Universidade de Sao Paulo
Instituto de Astronomia, Geofisica e Ciéncias Atmosféricas

Departamento de Astronomia

Luana Alves Antonio

Demografia de Estrelas Be nas Nuvens de

Magalhaes: O Caso de NGC 1850

Sao Paulo

2025






Luana Alves Antonio

Demografia de Estrelas Be nas Nuvens de

Magalhaes: O Caso de NGC 1850

Relatorio apresentado ao Instituto de Astro-
nomia, Geofisica e Ciéncias Atmosféricas da
Universidade de Sao Paulo como requisito par-
cial para a obtencao do titulo de Bacharel em

Astronomia.

Vertente: Pesquisa Basica

Orientador(a): Prof. Dr. Alex Cavalieri Car-
ciofi

Coorientador(a): Dr. Felipe Donizeti Teston

Navarete

Sao Paulo

2025






Agradecimentos

Nao poderia comecar de outra forma a nao ser agradecendo a minha familia, especi-
almente minha mae, Célia, meus irmaos, Leticia e Pablo, e minha tia, Marisa, que desde
meu nascimento me ensinaram o que é o amor, sempre me apoiando e estando ao meu
lado. Tudo isso é uma vitéria nossal

Ao Loki, meu gatinho, por ser meu apoio emocional e me fazer ver felicidade quando
eu senti que nao havia mais saida;

Agradeco também ao Vinicius, meu amigo tao querido, por acompanhar todas minhas
fases e nao desistir de mim, mesmo nos vendo 2 vezes a cada 50 meses;

Ao Adriano, pelo carinho, companheirismo e pelos jantares gostosos;

Ao Carlos, ao Joao, a Lafé, a Thayna e a todos os amigos do Besouro, por me ajudarem
a passar nas matérias e por me fazerem sentir pertencente pela primeira vez na vida;

A Laura e ao Pedro, por serem o melhor grupo de lab que eu poderia ter;

Ao Alex, pela orientacao, pelas oportunidades e pela confianca que tem depositado em
mim desde o inicio da graduacao;

Ao Felipe, pela orientagao na IC e por ouvir de vez em quando meus surtos académicos;

A Vic e ao Pedro, pela estreita colaboragao na elaboracao desse trabalho;

A FAPESP, pelo apoio financeiro, sob os projetos n’: 2025/04552-5 e 2024,/00057-7;

Ao TAG, pelas oportunidades;

Ao SOAR e ao OGLE, pelos dados concedidos.

Esta tese/dissertacao foi escrita em TEX com a classe IAGTESE, para teses e dissertagoes do IAG.






“My dreams are bigger than me”

Aurora Aksnes

“Time is [...], from a nonlinear, non-subjective viewpoint, [...] more like a big ball of

wibbly-wobbly-timey-wimey stuff.”

Doctor Who






Resumo

Estrelas Be sao objetos peculiares da sequéncia principal, caracterizados por alta rotagao,
formato oblato e, eventualmente, formacao de um disco viscoso por ejecao de massa, cuja
emissao em Ha se deve a particulas ionizadas. Atualmente, trés cendrios sao propostos
para explicar sua origem: 1) as estrelas ja entram na sequéncia principal como rotadores
rapidos; 7i) sua rotagao acelera conforme evoluem na sequéncia principal; i) formam-se a
partir de um sistema binario, via transferéncia de massa e momento angular de uma estrela
companheira. Cada hipdtese prevé uma variacao temporal especifica na fracao de estrelas
Be em uma populagao. Por essa razao, aglomerados abertos jovens sao uma espécie de
laboratoério para a busca das raizes desse fenomeno.

No entanto, estrelas Be apresentam fases inativas, i.e., sem disco, dificultando a deter-
minacao da taxa de incidéncia real desse fenomeno nos aglomerados. Esse trabalho tem
como objetivo investigar técnicas para a determinacao da fragao real de estrelas Be em
populagoes estelares. Para isso, utilizamos o aglomerado jovem NGC 1850 (¢ = 100 Myr),
localizado na Grande Nuvem de Magalhaes, como objeto de estudo.

Utilizamos dados fotométricos do telescopio SOAR, curvas de luz do OGLE, além de
espectros do MUSE para chegar a fracao Be/(Be+B) = 25 + 1% para esse aglomerado. A
abordagem multi-técnica se mostrou essencial para superar ao maximo o viés causado pela
variabilidade das estrelas Be, mas também demonstrou, mais uma vez, a complexidade
desse fenomeno, exigindo andlises aprofundadas e especificas.

Por fim, a comparagao com o aglomerado NGC 330 (¢t = 35 Myr, Navarete et al.[2024))
mostra uma discordancia com a relagao inversa conhecida entre a fragdo Be/(Be+B) e a
metalicidade, ja que NGC 1850 apresentou uma fracao de Bes maior que o aglomerado

mais jovem. Isso ocorre possivelmente devido a diferenca de idade entre os aglomerados,



uma vez que as estrelas em NGC 330 nao tiveram tempo suficiente na sequéncia principal

para passar pelos processos ii) e iii) tidos como possiveis formadores de estrelas Be.



Abstract

Be stars are peculiar main sequence objects characterized by high rotation, oblate
shape and, eventually, the formation of a viscous disk through mass ejection, in which
ionized particles cause emission in Ha. Currently, three scenarios are proposed to explain
its origin: ) the stars already enter the main sequence as fast rotators; ii) they suffer
from an evolutionary spin-up; i) they form via transfer of mass and angular momentum
from a binary companion. Each hypothesis predicts a specific temporal variation in the Be
fraction of a stellar population. Consequently, young open clusters serve as laboratories
for investigating the roots of this phenomenon.

However, Be stars present inactive, diskless phases, complicating efforts to accurately
determine its true incidence in clusters. This work aims to investigate techniques for
the determination of the real Be star content of stellar populations. Our case study is
NGC 1850, a young open cluster (¢t = 100 Myr) located in the Large Magellanic Cloud.

We combine photometric data from the SOAR telescope, light curves from OGLE, in
addition to MUSE spectra, to derive the fraction Be/(Be+B) = 25 £ 1% for this cluster.
The multi-technique approach has been essential to overcome the bias caused by the varia-
bility in Be stars, but also highlighted the complexity of this phenomenon, requiring more
profound and specific further analysis.

