UNIVERSIDADE FEDERAL DE ITAJUBA

PROGRAMA DE POS-GRADUACAO
EM FISICA E MATEMATICA APLICADA

Uma analise multi-técnica das propriedades fisicas e do
conteido da nuvem interestelar DC291.1-1.7

Will Robson Monteiro Rocha

Itajuba, Junho de 2012



UNIVERSIDADE FEDERAL DE ITAJUBA
PROGRAMA DE POS-GRADUACAO
EM FISICA E MATEMATICA APLICADA

Will Robson Monteiro Rocha

Uma analise multi-técnica das propriedades fisicas e do
conteido da nuvem interestelar DC291.1-1.7

Dissertacao submetida ao Programa de Pos-
Graduacao em Fisica e Matematica Aplicada
como parte dos requesitos para obtencao do Titulo

de Mestre em Ciéncias em Fisica e Matematica
Aplicada

Area de concentracgao: Astrofisica

Orientador: Prof. Dr. Gabriel Rodrigues
Hickel

Junho de 2012
Itajuba - MG



Dedico este trabalho a minha esposa Fernanda.



Agradecimentos

Quero deixar registrado o meu agradecimento pela realizacao deste trabalho as seguin-

tes pessoas:

primeiramente a Deus pela satde e disposicao durante todo o periodo de realizacao
deste trabalho;

a minha esposa Fernanda, pela compreensao devido as varias viagens para Itajuba,

pelas noites acordadas e pela disposicao de estar sempre ao meu lado;

aos meus sogros Rogério e Helena, que me apoiaram varias vezes em momentos

dificieis;

aos meus pais Raimundo e Hermenegilda, pela educagao que tive, apesar da situacgao

humilde;

a enorme paciéncia do professor Grabriel Hickel, que me ajudou a desenvolver este
trabalho, bem como os incentivos e os conselhos em momentos dificieis; pelo exemplo

de bom profissional e pelas “puxadas de orelha” algumas vezes;

aos professores do departamento de fisica e matematica aplicada, que foram essen-

ciais para a minha formacao;
aos amigos feitos em Itajuba;

aos funcionarios do Observatério do Pico dos Dias, pelo bom acolhimento em todas

as vezes que estive la presente

e a CAPES pelo apoio financeiro deste trabalho.



Resumo

A nuvem escura DC291.1-1.7 esta localizada no plano galdctico com as seguintes co-
ordenadas a(2000) = 11"07™07.5% e §(2000) = —62°05'51". Trata-se de uma nuvem com
uma estrutura alongada, tendo o centro como regiao mais densa. Aplicamos um modelo
simplificado para estudar o comportamento da transferéncia radiativa na nuvem. O re-
sultado nos forneceu o tamanho médio das secoes de choque de absor¢ao e espalhamento
dos graos de poeira, a densidade central da nuvem e as amplitudes de emissao em unida-
des da funcao fonte para os quatro comprimentos de onda da IRAC. Com os resultados
de fotometria nas bandas IRAC, fizemos uma busca por objetos estelares jovens, mas o
resultado mostrou uma nuvem sem estrelas jovens associadas. Em seguida aplicamos o
método de distribuicao espectral de energia para determinar a extingao na direcao da
nuvem. Em seguida aplicamos o método NICE, que apresentou um resultado semelhante
de Ay ~ 9 mag. A estimativa da distancia através do aumento stibido de extincao, reve-
lou para ambos os métodos de célculo de extingdo a distancia de D = 8077 pc. Ainda
através da extingao, encontramos evidéncias de graos de poeira grandes dado o valor de e
Ry =1,4. A temperatura média dos graos ficou abaixo de T' = 12 K para a regiao central
da nuvem. Com os estudos polarimétricos encontramos um tamanho médio para os graos
na nuvem de a =~ 0,2 pm. A massa da nuvem foi estimada em 5,45M e a densidade
em 1,8 x 10' m~3. Através das transicoes rotacionais das moléculas presentes na nuvem,
estimamos uma temperatura cinética média de Tx = 11 K. Como o modelo de esferas
isotérmicas de Bonnor-Ebert estimamos uma temperatura de 7' = 24, 2 K. Com relacao a
estabilidade, a nuvem apresenta-se estavel, nao favorecendo o colapso, dados os resultados
que encontramos para a massa de Jeans M; = 3 M, massa magnética Mp = 6 My e
turbuléncia presentes nela. Do estudo de polarizacao encontramos que os vetores pola-
rizagao estao alinhados com o eixo alongado da nuvem, logo o campo magnético tem a
mesma orientacao. [sso mostra sua importancia em se opor ao colapso gravitacional, visto
que ele estd mantendo estavel a estrutura da nuvem. A densidade local e o tamanho dos

graos podem indicar formacao de mantos de gelo sobre a poeira.

