
10342078-5813305 CPD-57 3450 -21˘2 176 3.4 3.8 129 116 123˘9
10344202-5815419 ALS 20075 -26˘2 71 3.5 3.1 129 102 115˘19
10344494-5809103 -16˘10 7 1.5 1.7 42 50 46˘6
10344774-5807274 2MASS J10344773-5807272 -22˘5 49 4.7 4.9 190 175 183˘10
10344868-5809012 V* V400 Car -16˘1 41 1.9 2.2 63 68 65˘3
10344869-5807127 -11˘2 298 2.8 3.1 98 101 99˘2
10345480-5807233 ALS 20077 1˘4 71 5.4 5.4 220 194 207˘18
10350325-5814268 ALS 20084 1˘4 72 6.6 6.1 273 228 251˘31
10351355-5811124 2MASS 10351352-5811125 -38˘4 89 4.5 5.5 181 202 192˘15
10352272-5817081 ALS 20080 -19˘4 78 6.9 7.1 283 275 279˘6
10352410-5813284 2MASS J10352408-5813285 -14˘3 103 4.7 5.2 190 186 188˘2
10352851-5812496 2MASS J10352849-5812497 -52˘1 224 1.5 1.2 27 5 16˘16
10353007-5812080 HD 303067 -14˘2 291 2.8 3 103 92 97˘8
10353230-5815220 HD 303075 -13˘5 207 6.6 6.6 281 270 275˘8
10353289-5810162 Cl* NGC 3293 FEAS 454 -16˘2 51 5.7 3.9 131 131 131˘0
10353568-5813564 2MASS J10353565-5813566 -15˘5 76 3.4 4.4 128 145 136˘12
10353581-5813077 Cl* NGC 3293 ESL 116 -15˘14 84 7.5 6.5 307 246 276˘43
10353662-5816040 2MASS J10353660-5816042 -20˘2 108 4.1 4.8 163 166 164˘2
10353767-5812120 2MASS J10353767-5812120 -9˘3 148 6.7 6.3 277 240 259˘26
10353848-5813069 Cl* NGC 3293 ESL 73 -19˘3 209 4.2 3.7 164 124 144˘28
10354026-5813012 2MASS J10354026-5813012 -5˘7 133 7 6.1 287 227 257˘42
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Tabela A.1: continuação

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10354072-5812440 ALS 1671 -22˘1 64 1.6 2.2 51 70 60˘13
10354194-5811567 2MASS J10354191-5811568 -19˘5 550 7.3 7.4 308 300 304˘6
10354331-5813334 ALS 20065 -25˘3 153 5 5.5 210 210 210˘0
10354405-5813459 Cl* NGC 3293 ESL 40 -24˘4 129 7.9 7.4 330 291 310˘28
10354456-5814303 V438 Car -19˘1 275 4.8 5.3 194 193 193˘16
10354499-5816350 2MASS J10354497-5816352 -16˘2 217 4.5 5.5 179 201 190˘16
10354530-5815280 Cl* NGC 3293 ESL 57 -17˘3 98 5.5 6.1 226 228 227˘2
10354723-5813375 ALS 15740 -17˘2 174 2 1.6 56 31 44˘18
10354752-5805130 ALS 20081 -18˘7 117 6.5 6.6 270 252 261˘13
10354822-5812329 ALS 15741 -17˘1 68 2.8 3.5 108 119 114˘8
10354901-5814541 ALS 20070 -18˘4 313 2 3.5 62 111 87˘34
10354954-5815398 2MASS J10354954-5815398 -12˘2 221 5.8 6.5 237 248 242˘8
10355051-5812126 2MASS J10355050-5812127 -26˘2 73 6.4 5.5 208 208 208˘0
10355073-5811414 2MASS J10355073-5811414 -16˘3 194 5.4 5.5 221 200 211˘14
10355129-5816179 ALS 20087 -18˘4 105 6.2 6.4 257 247 252˘8
10355174-5813392 2MASS J10355174-5813392 -16˘6 106 6 5.6 246 205 225˘28
10355301-5812168 ALS 15743 -25˘2 271 5.1 5.5 211 212 211˘1
10355312-5814260 2MASS J10355311-5814257 -27˘6 53 5.6 4.6 235 164 200˘50
10355363-5814478 ALS 15744 -18˘18 70 4 5.1 167 200 183˘23
10355397-5815047 ALS 20092 -11˘5 94 5.6 3.7 121 121 121˘0
10355422-5815267 HD 91983 -25˘2 101 3.1 3.8 122 135 129˘9
10355467-5813486 ALS 15745 -18˘3 125 8.8 8.1 370 326 348˘31
10355469-5812371 2MASS 10355469-5812371 -13˘2 195 6.2 5.8 257 217 237˘28
10355491-5812591 ALS 20064 -18˘3 77 6.6 7.1 276 289 282˘9
10355492-5806492 10355492-5806492 -15˘3 152 4.5 4 179 137 158˘30
10355539-5812197 ALS 20066 -18˘1 237 4 4.8 161 177 169˘11
10355660-5811314 ALS 15746 -22˘3 264 1.5 1.4 34 21 27˘10
10355711-5815218 Cl* NGC 3293 ESL 66 -35˘1 126 1.9 1.2 48 27 38˘15
10355781-5812213 ALS 15748 -15˘2 375 1.3 1.1 21 5 13˘11
10355836-5814411 2MASS J10355836-5814411 -25˘3 44 5.6 5.2 230 184 207˘32
10355849-5814148 ALS 15751 -28˘8 77 5.2 5.9 218 228 223˘7
10360160-5815096 HD 92007 -21˘1 370 2.2 2.6 75 77 76˘1
10360229-5812581 2MASS J10360231-5812583 -19˘2 73 6.3 6.2 259 234 246˘18
10360349-5814401 ALS 15753 -15˘1 198 5.4 6 221 223 222˘1
10360491-5810433 HD 303065 -13˘2 244 3.4 3.8 139 135 137˘2
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Tabela A.1: continuação