Lastly, the comparison to NGC330 (¢t = 35 Myr, Navarete et al.|[2024) reveals a di-
vergence from the previously established inverse correlation between Be/(Be+B) fraction
and metallicity, as NGC 1850 exhibits a higher be fraction than the younger cluster. This
is possibly due to the age difference between both clusters, since NGC 330 stars have not
spent enough time on the main sequence to undergo processes ii) and i), which are

considered potential Be star formation mechanisms.
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Capitulo 1

Introducao

H& mais de um século, foi descoberto o potencial do uso de aglomerados estelares como
ferramentas poderosas para estudar a evolucao de estrelas de diferentes tipos espectrais.
Por volta de 1910, Ejnar Hertzsprung e Henry Norris Russell desenvolveram de maneira
independente o chamado “diagrama HR”, relacionando grandezas como temperatura e
luminosidade para o estudo de populacoes estelares. Nele, propriedades caracteristicas
de cada etapa da vida de uma estrela sao evidenciadas (Figura , sendo a sequéncia
principal (SP) a mais notéria delas. Representada pela faixa mais densa que atravessa
o grafico, essa ¢ a etapa evolutiva mais longa das estrelas e ocorre enquanto ha fusao de
hidrogeénio em hélio no nicleo. O ponto de turnoff se refere a ponta superior da SP, onde as
estrelas mais massivas estao evoluindo e partindo para seus préximos estagios evolutivos,
como as fases de subgigante e gigante vermelha.

Nesse contexto, os aglomerados estelares tornaram-se fundamentais para a construcao
desses diagramas e o estudo da evolucao estelar. Definidos como conjuntos de estrelas gra-
vitacionalmente ligadas, cuja densidade de massa excede a média local (Krumholz et al.
2019)), esses sistemas — especialmente os aglomerados jovens abertos (YOCs, do inglés
young open clusters) — oferecem um ambiente ideal para investigar populagoes estelares
simples, com estrelas compartilhando propriedades em comum, tais como idade e metali-
cidade.

A partir de entao, o avanco da instrumentacao astrondémica permitiu a consolidacao
de modelos tedricos por meio da observacao de intimeros aglomerados, que nao se limi-
tou somente a nossa Galaxia — o estudo da astrofisica estelar passou a ser, também,
extragalactico.

Com a ampla pesquisa de YOCs nas Nuvens de Magalhaes (e.g., Rafelski e Zaritsky
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Figura 1.1: Exemplo da evolugao dos dados na astronomia. A esquerda, diagrama HR repro-
duzido de . O eixo x representa os tipos espectrais, e o eixo ¥y, a luminosidade.
A direita, diagrama HR produzido com observacoes do satélite Gaia. No eixo horizontal
temos temperatura, tipo espectral e cor, enquanto verticalmente sao representados os valores
de magnitude absoluta e luminosidade. Retirado de Gaia Collaboration (2018)

2005; Bica et al.|2022; |Chiosi et al.[2006)), estruturas complexas em diagramas cor-magnitude

(CM) passaram a ser detectadas, como sequéncias principais divididas e turnoffs estendi-

dos (Milone et al., 2018; Bastian et al., |2017). Algumas das peculiaridades citadas tém

sido associadas as chamadas estrelas Be: estrelas do tipo B na SP que apresentam uma

alta taxa de rotagao, além de, eventualmente, formarem um disco advindo de ejegoes de

massa episédicas (Rivinius et al., 2013). Esses objetos possuem um formato oblato e sofrem

um avermelhamento causado pelo escurecimento gravitacional em seu equador, enquanto
o disco é responséavel por sua principal caracteristica: a emissao em Ha (6562,8 A).

O complexo fenomeno Be ainda nao tem sua origem compreendida, porém trés prin-
cipais cenarios sao propostos para explicar a forma com que tais estrelas adquirem uma

velocidade de rotagao tao elevada:

Z) estrelas Be sao rotadores rapidos desde sua formacao (IBodenheimerl, |1971I)

Nesse caso, os mecanismos de perda de momento angular durante a fase pré-sequéncia
principal podem ser ineficientes e, entao, o fenomeno Be ja esta presente em populacoes

estelares jovens, mantendo a fracdo Be/(Be+B) constante com a idade do aglomerado.

i1) aceleracio evoluciondria (Ekstrom et al., |2008)
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A velocidade de rotacao critica é dada por

Y 1/2 v 1/2 . ~1/2
Verit = = = 357 66| — £
3R, M, R,

kms™! (1.1)

onde R, é o raio estelar no polo, M, a massa estelar e GG, a constante gravitacional universal.
Perceba que o aumento no raio, processo natural durante a evolucao, leva a diminuicao de
Verit, facilitando que a estrela atinja sua rotacao critica.

Além disso, a contragao do nucleo ao logo da SP, somada a mecanismos que acoplam
dinamicamente o niucleo com a superficie, ocasiona um aumento na rotacao superficial, ou
seja, a propria evolugao faz que a estrela rotacione cada vez mais proxima a sua velocidade
limite para se manter estavel.

Neste modelo, uma vez que a velocidade de rotagao critica é atingida, nao ha mais meios
eficientes de se liberar momento angular. Entao, para manter a estrela estdvel, momento
angular é expelido na forma de um disco circunstelar. Por isso, espera-se que a fracao de
estrelas Be atinja seu pico na regiao da sequéncia principal de idade terminal (TAMS, do

inglés, terminal age main sequence).
#i1) formagdo em sistemas estelares binarios (Pols et al., [1991)

Em sistemas binarios préximos, a evolugao da estrela mais massiva gera transferéncia
de massa e momento angular para sua companheira. Segundo esse cendrio, uma porgao
consideravel das estrelas Be deve estar em sistemas binarios com companheiras evoluidas.
Logo, a fracao Be/(Be+B) cresce com o tempo, a medida que as componentes mais massivas
dos sistemas bindrios evoluem. Entretanto, ainda nao existem modelos ou teorias bem
sedimentados que permitam fazer previsoes confiaveis de como a fracao de estrelas Be deve
crescer no cenario binario.