Palavras-chave: Nuvem escura, Transferéncia radiativa, Estrelas jovens,

Extingao interestelar, Equilibrio magnetohidrodinamico, Campo magnético.



Abstract

The dark cloud DC291.1-1.7 is located in galactic plane with the following coordinates
«(2000) = 11"07™07.5° e §(2000) = —62°05'51". It is a cloud with a elongated structure,
and the center is more dense region. We apply a technique for study the behavior of the
radiative transfer at the cloud. The result provide us the mean size of the absorption
and scattering cross section of the dust, the central density of the cloud and the emission
amplitude in source function units for the four waveleghts of the IRAC. With the results
of the photometry in the IRAC bands, we make a search for young stellar objetcs, but the
result showed a cloud without stars associated with it. In follow, we aplly a method of
the spectral energy distribution for determine a extinction in the direction of the cloud.
After we aplly a NICE method, that apresented the same results of Ay ~ 9 mag. The
distance estimate through of the sudden incrense of the extinction, showed for both the
methods of the extinction calculate, the distance of D ~ 801“;2 pc. Yet, through of the
extinction, we find evidences of the big dust grains provided the value of Ry = 1,4. The
average temperature for grains was below of T'= 12 K to the central region of the cloud.
With the polarimetric studies, we find a mean size for the grains at the central region of
the cloud of a ~ 0,2 pm. The cloud mass was estimated in 5,45 M and the density in
1,8x 10 m~3. Through of the rotational transition of the presents molecules at the cloud,
we estimate a average temperature for a cloud, being Tx = 11 K. With the isotermics
spheres model of Bonnor-Ebert, we estimate a temperature of T'= 24,2 K. For stability,
the cloud presents stable, without favoring the collapse, provided the results that we find
for a Jeans mass M; = 3 My, magnetic mass Mp = 6 My and the turblence present
it. From the study of the polarization, we find that polarization vectors are aligned with
elongate axis of the cloud, hence the magnetic field have the same direction. This show
your importance to oppose to colapse, since it is keeping stable the cloud structure. The

local density and grains size can denote the formation of ice films on the dust.

Key-words: Dark cloud, Radiative transfer, Young stars, Interstellar

extinction, Magnetohydrodynamic equilibrium, Magnetic field.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Meio Interestelar

O meio interestelar é uma componente da Galaxia; variada, complexa e dinamica. Neste
local, as estrelas nascem em nuvens compostas por gas e poeira. Apds a morte dessas
estrelas, dependendo de sua massa, seu material pode voltar ao meio entre as estrelas
através de ventos estelares ou explosoes. Consequentemente, esses ventos contaminam
outras nuvens compostas principalmente de hidrogénio, e podem perturbé-las a ponto de
desencadear novos processos de formacao estelar. Dessa forma, a compreensao do meio
interestelar tem uma profunda importancia em descrever a estrutura, dinamica e evolucao
fisica e quimica das galaxias.

Na realidade, o meio interestelar ¢ um enorme e complexo ambiente que proporci-
ona um laboratério natural para testar e desvendar a astrofisica em muitos niveis. A
dinamica do meio interestelar envolve movimentos turbulentos de gas, ondas de choque e
campos magnéticos através do espago. Entao, compreender esse ambiente requer solugoes
de equacoes magnetohidrodinamicas. A poeira, moléculas, atomos, ions e elétrons livres
que permeiam esse meio, interagem com o campo de radiagao galactico, desafiando nossa
compreensao de transferéncia radiativa, termodinamica e mecanica quantica. A producao
e destruicao de graos de poeira e moléculas complexas requerem um sofisticado entendi-
mento de quimica.

Este capitulo sera voltado a abordar de uma maneira objetiva o meio interestelar
no contexto geral do trabalho. Entao comentaremos sobre as nuvens que fazem parte
desse meio, do campo de radiacao nessas nuvens, bem como dos gases e dos graos que o

compoem.

