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Resumo-  Cerca de duas mil estrelas de alta massa vivem em nossa Galáxia, todas elas desafiando a teoria 
de formação estelar que proíbe o crescimento de uma estrela para além de 10 massas solares. Como então 
elas podem existir? Este projeto estudará e discutirá formação de estrelas de alta massa sob a luz das duas 
teorias correntes: a coalescência de estrelas de baixa massa e o clássico cenário de formação por acreção 
via disco. Serão discutidas as condições necessárias para a ocorrência de ambos os cenários, 
contextualizando os casos já conhecidos de acreção via disco. A dissertação final deste projeto apresentará 
também, uma lista de aglomerados de formação de estrelas de alta massa que reúnam condições de 
suportar o cenário de coalescência e aqueles que possuam alguma evidência observacional de ter havido 
(ou estar havendo) formação por este modelo. 
 
Palavras-chave:  Formação estelar, estrela de alta massa, coalescência 
Área do Conhecimento: Ciência da Terra - Astronomia 
 
Introdução 
 

As estrelas de alta massa são estrelas com 
massa aproximadamente acima de 8 Massas 
solares, estando na classificação espectral entre 
B3 e O3. Elas possuem luminosidade entre 104 
luminosidades solares e 106 luminosidades 
solares, com temperatura efetiva entre 15000 K e 
30000 K, respectivamente. 

 
As estrelas de alta massa têm um papel 

fundamental na evolução química da Galáxia ao 
sintetizar elementos mais pesados que o carbono 
até o ferro durante o seu ciclo de vida. Quando 
uma estrela de alta massa explode em supernova, 
elementos ainda mais pesados que o ferro são  
sintetizados e espalhados no meio interestelar, 
além de emitir uma grande quantidade de energia 
e deflagrar uma onda de choque que deve, 
eventualmente, disparar a formação de uma nova 
geração de estrelas. 

 
Mesmo com tamanha importância no processo 

de evolução do Universo, o processo de formação 
estelar para estrelas de alta massa atualmente 
ainda é pouco entendido (BARBOSA; FIGER, 
2004). 

 
Além das limitações, a teoria usual para 

explicar a formação de estrelas de baixa massa 
(SHU et al., 1987) prevê que não poderão ser 
formadas estrelas com massa superior a 10 
massas solares. Esta limitação surge do fato que a 
força da radiação produzida por estrelas acima 
desse limite ultrapassaria a força gravitacional, 
impedindo que a fase de acreção continue para 

além deste limite. Por esses motivos dois modelos 
surgiram na literatura para suplantar essas 
dificuldades, o modelo de disco de acreção, que 
guarda muita semelhança com o modelo de 
formação de estrelas de baixa massa e um 
alternativo, o modelo por coalescência de estrelas 
de baixa massa. 

 
Dentre esses modelos, o cenário de 

coalescência de estrelas de baixa massa,  não 
apresentam nenhuma sugestão de possíveis sítios 
onde esse cenário possa ocorrer.  Desta forma o 
objetivo deste trabalho é analisar o modelo de 
formação de estrelas de alta massa por 
coalescência buscando por regiões de formação 
estelar que tenham maior probabilidade de ocorrê-
la. Nesse estudo investigamos 253 sítios de 
formação estelar quanto a suas massas, 
dimensões e densidades que são os parâmetros 
críticos para determinar a possibilidade de ocorrer 
a coalescência. 

 
A coalescência 

 
Desde a proposição da coalescência como 

mecanismo de formação de estrelas de alta 
massa, suas condições iniciais mudaram bastante 
tentando se adequar as características mais 
comuns da Galáxia. Atualmente a principal 
condição para que a coalescência ocorra é que a 
densidade estelar seja aproximadamente de 106 
estrelas por pc3 (BONNELL; BATE,2005), 
utilizando estrelas com 0,5 massas solares como 
estrela padrão. Porém esse valor de densidade é 
aproximadamente duas ordens de magnitude 
maior que os valores típicos observados no plano 
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da Galáxia. Este fato, por si só já é um indicativo 
da raridade de sítios adequados. 