Assim, a presenca de estrelas Be em uma populacao estelar jovem pode levar ao sur-
gimento de um “ramo vermelho” na SP, pois os discos dessas estrelas atuam como uma
fonte adicional de avermelhamento para elas. Além disso, o tltimo cenario de formacao
proposto sugere que, como resultado da transferéncia de massa, o brilho dessas estrelas
aumente, fazendo com que elas passem a se destacar como pontos acima do turnoff. Por
estes e outros motivos, estrelas Be sao consideradas como parte da explicacao para SPs

divididas e turnoffs estendidos (Milone et al., 2018).
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Portanto, a busca pela compreensao da formacao desses objetos estd intrinsecamente
ligada ao estudo sistematico de populagoes estelares de idades e metalicidades variadas.
Torna-se interessante, especificamente, o estudo de YOCs na Grande e Pequena Nuvem
de Magalhaes (LMC e SMC, respectivamente, do inglés, Large Magellanic Cloud e Small
Magellanic Cloud) pela baixa metalicidade dessas galdxias (SMC: Z = 0,002, LMC: Z =
0,007; [Maeder et al.|1999) e pelo fato de seus YOCs apresentarem uma taxa alta de estrelas
do tipo Be (valores médios para a SMC e LMC, respectivamente: 39% e 25%; Maeder et al.
1999) quando comparados aos aglomerados encontrados na Via Lactea (valores médios
entre 19% e 11%; Maeder et al.|1999).

Por outro lado, estrelas Be sao variaveis, apresentando fases sem disco e, portanto,
sem emissao em Ha. Surge, entao, um problema para identificar a fracao de estrelas Be
com precisao em populagoes estelares. |Keller et al.| (1999) desenvolveram um método para
classificar estrelas Be a partir de critérios de sele¢ao por cores em diagramas CM (Figura
. Os autores perceberam que as estrelas Be se aglomeravam numa regiao especifica do
grafico de R— Ha vs V — I, separada do resto dos pontos pelo critério de cor, apresentado
como a linha tracejada na Figura[l.2] Essa técnica de identifica¢ao se destaca por ser mais
barata e facilmente aplicavel do que a espectroscopia, que era a mais usada até entao.
Contudo, o critério de cor empregado por Keller et al.| (1999) é bastante arbitrario. Além
disso, esta técnica (e o critério em si) ndo permite identificar estrelas Be inativas (i.e., sem
disco) ou com o disco muito ténue, pois em ambas as situagoes elas nao teriam excesso de
Ha. Isso implica que a fragao de estrelas Be (dada pela razao Be/(Be+B)) estimada por
este procedimento serd sempre um limite inferior.

O critério de cor de |Keller et al.| (1999)) tem sido empregado, com varia¢oes, em pu-
blicagoes subsequentes (um exemplo recente é Navarete et al.|2024)). Conclui-se, portanto,
que estes estudos nao determinaram, de fato, a fracao real de estrelas Be nas populacoes
estudadas. Neste trabalho, apresentamos uma metodologia focada na reducao de vieses
observacionais e na melhora da precisao da determinacao da fracao de estrelas Be. Para
isso, investigamos o YOC NGC 1850, localizado na LMC, utilizando técnicas semelhantes

as aplicadas para os resultados de Navarete et al.| (2024) em NGC 330.
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Figura 1.2: Diagramas cor-magnitude (V,V-I) e (R-Ha,V-I) para o aglomerado NGC 330 (painéis a e c)
e seu entorno (b e d). O critério de cor é mostrado como a linha tracejada nos painéis inferiores, estrelas
acima dela sdo candidatas a estrelas Be. Reproduzido de [Keller et al.| (1999).
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Capitulo 2

Métodos e Objetivos

Tendo como principal objetivo uma determinacao mais precisa da fracao de estrelas Be
em YOCs, utilizamos uma abordagem multi-técnica, nao somente para classificar as estre-
las, mas também para estudar a concordancia entre os procedimentos, a fim de desenvolver
uma metodologia aplicavel sistematicamente a outros objetos em futuros projetos.

Podemos considerar nosso trabalho uma evolucao natural a publicacao realizada por
Navarete et al.| (2024) sobre o YOC NGC 330. Nosso atual objeto de estudo é NGC 1850,
um YOC duplo na LMC. A idade de seu objeto principal, NGC 1850 a, é estimada em
~ 100 Myr, enquanto seu companheiro, NGC 1850 b, muito mais jovem, possui apenas ~ 5
Myr (Sollima et al., 2022).

Além dos dados fotométricos do telescépio SOAR (Southern Astrophysical Research
Telescope), foram analisadas curvas de luz do levantamento OGLE (Optical Gravitational
Lensing Ezperiment) e espectros obtidos com o MUSE ( Multi- Unit Spectroscopic Explorer).
Os detalhes de cada conjunto de dados sdo explicados nas Segoes e e 2.3

respectivamente.

2.1 Fotometria do SOAR

As observagoes foram realizadas no telescépio de 4-m SOAR (Chile), em janeiro de
2019, utilizando o médulo de éptica adaptativa (SAMI, do inglés, SOAR Adaptive Module
Imager; Tokovinin et al.|[2016]) nos filtros BVRI+Ha.

O SAMI corrige os efeitos da turbuléncia atmosférica utilizando a propagacao de um
laser UV no céu. A luz do laser é espalhada por particulas na atmosfera e captada por

um espelho deformavel, que, por meio de atuadores de 6ptica adaptativa, ajusta sua forma
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para corrigir as distorgoes e focalizar o sinal recebido, diminuindo a funcao de espalhamento
pontual (PSF, do ingles point spread function). Essa corregao é aplicada a um campo
de 3 x 3 arcmin, reduzindo drasticamente a degradagao da imagem causada pelo seeing
atmosférico e atingindo uma resolugao angular de até 0,33".

O tratamento desses dados é descrito na Segdo [2.2] porém mais informagoes sobre
os procedimentos observacionais e de redugao podem ser encontradas em |[Navarete et al.

(2024).

2.2 Processamento dos dados fotométricos

O processamento dos dados do telescépio SOAR se divide em duas principais etapas:
a extragao da fotometria PSF e a calibragao fotométrica, ambas descritas nas Se¢oes
e[2.2.2] respectivamente.