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10360525-5816455 2MASS J10360523-5816456 -66˘2 63 1.4 2.5 22 68 45˘32
10360595-5814270 ALS 1683 -20˘3 219 8.5 7.8 358 313 335˘32
10360656-5806551 2MASS J10360656-5806549 -19˘2 67 5.7 5.5 233 198 216˘25
10360657-5817538 ALS 20074 -10˘1 83 7.4 6.6 301 255 278˘33
10360764-5815204 ALS 20072 -18˘2 204 2.3 2.8 78 85 81˘5
10361290-5813250 2MASS J10361290-5813250 -7˘1 106 6.8 6.2 281 237 259˘31
10361348-5811207 2MASS J10361347-5811208 -24˘1 90 4.5 4.8 181 165 173˘12
10361692-5815000 ALS 20085 -22˘2 53 6.5 5.4 197 197 197˘0
10362800-5808180 2MASS J10362800-5808180 -16˘2 61 7.1 6.9 290 268 279˘15



140APÊNDICE A. MEDIDAS DE FWHM E ESTIMATIVAS DE V sin i PARA AS ESTRELAS MEMBROS DOS AGLOMERADOS DE CARINA



Apêndice B

Medidas de FWHM e estimativas de
V sin i para as estrelas não-membro dos
Aglomerados de Carina

141



142APÊNDICE B. MEDIDAS DE FWHM E ESTIMATIVAS DE V sin i PARA AS ESTRELAS NÃO-MEMBRO DOS AGLOMERADOS DE CARINA

Tabela B.1: Medidas de FHWM das linhas de He i e estimativas de V sin i para estrelas
não-membro de Carina.

Vr (km s´1) FWHM V sin i (km s´1)
GES ID other ID S/N 4388Å 4471Å 4388Å 4471Å Average

10442843-5934197f 2MASS J10442842-5934196 -1˘1 124 2.85 3.48 108 113 110˘3
10441243-5934091b 2MASS J10441242-5934091 -6˘2 191 6.30 6.69 260 258 259˘1
10441678-5920096f CPD-58 2634 -18˘1 176 3.02 3.42 109 101 105˘6
10441792-5925204b 2MASS J10441791-5925204 -13˘1 184 4.61 5.00 181 178 180˘2
10443090-5914461b 2MASS J10443089-5914461 -7˘3 27 – 2.61 – 85 85
10444276-5921511f ALS 15 857 3˘2 131 5.01 5.66 209 218 213˘7
10445888-5942231b 2MASS J10445888-5942230 -19˘2 66 2.07 2.26 59 62 60˘2
10451063-5945126f 2MASS J10451062-5945126 -12˘2 40 – 1.29 – 14 14
10420950-6002267b 2MASS J10420949-6002265 -3˘2 69 3.00 3.65 115 118 116˘3
10431946-5944488f 2MASS J10431945-5944488 -6˘2 27 – 1.44 – 32 32
10442108-5956208b 2MASS J10442107-5956207 -3˘2 70 3.79 4.32 145 146 146˘0
10443239-5954458f 2MASS J10443239-5954457 5˘0 28 – 7.20 – 281 281
10424477-6005021b [AHP2016] OBc 17 -10˘7 131 5.27 5.87 222 231 226˘7
10454461-5950411b ALS 16082 -35˘1 52 4.42 5.03 187 195 191˘6
10355661-5812407b CPD-57 3520 -15˘1 285 4.9 5.2 197 186 191˘8

f: foreground probable non-member. b: background probable non-member.
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