 
Metodologia 

 

A determinação da massa e do raio dos sítios 
de formação de estrelas é necessária para 
conseguir caracterizar candidatos às regiões onde 
possa favorecer o modelo de coalescência. Dessa 
forma, faremos um estudo quantitativo, ainda que 
incompleto, da eficiência da coalescência na 
formação de estrelas de alta massa. 

 
Para efetuar essas estimativas, adotamos os 

seguintes procedimentos. Primeiro, será 
considerado que a estrela mais massiva de uma 
região será formada por acreção esférica simples. 
Em seguida, a quantidade de estrelas por intervalo 
de massa que irá se formar na nuvem seguirá a 
função de massa inicial (IMF). Finalmente, a 
massa total da nuvem será obtida através da 
massa convertida em estrelas. Os detalhes desse 
processo serão apresentados nas próximas 
seções. 

 
O procedimento para as situações 

 
Yorke e Kruegel (1977) analisaram a proposta 

de Kahn (1974) que efetuou um estudo do limite 
de massa que uma estrela possa agregar por meio 
da acreção esférica. A investigação foi realizada 
através da evolução de uma proto-estrela 
utilizando acreção esférica dentro de uma nuvem 
molecular, considerando-a como uma nuvem 
esférica. Por meio de uma simulação numérica, 
revisaram o grau de mistura da poeira e gás e, em 
seus resultados, a massa limite obtida foi de 36 
massas solares. Para valores maiores de massa a 
pressão da força da radiação da proto-estrela se 
tornaria maior que a força gravitacional 
interrompendo a fase de acreção. Esse limite foi 
determinado seguindo a relação de Kahn (1974), 
onde a razão L/M da estrela deveria ser menor 
que 104, para que não ocorresse a interrupção da 
acreção. 

 
Wolfire e Cassinelli (1987), fizeram as mesmas 

considerações anos depois, testando vários tipos 
de composição química da poeira interestelar. 
Esses autores obtiveram como resultado de várias 
simulações diversos limites para a massa final 
utilizando a acreção esférica, chegando aos 
valores extremos superiores a 100 massas 
solares, mas com o uso de grãos de poeira com 
composição química altamente refratária à 
radiação. No caso da composição da mistura da 
poeira usada com valores típicos de nossa 
Galáxia, o limite de massa concorda com os 

resultados de Yorke e Kruegel (1977), em ~ 30 
massas solares. 

 
A determinação das condições necessárias 

para que possa ocorrer a coalescência de estrelas 
para formação de estrelas de alta massa tem o 
seguinte procedimento: determinamos que a 
estrela mais massiva das regiões fosse formada 
por acreção esférica. Essa estrela terá no máximo 
30 massas solares de acordo com Wolfire e 
Cassinelli (1987), e Yorke e Kruegel (1977). 
Tomando por base a formação desta estrela, a 
nuvem progenitora será populada com uma 
quantidade de estrelas por intervalo de massa 
prescrita pela IMF. Essa população é que estará 
sujeita às condições da nuvem para que se 
observem as colisões previstas pelo modelo. Este 
estudo foi efetuado para os seguintes limites de 
massas solares 30, 20, 25 e 10 com taxa de 
acreção descrita pela equação 1. Desta maneira, 
estrelas mais massivas que 30 massas solares só 
poderão ser formadas por coalescência uma vez 
que acreção por disco e a acreção esférica não 
podem fazê-la. Admitindo a priori que estrelas com 
massa maior que 30 massas solares existem, vide 
o caso de W51d (BARBOSA et al., 2008) e são 
formadas em aglomerados, pressupomos que o 
mecanismo de coalescência deve ocorrer. Com 
base nesse pressuposto, os parâmetros físicos 
como massa total e densidade das regiões serão 
obtidas e estes valores serão usados na 
comparação com os catálogos publicados. 
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Onde M� é a unidade de massa solar, Mstar é a 

massa da estrela, Rstar é o raio da estrela, Lstar a 

luminosidade da estrela e o M&  a taxa de acreção. 
 