2.2.1 Processo de extracao da fotometria PSF

A fotometria PSF modela o espalhamento do sinal de fontes pontuais adotando a dis-
tribuicao bidimensional de luz de uma estrela como uma fungao representativa da resposta
instrumental e atmosférica. Nesse trabalho, a PSF ¢é extraida do préprio campo obser-
vado, utilizando objetos isolados e nao saturados para determinar o espalhamento médio
da deteccao dessas fontes (veja mais informagoes em Diolaiti et al.|2000).

Utilizando picos de sinal adequados e a contribui¢ao do fundo de céu, um modelo de
PSF ¢ calculado para o campo; em seguida, cada uma das estrelas identificadas é ajustada
por métodos de minimizagao, como o ajuste nao-linear por minimos quadrados, permitindo

a deconvolucao de fontes sobrepostas e a estimativa robusta dos fluxos individuais.

2.2.2 Calibragao fotométrica

A calibragao fotométrica consiste na conversao de fluxo observado (medido em unidades
arbitrarias) para magnitudes calibradas em um sistema fotométrico padrao, no nosso caso,
o sistema de Johnson-Kron-Cousins. O processo de calibragao pode ser dividido em duas
etapas, explicadas a seguir. A primeira consiste na calibragdo externa, onde objetos de
um catalogo externo, selecionados por meio de uma correspondeéncia cruzada com nossos

dados, sdao comparados com a grade de espectros estelares sintéticos de (Coelho (2014)



Secao 2.2. Processamento dos dados fotométricos 25

ZP= 0.303+/-0.145
124 i |y

ZP=-0.288+/-0.117 ZP=-1.012+/-0.074 ZP=-0.293+/-0.123 ZP= 2.075+/-0.152

15.0
10

125
10.0

o

7.5
5.0

NS

2.5

0.0 [T | i 1
0 1 2 0 2 4 0 2 ’ 0 2 2.5 5.0 7.5
Bref“Bsynth (mag) Vref'vsynth (mag) Rref‘Rsynth (mag) Iref'lsynth (mag) Haref"Hasynth (mag)

Figura 2.1: ZPs de magnitude instrumental obtidos para cada filtro através da calibragao

externa dos dados.

para selecionar o modelo que melhor se ajusta a cada ponto. Logo, as diferencas entre
cada magnitude resultante e a obtida através de nossas observagoes sao utilizadas na
determinagao de uma corregao de ponto-zero (ZP, do inglés, zero point) instrumental nas
magnitudes medidas. A Figura mostra os resultados da determinacao dos ZPs para
cada um dos filtros observados para NGC 1850

A calibracao interna, por sua vez, é uma espécie de refinamento da primeira etapa, na
qual o catalogo calibrado de nossas observacoes, decorrente da etapa anterior, é utilizado
como entrada em vez de um catalogo externo. O procedimento é basicamente o mesmo,
comparando agora, porém, nossas observacoes calibradas a grade de modelos espectrais.

Vale ressaltar que essa técnica de calibracgao foi adotada pela falta de estrelas padrao em
filtros estreitos, como no Ha, tornando necessaria uma abordagem alternativa a comumente

adotada.

2.2.3 Completeza da amostra

O grande diferencial dessas observagoes é o uso de técnicas de éptica adaptativa, fer-
ramenta que se mostrou fundamental para o estudo de NGC 330, uma vez que permitiu a
resolucao do centro do aglomerado e uma completeza fotométrica nunca antes reportada
para observagoes no solo, abrangendo inclusive as estrelas do tipo B mais tardias.

Tendo em vista o estudo do contetiido de estrelas Be, é essencial a determinacao do tipo
espectral de cada estrela observada. Utilizando o BeAtlas (Rubio et al. 2023), uma grade
de modelos fotosféricos que inclui estrelas em sua rotacao critica, Ticiani (2023)) calculou a
faixa de magnitudes esperadas para objetos de cada subtipo espectral no YOC NGC 330,

localizado na SMC. Como uma alternativa temporaria de aplicacao a NGC 1850, um fator
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Tipo espectral B \Y% R I Ha
09 12,6 - 13,3 1129-13,5 | 13,1 - 13,7 | 13,5 - 14,0 | 13,2 - 13,7
BO 13,3-13,9 | 13,5-14,1 | 13,7 - 14,3 | 14,0 - 14,6 | 13,7 - 14,4
Bl 14,4 - 14,8 | 14,6 - 15,1 | 14,9- 154 | 152 - 15,7 | 15,0 - 15,4
B2 148 - 15,3 | 15,1 - 15,5 | 15,4 - 15,7 | 15,7 - 16,0 | 15,4 - 15,8
B3 15,3 - 15,8 | 15,5- 16,0 | 15,7 - 16,3 | 16,3 - 16,5 | 15,8 - 16,3
B4 15,8 - 16,4 | 16,0 - 16,6 | 16,3 - 16,9 | 16,5 - 17,2 | 16,3 - 16,9
B5 16,4-172|16,6-174|169-17,6 | 17,2 - 18,1 | 16,9 - 17,7
B6 176-18,3|17,8-18,4|18,0- 18,7 | 18,1 - 18,9 | 18,1 - 18,7
B7 18,3-18,8 | 18,4 - 18,9 | 18,7-19,1 | 18,9 - 19,4 | 18,7 - 19,2
B8 18,8-19,21189-19,3 19,1 -19,5|19,4-19,7| 19,2 - 19,6
B9 19,2-19,7119,3-19,7 1 19,5- 19,9 | 19,7 - 20,1 | 19,6 - 20,0
A0 19,7 -20,2 | 19,7 - 20,2 | 19,9 - 204 | 20,1 - 20,6 | 20,0 - 20,5

Tabela 2.1 - Faixas de magnitudes esperadas para cada subtipo espectral.

de correcao que leva em consideracao a diferenca na distancia das galaxias foi aplicado as
magnitudes previamente calculadas. Os valores obtidos sao mostrados na Tabela

A Figura mostra a distribuicao de magnitudes para o aglomerado NGC 1850 e
os valores esperados de magnitude para os subtipos espectrais B0, B9 e A0. A linha
preta vertical indica o limite fotométrico das observagoes, ou seja, todas as estrelas mais
brilhantes do que a magnitude correspondente ao limite foram detectadas. Entretanto,
nossa amostra esta menos completa do que a obtida para NGC 330 em Navarete et al.
(2024) utilizando a mesma estratégia observacional, pois apresenta limites fotométricos
mais baixos, o que indica que a deteccao de objetos com magnitudes esperadas para estrelas
B tardias (B8-B9) nao estd completa. Além disso, na distribui¢ao para o filtro I uma
espécie de plato ocorre apds o pico demarcado pela linha vertical, uma caracteristica nao
observada até entao. Estamos investigando esse padrao e, caso seja determinado que de
fato existe um déficit de estrelas naquela regiao, teremos de trabalhar para desenviesar

nossa amostra.

2.2.4 Analise de pertencimento

Por fim, o processamento descrito retornou um total de 3680 alvos. Em seguida, foi
aplicada uma remocao de estrelas de foreground a partir do Gaia Data Release 3 (Gaia

DR3; (Gaia Collaboration||2023)). Empregamos os seguintes critérios aos dados para separar
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Figura 2.2: Distribui¢do de magnitudes para os filtros B, V, R, I e Ha do aglomerado
NGC 1850. As faixas verticais coloridas representam as magnitudes esperadas para os tipos
espectrais, B0, B9 e A0. A linha vertical preta se localiza no pico do histograma e representa

o limite de completeza fotométrica.

as fontes nao pertencentes ao aglomerado:

e Valores de Renormalized Unit Weight Error (RUWE) menores ou iguais a 1,4, ou

seja, alvos com boas solugoes astrométricas;

e Modulo da paralaxe maior que 0,1, valor muito maior que o esperado para a LMC

(0.02 mas, para uma distancia de ~50kpc, retirada de Pietrzynski et al.|[2019);

e Valores nominais de paralaxe maiores ou iguais a 1-o.

Esses filtros nos retornaram 726 objetos de foreground, que foram removidos da nossa

amostra, resultando em um total de 2954 provaveis membros de NGC 1850.

2.3 Espectros do MUSE

A fim de aumentar nossa amostra, abordando de maneira mais robusta o problema

de variabilidade das estrelas Be, adicionamos a nossa analise os espectros publicados por
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Figura 2.3: Exemplo de espectro do MUSE nao normalizado. As regides em vermelho foram utilizadas

para o ajuste do continuo. Seus valores se encontram na legenda do grafico.

Kamann et al.| (2023)) obtidos com o MUSE, um espectrégrafo de campo-integral do Very
Large Telescope (VLT), localizado no Chile (Bacon et al., 2010)). O catdlogo prové 3441
espectros na regidao entre 4750 A e 9348.75 A, com resolucdo baixa a média (R ~ 1700 —
3500), obtidos entre margo de 2019 e fevereiro de 2021. Além disso, os autores também
disponibilizaram a fotometria de NGC 1850 do Telescépio Espacial Hubble (HST, Hubble
Space Telescope). Porém, por nao apresentar filtros préximos ao Ha, optamos por néo
adicionar esses dados ao atual trabalho, embora a solucao astrométrica desse conjunto
tenha sido utilizada para realizar a correspondéncia cruzada entre os dados do MUSE e do
SOAR.

A busca por candidatos a estrelas Be foi feita pelo seguinte procedimento: para cada
espectro, aplicamos um ajuste polinomial de grau 3 para estimar o continuo. Foram
escolhidas trés regides para o ajuste, mostradas na Figura 2.3] de modo a evitar linhas
de absorcao ou emissdao. Em seguida, calculamos a largura equivalente (EW, do inglés
FEquivalent Width) da linha de Ha; consideramos emissoras aquelas que apresentaram EW
negativa. A Figura mostra dois exemplos de espectros, onde os painéis superiores
representam uma estrela com emissao em Ha, classificada como candidata a Be (CB), e os
inferiores apresentam uma estrela com Ha em absorcao, podendo ser uma estrela do tipo

B normal ou uma Be inativa.
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Figura 2.4: Exemplos de espectros do MUSE normalizados pelo continuo. Os painéis a esquerda mostram
o espectro completo, ji os a direita, a regido da linha de Ha. As figuras superiores sdo da estrela de 1D
24, com EW = —18,5 A, e as inferiores, ID 22, com EW =4 A.

2.4 Curvas de luz

O levantamento OGLE (Udalski et al., |1992) faz monitoramentos continuos do céu ha

mais de 30 anos, sendo de grande utilidade nao somente para buscar por microlentes gra-
vitacionais (seu objetivo inicial), mas também para detectar e estudar objetos varidveis.

Baseado no trabalho de |[Figueiredo| (2025), curvas de luz de NGC 1850 estao sendo anali-

sadas em colaboracao com a aluna de iniciagao cientifica Vittoria Leme Schiavolim para
aplicar a chamada classificacao dinamica, que consiste na utilizacao de padroes de variabili-
dade associados a estrelas Be (veja a Figura para exemplo) para identificar candidatas.

Os dados utilizados nesse trabalho foram concedidos através de colaboracao com a
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Figura 2.5: Exemplo do esquema utilizado para classificacdo dindmica. A imagem mostra uma provavel
Be. Os painéis a esquerda mostram as curvas de Luz para as bandas I e V. A direita, o painel superior
contém o diagrama CM da estrela, enquanto o painel inferior representa o periodograma. A barra de cor

representa o tempo da observacao em dias.

equipe do OGLE e consistem em observacoes fotométricas de trés das quatro fases do

levantamento (OGLE II, IIT e IV; |Udalski et al.|1997, |2008, 2015)) nas bandas V' e I.

Entretanto, a fase III apresentou inconsisténcias e por isso foi retirada de parte das analises
atuais. Nao descartamos, porém, uma reandlise desses dados no futuro.

O procedimento adotado busca, inicialmente, CBs no diagrama CM dos aglomerados
observados utilizando o intervalo de magnitudes esperado para estrelas do tipo B, calculado
de acordo com o que foi descrito na Segao 2.2 Em seguida, inicia-se a classificagdo manual
das candidatas.