A IMF utilizada é apresentada por Salpeter 

(1955) e se consiste em uma lei de potência de 

expoente α = -1,35, de acordo com a equação 2. 

Onde o ( )starMξ  representa a distribuição regida 
por dN/dlog(Mstar), onde N é o número de estrelas 
e Mstar a massa que ela apresenta. 

 
( ) ( ) 1.35/ −

ΘMM=Mξ starstar                         (2) 
 

Integrando-se a IMF de uma região (equação 
2) é possível determinar a quantidade de massa 
convertida em estrelas. Este fato será utilizado 
para determinar a massa dos casos propostos e o 
local onde ocorrerá a formação de estrela será 
chamado de núcleo, que será definido como 
Mnúcleo = Mestrela + Mgás. Para nosso caso, usaremos 
uma aproximação onde não se admite perda de 
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massa da nuvem no local de formação das 
estrelas, em outras palavras, todo o gás se 
converte em estrelas no núcleo, simplificando 
nossa definição apenas a Mnúcleo = Mestrela. 

 
( ) Θ××∫ dMMMξ=M starstarnúcleo                        (3) 

 
Onde ξ (Mstar) é a distribuição do número de 

estrela dada pela equação 2. 
 
A partir do valor encontrado na equação 3, 

podemos determinar o raio em que o núcleo se 
mantém um equilíbrio virial (BONNELL et al., 
1998) dada pela equação 4, onde Vdisp é a 
dispersão de velocidade entre os objetos e G é a 
constante gravitacional. Este raio delimita o 
volume da nuvem onde ocorre a formação estelar. 

 

( ) 2/ dispnúcleonúcleo VGM=R                             (4) 
 
Dos valores da equação 3 e 4, podemos 

determinar a densidade que o núcleo deve 
possuir, caracterizando assim, as principais 
condições iniciais que as regiões necessitam para 
favorecer a coalescência. Estes valores serão 
usados para comparações com a literatura. 
Contudo, como esses núcleos são subestruturas 
da região progenitora, que pode ser a própria 
nuvem molecular como também clumps, esse 
material convertido em estrelas representa cerca 
de 20% da massa total da região progenitora 
(SHU et al., 1987), ou seja, Mtotal = 5 X Mnúcleo. 

 
Os casos de estudos 

 
Estudamos, na primeira situação o caso em 

que o produto final de formação estelar, é uma 
estrela de massa igual a 30 massas solares como 
modelo mais extremo. Neste caso, a estrela mais 
massiva do aglomerado possui 30 massas solares 
formada pela acreção esférica simples, a 
distribuição de estrelas por intervalo de massa é 
regida pela IMF, descrita pela equação 2. A massa 
estelar total, e consequentemente do núcleo, será 
dada pela integral desta distribuição sobre o 
intervalo de massa entre 0,5 e 30 massas solares, 
pois abaixo do valor de 0,5 massas solares a 
estrela não iniciará a queima de deutério, não 
chegando nunca a sequência principal. Apesar da 
população deste tipo de objeto ser muito grande, é 
improvável que colisões entre eles sejam 
eficientes para formar estrelas massivas, uma vez 
que suas seções de choque são pequenas. Para 
essas regiões, será fixada a dispersão de 
velocidades entre 4 e 10 km s-1 típicas de regiões 
de formação de estrela de alta massa (BALLY; 
ZINNECKER, 2005; PALLA;STAHLER, 2000). 
Assim, obtemos o limite inferior para massa 

desses núcleos e o limite superior para o raio 
delas para que a densidade apropriada ocorra. 
Esse procedimento foi efetuado também para 
situações análogas onde a estrela mais massiva 
formada possui 20, 15 e 10 massas solares. 