O principal aspecto a se examinar é a morfologia da curva de luz. O aumento ou a
diminuicao de brilho (dependendo da inclinagao da estrela) pode indicar o surgimento ou
desaparecimento de um disco. No exemplo da Figura 2.5 por volta de 6000 dias ha uma
diminuicao na sua magnitude em ambas as bandas, seguida por uma volta gradual a sua
linha de base (i.e., sua magnitude inicial), caracterizando a formacao e dissipagao de um
disco, respectivamente. Perceba que a curva de luz da Figura [2.6| permanece aproxima-

damente constante, o que significa que nao houve perda de massa nessa estrela. Isso nao
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Figura 2.6: O mesmo que a Figura porém para uma estrela classificada como nao Be.

nos revela necessariamente que ela nao seja uma estrela Be, mas abre caminho para duas
possibilidades: podemos estar lidando com uma estrela B normal ou com uma estrela Be
estdavel, que nao estd passando por mudangas no estado do seu disco (formagao ou dis-
sipagao). De qualquer forma, essa estrela nao serd classificada como CB, demonstrando
novamente o viés associado a variabilidade (e muitas vezes a quiescéncia) desses objetos.
Ao longo dos anos de observagao, a estrela que apresenta atividade exibe variagoes em

seu diagrama cor-magnitude. A sua trajetoria ao longo do grafico é regida pelo seu angulo

de inclinagao (veja a Figura 3.2 de |Figueiredo 2025)) e, portanto, pode servir também como

um diagnostico da orientacao pela qual vemos os discos das estrelas Be.

A partir das analises descritas acima, as estrelas foram divididas entre CBs, candi-
datas a Nao-Be (CNBs) e suspeitas a Be. Até a escrita desta monografia, 270 estrelas
foram analisadas e encontradas em ambos os catalogos (OGLE e SOAR). Destas, 40 foram
classificadas como CBs, 183 como CNBs e 47 como suspeitas a Be—curvas de luz com

evidéncias menos marcantes da atividade de disco.
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Capitulo 3

Resultados

Apresentamos agora os resultados da aplicacao dos métodos descritos no capitulo an-
terior ao aglomerado NGC 1850, iniciando pelos dados do SOAR. Os diagramas CM para
NGC 1850 sao apresentados na Figura 3.1 Um critério de cor semelhante ao apresentado
em Keller et al.| (1999)) foi aplicado no painel a direita, visando selecionar os emissores em
Ha presentes no campo.

No primeiro painel, ha duas caracteristicas que merecem atencao: as populacoes dos
dois aglomerados do sistema se distinguem claramente para V' < 16 mag, onde a sequéncia
principal de NGC 1850 b (muito mais jovem que o a) toma uma forma muito mais alongada,
apresentando objetos com magnitude V < 14. Além disso, a regiao do ramo das gigantes
vermelhas (RGB, do inglés, red giant branch), representada pelo retangulo tracejado (V' >
16,3 mag, B — I > 0,63 mag), possui uma alta densidade de objetos, o que nao se espera
para uma populacao tao jovem. Essas fontes sao muito provavelmente a contaminacao de
estrelas de foreground que nao foram filtradas pelos critérios descritos na Secao [2.2.4] e nao
fazem parte do aglomerado; portanto, foram retiradas das andlises seguintes. Note que o
mesmo procedimento, com parametros semelhantes, foi adotado por |Navarete et al.| (2024)
para NGC 330.

Utilizando as faixas de magnitudes da Tabela [2.1] calculamos a fragao de emissores em
Ha para os dados do SOAR. A Figura mostra essa fragao em funcao da magnitude
no painel direito. Essa relagdo, muito presente na literatura (Bodensteiner et al. 2020;
Igbal e Keller, |2013; [Navarete et al., |2024), revela que o fenomeno Be nesses aglomerados
passa a ter uma importancia muito mais significativa quando a fracao atinge seu pico para
magnitudes em torno de 16,5, onde os emissores representam cerca de 50% das estrelas da

SP. Tal resultado estd de acordo com o que foi reportado por Kamann et al. (2023)), que
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Figura 3.1: Diagramas fotométricos para NGC 1850. A barra de cor indica a intensidade da
emissao em Ha e é aplicada aos pontos selecionados por meio do critério de cor aplicado com
a linha pontilhada no painel a direita. No diagrama a esquerda a regiao do ramo das gigantes

vermelhas é destacada pelo retangulo tracejado.

obteve Be/(Be+B)~ 55% para a mesma faixa de magnitudes. Nos extremos do grafico

(V =14 mag e V = 20 mag) hd um aumento abrupto na fragao, contrariando o esperado,

visto o resultado obtido por Navarete et al. (2024)) ao fazer uma anélise semelhante para

NGC 330. Perceba que, para a faixa de magnitudes em torno de V' = 14 mag, o tamanho
da amostra cai drasticamente, elevando o erro das nossas medigoes (a fra¢ao encontrada foi
14+13%). Para valores de V' = 20 mag, o limite de completeza é atingido, tornando nossa
amostra incompleta. Portanto, podemos dizer que o aumento da fracao nessas regioes é
um artefato estatistico.

Como passo final na anélise isolada desse conjunto de dados, a fragao de estrelas Be
foi calculada utilizando emissores dentro da faixa do tipo espectral B com (B — 1) < 0,5

mag, para descartar objetos evoluidos além da regiao de RGBs e isolar a SP. Chegamos

ao resultado de que 22 + 1% das estrelas sdo Bes. Milone et al.| (2018) reportou um valor

médio para a fragao de emissores de Ha de NGC 1850 em torno de 20% utilizando dados
fotométricos do HST, com completeza fotométrica semelhante a nossa, demonstrando con-
cordancia entre os trabalhos. Quando nos limitamos somente a estrelas com V' < 18 mag,
nossa fracao aumenta para cerca de 36 + 1%, sugerindo que estudos com menor profundi-

dade fotométrica tendem a exibir valores maiores para Be/(Be+B), pois excluem os tipos
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Figura 3.2: Painel a esquerda: histogramas sobrepostos das estrelas normais em azul e das
emissoras em Ha em rosa. Painel a direita: fracdo de emissores de Ha em fungéo de bins de
0.5 magnitudes.

mais tardios de estrelas B, para os quais a fracao de emissores é menor, como mostrado na
Figura [3.2]

Para concluir a andlise, foi criada uma grande tabela de objetos, juntando as trés ob-
servacoes, SOAR, OGLE e MUSE;, além da fotometria do HST, que foi utilizada como ta-
bela intermedidria para relacionar SOAR e MUSE. A Figura[3.3| mostra a correspondéncia
entre as CBs dos catdlogos, em diagramas CM com as magnitudes do SAMI para cada
fonte. Perceba que, para ambas as técnicas (OGLE e MUSE), existem estrelas CBs em
outras observagoes abaixo do critério de cor, ilustrando a importancia da utilizacao de
observagoes multi-técnicas e multi-épocas na investigacao da populagao de estrelas Be.

Para fins de comparagao, analisamos o numero de CBs para as estrelas que aparecem
em apenas um dos conjuntos e mostramos o resultado como um histograma (Figura .
Pela imagem, concluimos que nao ha um intervalo especifico de magnitudes em que um
dos métodos seja preferivel aos outros. Todavia, o SOAR se mostrou mais eficiente na
deteccao de emissores de Ha de um modo geral. A explicacdo para a menor quantidade
de CBs tinicas nos outros catalogos se deve a alguns fatores: para o OGLE, a anélise dos
dados ainda estd em uma fase inicial, com poucos resultados; para o MUSE, nossa selegao

a partir da EW negativa se mostrou muito restritiva, uma vez que alvos com discos ténues
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Figura 3.3: Diagramas CM para NGC 1850. Nos painéis superiores, sao mostrados os dados do SAMI
(SOAR), em cinza, e os dados do OGLE em laranja. Os pontos em roxo sao estrelas classificadas como
CBs no OGLE. Nos painéis inferiores, o mesmo é mostrado, porém para os dados do MUSE em laranja,

com emissores em Ha classificados a partir da EW em roxo.

podem nao ter sido selecionados. Para projetos futuros, um critério menos rigido devera
ser avaliado.

Posteriormente, calculamos, também, a fracao de estrelas Be para cada conjunto de
dados isolado, utilizando os mesmos critérios descritos anteriormente. Os resultados (Ta-
bela foram surpreendentemente préoximos entre os diferentes tipos de dados, ficando
todos em torno de 20%. Contudo, a interpretacao deve ser feita com cautela, j& que sao
grupos muito distintos, com tamanhos de amostra, informacoes fisicas e técnicas diferentes.
Esforgos futuros serao dedicados a este trabalho para fornecer uma andlise mais robusta
do conjunto como um todo.

Por fim, a fragao de estrelas Be foi medida levando em consideragao todas as estrelas
que foram classificadas como emissoras em pelo menos uma das técnicas (veja na Tabela
. O valor da fragao subiu, mas deve ser tomado como um resultado preliminar, pois

as curvas de luz do OGLE ainda estao sendo analisadas, ou seja, o numero de estrelas Be
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Figura 3.4: Histogramas do niimero de estrelas por intervalos de magnitude, mostrados de forma empilhada
(em vez de sobreposta) para melhor distingao entre os subconjuntos. Em azul, temos estrelas com emissao

somente no conjunto de dados do SAMI, em marrom, do MUSE, e em vermelho, do OGLE.

| SOAR MUSE OGLE Total
emissores de Ha (SP) 423 170 40 475
nao emissores (SP) 1467 582 183 1415
Be/(Be+B) 0,224 0,01 | 0,22 40,01 | 0,17+ 0,02 | 0,25 + 0,01

Tabela 3.1 - Numero de emissores e nao emissores de Ha na SP e fracoes de estrelas Be para cada um
dos catalogos

dinamicamente classificadas ainda pode, e muito provavelmente ira, aumentar.

Vale ressaltar que a diferenca nas classificagoes entre as técnicas reflete também as
sensibilidades associadas a cada abordagem. Se, por um lado, o critério de cor falha em
classificar estrelas Be com discos muito fracos ou inexistentes no momento da observacao,
favorecendo as deteccoes pelas curvas de luz; por outro lado, estrelas em angulos inter-
mediarios nao apresentarao grandes mudangas em sua magnitude em V ou [ ,
; portanto, para esse subconjunto de estrelas, a medicao do Ha se mostra mais ade-
quada. H&, entao, um balanco entre as diferentes contribuicoes de cada técnica que deve
ser levado em consideracao ao interpretar as mudancas na fracao de estrelas Be medidas

pela metodologia sugerida no presente trabalho.
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3.1 Discussao

De maneira semelhante ao obtido nesse projeto, a fracao de Bes encontrada por Na-
varete et al. (2024) apresentou um comportamento interessante: enquanto concorda bem
com a literatura em faixas de magnitude limitadas (32% para V' < 18 mag), quando se
consideram todos os subtipos espectrais B o valor cai drasticamente em relacao ao que
ja foi reportado, chegando a aproximadamente 14%. Essa tendéncia também é observada
para NGC 1850. Quando limitamos nossa amostra do SOAR a V' < 18 mag, o valor de
Be/(Be+B) desse conjunto de dados sobe para ~ 36%. Esses resultados destacam a im-
portancia de uma amostra que abranja todo o tipo espectral B de forma completa, abrindo
o questionamento sobre como a limitacao instrumental tem enviesado nossa percepcao da
incidéncia de estrelas Be.

Outro ponto a ser discutido traz a tona a relacao entre o fenomeno Be e a metalicidade.
Estudos apontam que a fracao de estrelas Be cresce de maneira inversamente proporcional
a metalicidade (Martayan et al., [2006, 2007; Maeder et al., 1999)); portanto, seria esperado
que NGC 1850 apresentasse uma fracao de estrelas Be menor que NGC 330, tendo em vista
sua galaxia hospedeira. A Figura [3.5] mostra o valor da fracao de estrelas Be em fungao
da metalicidade para as Nuvens de Magalhaes, o disco da Galaxia, NGC 330 e NGC 1850.

E evidente que nossos resultados nao seguem a tendéncia comumente reportada. To-
davia, essa comparacao entre os aglomerados deve levar em consideracao a diferenca de
idade entre eles. NGC 330 tem entre 35 e 40 Myr (Bodensteiner et al., 2020)), enquanto o
principal aglomerado de NGC 1850 tem em torno de 100 Myr (Sollima et al., [2022). Logo,
retomando os possiveis cendrios de formagao para as estrelas Be (Capitulo , espera-se que
NGC 330 apresente uma menor quantidade de estrelas Be, pois os mecanismos de formacao
pela aceleracao evolucionaria e binaridade nao tiveram tempo suficiente para agir sobre
essa populacao.