 
Os demais valores foram escolhidos, porque 

uma estrela de 10 massas solares é o valor 
esperado para que a pressão da radiação se torne 
maior que a força gravitacional, interrompendo a 
acreção de acordo com Shu et al. (1987). O valor 
de 15 massas solares foi escolhido por esse ser 
uma extrapolação do caso de 10 massas solares, 
onde simulações comprovam que até esse valor 
da força da pressão da radiação não interfere na 
fase de acreção de uma estrela (KRUMHOLZ et 
al., 2009). 

 
A taxa de acreção, a luminosidade e o raio 

estelar dos tipos de estrela usados são mostrados 
na Tabela 1. Para determinar esses valores foram 
usados os trabalhos de Blum et al.(2000) para 
determinar as condições das estrelas até 12 
massas solares e Martins et al. (2005) para 
obtenção das propriedades das estrelas com 
massa superior a 12 massas solares. 

 
Tabela 1- Propriedades das estrelas utilizadas 

 
M 

(M�) 
T 

(K) 
R 

(R�) 
L 

(L�) 
M 

(M�/ano) 
1 5400 1 0,73 2,45 x 10-8 

2 7800 1,22 4,85 9; 91 x 10-8 

5 21900 4,26 3,70 x 103 6; 71 x 10-5 

8 25300 5,14 9,60 x 103 1;60 x 10-4 

10 27100 5,67 1,54 x 104 2; 90 x 10-4 

12 28700 6,18 2,30 x 104 4; 14 x 10-4 

15 30700 6,9 3,78 x 104 6; 13 x 10-4 

20 33600 8,08 7,37 x 104 1; 05 x 10-3 

25 36000 9,22 1,23 x 105 1; 65 x 10-3 

 
Análise das situações proposta 
 

As características calculadas nas situações de 
estudo podem ser vistos na Tabela 2. Por ela, 
percebe-se que os tamanhos das regiões estariam 
entre 0,08 a 0,04 pc. Esse tamanho se enquadra 
aos tamanhos das UC HII e HC HII 
(CHURCHWELL, 2002). Outra característica das 
situações propostas seria o aumento da dispersão 
de velocidade conforme o aumento quantidade de 
estrelas que são formadas nos núcleos. 

 
Bally e Zinnecker (2005) ponderam que 

colisões destes tipos poderiam ocorrer em regiões 
UCHII, durante a fase final de formação da estrela 
de alta massa. 
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Tabela 2 - Propriedade das regiões obtidas 

pelas situações 
 

Situações  N 
Mnúcleo 

(M�) 
Mestrela 

(M�) 
Rnúcleo 

(R�) 
Vdisp 

(km/s) 
Situação1 274 1300 30 0,08 8 
Situação2 150 600 20 0,07 6 
Situação3 100 310 15 0,05 5 
Situação4 50 130 10 0,04 4 
 
Procedimento de seleção 

 
Nossa busca se baseou nas regiões em que 

pudesse ocorrer a formação de estrelas de alta 
massa. Essas regiões são conhecidas como 
clumps, subestruturas das nuvens moleculares 
gigantes. Essas regiões, segundo 
(CHURCHWELL, 2002), se assemelham às 
nuvens moleculares, possuindo subestruturas que 
abrigam formação estelar, de modo que as duas 
podem formar estrelas de alta massa e pequenos 
aglomerados. Os núcleos, regiões de formação 
definida para nossos estudos e descrita nas 
seções anteriores, são subestruturas dos clumps. 

 
A lista foi obtida através de dados de regiões 

em sub-milimétrico, que fornece estimativa da 
massa total com base em uma relação entre a 
frequência da emissão, densidade de fluxo, a 
distância, a função de Planck da poeira e o 
coeficiente de absorção da radiação da poeira. 
Através desse valor é possível determinar a 
massa da região através da razão gás/poeira onde 
a relação pode ser assumida como 100/1 
(BECKWITH et al., 1990). Deste modo, o total de 
regiões de formação de estrelas dos catálogos de 
Muñoz et al. (2007), Saito et al. (2007), Sakai et al. 
(2007) é 253 regiões com indícios de formação de 
estrela de alta massa. Nós consideramos essas 
regiões como clumps variando sua massa total 
entre 8 e 5900 massas solares. Porém, para 
verificar se estas regiões poderiam abrigar a 
coalescência, descartamos as regiões com massa 
inferior a 10 massas solares por não conseguirem 
formar uma única estrela de alta massa. Assim 
reduzimos nosso total de candidatos a 247 sítios. 

 
Depois dessa primeira seleção, determinamos 

a massa que um núcleo teria dentro de cada 
região remanescente. Para isso dividimos a massa 
desses clumps por 5, onde esse valor refere à 
eficiência na taxa de formação estelar dessas 
regiões (SHU et al., 1987), encontrando a massa 
dos núcleos. Com isso descartamos todas as 
regiões com núcleo menor que 10 massas solares 
por não possuir massa suficiente para formar uma 
estrela de alta massa, conseguindo assim 165 
sítios, com massa entre 50 e 5900 massas 

solares. Nessa etapa foram eliminadas 45% das 
regiões, apenas pelo critério da massa mínima 
necessária. 

 
Após eliminar as regiões sem condições de 

formar estrelas de alta massa por não possuir 
massa suficiente, revisamos a dispersão de 
velocidades esperada das estrelas em região onde 
se formam estrelas de alta massa para refinar a 
lista. Sabendo que as regiões de formação de 
estrela de alta massa possuem dispersão de 
velocidades entre 4 – 10 km s-1 (BALLY; 
ZINNECKER, 2005; PALLA; STAHLER, 2000) e 
que as contrapartidas de baixa massa possuem 
valores típicos de ~ 2 km s-1, então ao se calcular 
o raio e densidade pelas equações 3 e 4, apenas 
as regiões com a densidade mínima necessária 
atingida limitando se a dispersão da velocidade 
entre 4 - 10km s-1. Desta maneira, a regiões 
compatíveis com massa total entre 660 - 5900 
massas solares foram selecionadas. O total de 
regiões, compatíveis com o critério de seleção, 
totaliza 25 candidatas, ou seja, permanecendo 
cerca de 10% do total original. Essas regiões são 
listadas na Tabela 3 com as características 
encontradas na literatura. 
 
Análise da seleção 

 
A Tabela 4 apresenta uma comparação através 

da massa entre as regiões da Tabela 3 e os casos 
simulados neste trabalho, para assim tentar 
estimar possíveis valores de dispersão de 
velocidades que esses sítios necessitariam ter 
para ocorrer a coalescência. Assim é possível 
averiguar que dentre as vinte e cinco regiões 
encontradas, 80% teriam que apresentar uma 
dispersão de velocidade entre 4 e 5 km s-1. Este 
resultado sugere que o cenário mais propício para 
que a ocorra formação por coalescência pode ser 
encontrado em sítios de formação de estrelas B 
recentes (B0 - B3) com dispersão de velocidades 
relativamente baixa. Este o cenário corresponde 
aos casos das situações 3 e 4 apresentadas na 
Tabela 2. 
 
Conclusão 

 
A partir dos dados da literatura, encontramos 

que os valores de densidade e raio das regiões 
que favorecem o cenário de coalescência são 
compatíveis com as HC HII e UC HII. Este fato é 
citado por Bally e Zinnecker (2005). No entanto, 
cabe ressaltar que uma população de centenas de 
estrelas precisaria estar confinada em um volume 
muito restrito. Além disso, a escala de tempo para 
que centenas de estrelas se formassem e se 
aglutinassem para então formar uma estrela de 
alta massa, “acendendo” uma região UCHII, são 
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incompatíveis com a escala de tempo de vida de 
uma região UCHII. Finalmente, verificamos que 
10% das regiões estudadas de nossa amostra 
possuem condições de favorecer a coalescência. 
Dessas regiões, 80% delas são compatíveis com 
os casos 3 e 4 de nosso estudo sugerindo que a 
eficiência do mecanismo de formação de estrela 
de alta massa por coalescência é maior para 
região capazes de formar estrelas entre 10 - 15 
massas solares. 