Por outro lado, a correspondéncia entre os resultados de NGC 1850 e o valor reportado
por Maeder et al.| (1999) para a LMC é interpretada como fortuita, ji que os trabalhos

apresentam metodologias e completezas fotométricas distintas.
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Figura 3.5: Fracao de estrelas Be em fungao da metalicidade. Os circulos vermelhos sao
os valores médios retirados de Maeder et al.| (1999) para as Nuvens de Magalhées e o disco
da Galdxia. A estrela azul e o quadrado rosa indicam nossos resultados e os de [Navarete
et al.| (2024)), respectivamente. Os valores de metalicidade para NGC 1850 e NGC 330 foram
retirados de [Song et al.| (2021))

3.1.1 O problema da fracao real de estrelas Be

Os esforcos realizados para determinar a real fracao de estrelas Be de YOCs sao difi-

cultados principalmente por duas limitagoes, descritas a seguir.
e A limitagao da completeza fotométrica

Como citado acima, observagoes com completezas fotométricas menores excluem de
sua analise tipos mais tardios de estrelas B e, portanto, reportam uma fracao de estrelas
Be mais alta, ja que, para esses tipos espectrais, a incidéncia observada do fenémeno Be
tende a diminuir (Navarete et al., 2024; Kamann et al.| [2023; [Milone et al., 2018). Esse
viés explica por que os dados de Maeder et al.[(1999) apresentam valores mais altos, muito

provavelmente superestimados.
e A variabilidade e a atividade das estrelas Be

Figueiredo| (2025) calculou pela primeira vez o chamado ciclo de trabalho do disco (i.e.,

a fragdo de tempo em que uma estrela passa com um disco circunstelar) para 1751 estrelas
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Be nas Nuvens de Magalhaes e descobriu tendéncias de acordo com sua metalicidade. A
média do tempo em que as estrelas Be permanecem ativas na LMC é cerca de 200 dias
menor do que na SMC. Isso quer dizer que, caso tivéssemos dois aglomerados idénticos,
porém cada um em uma das Nuvens, uma observagao pontual nos mostraria uma fracao
de estrelas Be mais alta para a populacao na SMC, mesmo que, na realidade, esse niimero
seja 0 mesmo. Isso sugere que a tendéncia na relacao entre a incidéncia de estrelas Be e
a metalicidade pode ser apenas um viés e que nosso conhecimento atual desse fenomeno
seja mais limitado do que imaginamos.

Além disso, a variabilidade das estrelas Be implica que, ao analisarmos observacoes de
uma unica época, estamos lidando com um cendrio passageiro, que logo serd modificado
pela formacao e dissipacao dos discos dessas estrelas.

Em nosso trabalho, enquanto o SOAR e o MUSE sao afetados pela variabilidade, o
OGLE representa o problema da completeza. Portanto, nosso resultado final retrata um
balanco entre os vieses apresentados acima. Perceba que eles apresentam uma tendéncia
oposta entre si, elevando ou reduzindo a fracao Be/(Be+B) encontrada. Dessa forma,
para estimar o impacto de cada um deles em nossos dados, aplicaremos futuramente a
metodologia proposta para uma série de outros YOCs nas Nuvens de Magalhaes, a fim de

aprofundar as questoes aqui apresentadas.
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Conclusoes

Este trabalho reporta as fases iniciais do estudo de aglomerados estelares jovens nas
Nuvens de Magalhaes, com o objetivo de caracterizar a populacao de estrelas Be em am-
bientes de diferentes metalicidades e idades. Apresentamos a andlise de trés conjuntos de
dados para NGC 1850: fotometria, com o SOAR; espectroscopia, com o MUSE; e curvas
de luz, com o OGLE.

Aplicando um critério de selecao de estrelas emissoras em Ha ao conjunto fotométrico,
identificamos 423 candidatos a estrelas Be com o SOAR sobre uma amostra de mais de 3000
estrelas. A fracao de emissores se mostrou uma grandeza dependente da magnitude obser-
vada, atingindo 50% em seu pico em torno V = 16,5 mag, enquanto a fragao Be/(Be+B)
para toda a faixa de magnitudes, incluindo todas as estrelas do tipo B, apresentou um
valor de 22 + 1%. Nossos resultados mostram-se consistentes com alguns estudos recentes,
como [Kamann et al.| (2023) e [Bastian et al.| (2017).

Para obter informacoes sobre a variacao temporal das estrelas, a classificacao dinamica
das curvas de luz esta sendo realizada, ja apresentando 40 CBs catalogadas. Em adicao
aos dados do SOAR, as fontes detectadas pela espectroscopia do MUSE foram analisadas
através de sua EW em Ha, retornando um total de 170 emissores na regiao da SP. Anali-
sando as fracoes de Bes em cada um dos conjuntos, pode-se concluir que as trés técnicas
sao aparentemente consistentes entre si, embora um estudo mais aprofundado sobre suas
relacgoes seja indispensavel.

Por fim, a fragdo Be/(Be+B) oriunda da uniao dos trés conjuntos atingiu 0,25, in-
dicando um balanco complexo entre as contribuicoes de cada técnica e evidenciando a
necessidade de abordar a demografia de estrelas Be sob diferentes frentes, de modo que os

problemas e vieses carregados por cada metodologia sejam minimizados.
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Ao expandir a discussao, comparamos a fragao obtida para NGC 1850 com a apresen-
tada por Navarete et al.|(2024) para NGC 330, constatando que a relagao conhecida entre
metalicidade e a fracao de estrelas Be nao estd sendo obedecida por nossos dados. Essa
divergéncia pode ter origem na diferenca de idade entre os aglomerados, pois NGC 330,
por ser mais jovem, limita o tempo de agao que os mecanismos de formacao de estrelas Be
tiveram para agir em sua populagao estelar.

E evidente, portanto, a necessidade de estudos sistematicos de YOCs em diferentes
ambientes e estagios evolutivos, aplicando a cada um deles a metodologia mostrada neste
trabalho, com técnicas variadas e observacoes multi-época, a fim de superar ao maximo os
vieses observacionais que acompanham o estudo das estrelas Be desde a sua descoberta.

Esse esforgo técnico e observacional sera realizado durante o projeto de pds-graduacao.
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