 
Tabela 3 - Propriedades das estrelas 

selecionadas 
 

Nome 
Massa 

(M�) 
Raio 
(pc) Ref 

NGC 6334 clump 1 1740 0,59 1 
NGC 6334 clump 2 5880 0,65 1 
NGC 6334 clump 3 1560 0,62 1 
NGC 6334 clump 4 1470 0,86 1 
NGC 6334 clump 6 812 0,92 1 
NGC 6334 clump 8 1020 0,36 1 
NGC 6334 clump 9 1340 0,45 1 
NGC 6334 clump 10 859 0,45 1 
NGC 6334 clump 16 1020 0,5 1 
NGC 6334 clump 23 952 0,74 1 
NGC 6334 clump 35 2508 0,77 1 
G048.580+00.056 2508 1,44 2 
G048.598+00.252 1177 0,55 2 

G048.605+00.024 5725 
0,94 -
1,05 

2 

G049.830+00.370 972 - 2 
G050.283-00.390 1024 1,5 2 
IRAS 18424-0329 

Clump 2 710 1,67 2 

IRAS 18571+0349 
Clump 1 

1509 0,62 2 

AFGL 333 clump A 2300 - 3 
AFGL 333 clump B 1400 - 3 
IRAS 06056+2131 

Clump A 
1000 0,41 4 

IRAS 06056+2131 
Clump B 

1500 0,55 4 

IRAS 06058+2138 
Clump B 

830 0,47 4 

IRAS 06061+215 
Clump B 1300 0,61 4 

IRAS 06061+215 
Clump E 

1400 0,76 4 

1-(MUÑOZ et al., 2007); 2-(JOHNSTON et al., 
2009); 3-(SAITO et al., 2007); 4-(SAKAI et al., 
2007) 
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Tabela 4 - Propriedades dos núcleos para 

região onde se encontra a densidade mínima 
 

Nome Vdisp 

(km/s)  
Den 

(M�/pc 3) 

NGC 6334 clump 1 5 - 6 
3,9 x 105 –  
1,2 x 106 

NGC 6334 clump 2 8 5,7 x 105 

NGC 6334 clump 3 5 4,8 x 105 

NGC 6334 clump 4 5 5,4 x 105 

NGC 6334 clump 6 4 4,7 x 105 

NGC 6334 clump 8 4 - 5 
3,0 x 105 – 
 1,1 x 106 

NGC 6334 clump 9 5 6,5 x 105 

NGC 6334 clump 10 4 4,2 x 105 

NGC 6334 clump 16 4 - 5 
3,0 x 105 –  
1,1 x 106 

NGC 6334 clump 23 4 - 5 
3,4 x 105 – 
 1,3 x 106 

NGC 6334 clump 35 4 4,9 x 105 

G048.580+00.056 6 5.6 x 105 

G048.598+00.252 4 - 5 
2,2 x 105 –  
8,5 x 105 

G048.605+00.024 8 6,0 x 105 

G049.830+00.370 4 - 5 
3,3 x105 – 
 1,2 x 106 

G050.283-00.390 4 - 5 
2,9 x 105 – 
 1,1 x 106 

IRAS 18424-0329 
Clump 2 4 

6,1 x 105 

IRAS 18571+0349 Clump 1 5 5,1 x 105 

AFGL 333 clump A 6 6,6 x 105 

AFGL 333 clump B 5 6,0 x 105 

IRAS 06056+2131 Clump A 4 - 5 
3,1 x 105 – 
 1,2 x 106 

IRAS 06056+2131 Clump B 5 5,2 x 105 

IRAS 06058+2138 Clump B 4 4,5 x 105 

IRAS 06061+215 
Clump B 

4 - 5 
1,8 x 105 – 
 6,9 x 105 

IRAS 06061+215 
Clump E 

5 
6,0 x 105 
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