1.1.1 Classificacao de nuvens no meio interestelar

Muitos trabalhos analisaram as caracteristicas de nuvens interestelares e os resultados

variam consideravelmente de autor para autor. Esforcos em criar um esquema de clas-



sificacdo para as nuvem que compoem o meio interestelar foram reunidos por Carrol &

Ostlie (2007):

e Nuvens moleculares difusas ou translicidas - Nuvens onde o hidrogénio é
encontrado principalmente na forma atomica e apresentam uma alta densidade co-
lunar. Sua extingao visual varia entre 1 < Ay < 5. Essas nuvens tém densidades
da ordem de n ~ 5 x 10® a 5 x 10 m~3, e massa M ~ 3 a 100 Mg, e medem muitos

parsecs de lado a lado. Geralmente assumem formas irregulares.

e Nuvens moleculares gigantes - Sao enormes complexos de gas e poeira e tempe-

raturas tipicas de T' ~ 15 K, densidade entre n ~ 1 x 10% a 3 x 10% m~3

, e massa da
ordem de M ~ 10° Mg, mas podem atingir M ~ 10° M. O seu tamanho tipico é
de 50 pc. Essas estruturas sao bem mais complexas do que parecem. Elas tendem
a se agruparem em “clumps” de alta densidade. Um subproduto dessas nuvens sao
as nuvens escuras compleras. Suas caracteristicas sao: M ~ 10* Mg, Ay ~ 5,
n ~ 5 x 108 m™3 e diametros da ordem de 10 pc com temperaturas semelhantes a
10 K. Alguns clumps individuais e menores, podem ser mais densos com Ay ~ 10,
n ~ 10° m=3, diametros de alguns parsecs, temperaturas de 10 K ou mais e massas
de M ~ 30 Mg. Em escalas menores ainda, existem os nicleos densos com massas
da ordem de 10 My, Ay > 10, n ~ 10 m~3, didmetros caracteristicos de 0,1 pc
e temperaturas de 10 K. Finalmente, em algumas regioes localizadas das nuvens
moleculares gigantes, observacoes revelam nicleos quentes, com tamanhos carac-
teristicos de 0,05 a 0,1 pc, onde Ay ~ 50 a 1000, 7" ~ 100 a 300 K, n ~ 10'3 a 10%
m~3, e M ~ 10 a 3000 M. Baseado em observacoes do Spitzer Space Telescope
e European Space Agency’s Infrared Space Observatory, nicleos quentes parecem
ter estrelas massivas jovens O e B, sugerindo que sao regioes de recentes formacoes

estelares.

e Glébulos de Bok! - Um conjunto peculiar de nuvens do meio interestelar. Geral-
mente sao esféricas, e sdo caracterizadas por alta exting¢ao visual (Ay ~ 10), baixas
temperaturas (7' ~ 10 K), relativamente alta densidade numérica (n > 10 m=3) e
baixa massa (M ~ 1 a 1000 M), com tamanhos tipicos menores que 1 pc. Estudos

no infravermelho tém revelado que essas nuvens sao sitios ativos de formacao estelar.

O estudo de nuvens moleculares é de extrema importancia, pois sao nesses locais que
nascem as estrelas, além de poderem formar moléculas complexas e graos de poeira. Se-
gundo Van Dishoeck (2004), essas moléculas e graos serdao responsaveis pela origem do
material que fard parte de futuros discos proto-planetarios formados em torno de estrelas
jovens nestas nuvens. No entanto, para que haja a formacao de estrelas, outros fatores

regidos pela magnetohidrodinamica, juntamente com turbuléncia e campo magnético, sao

'Bart Bok foi quem primeiro estudou estes objetos em 1940



fundamentais. Somado a esses fenomenos fisicos, a perturbagao por ondas de choque vin-
das de explosoes de supernovas também é um fator importante. Apesar da complexidade
do estudo dessas estruturas, o seu conhecimento é imprescindivel para a compreensao da

evolucao da Galaxia.

1.1.2 Gas e Poeira em nuvens

Nao ha nenhuma regiao do meio interestelar que seja vazia, pois apesar de baixissimas
densidades, gas e poeira permeiam todo espaco da Galaxia. A razao gas-poeira em den-
sidade numérica de particulas por metro cibico é de 1 particula de grao para cada 100
de gas. Mesmo assim, a poeira soma 1% de toda a massa do meio interestelar, como
mostra Snow & Mec Call (2006). J& o gas é mais abundante e composto principalmente de
hidrogénio. Ele responde por 99% da matéria interestelar. O gés pode ser encontrado nos
estados molecular, atomico ou ionizado. A maior aglomeracao desses componentes ocorre
em nuvens de acordo com a classificacao mostrada na secao anterior, elevando assim seus
valores tipicos de densidade.

O gas de hidrogenio neutro é encontrado principalmente em nuvens que assumem a
forma de filamentos, estando a uma temperatura tipica de 100 K. Sua deteccao é feita
através da chamada radiagao de 21 ¢m. Ela ocorre devido ao spin do proton e do elétron
no atomo de hidrogénio. Quando ele esta levemente excitado, com o elétron e o préton
com a mesma configuracao de spins, hd um decaimento para o estado fundamental quando
o spin do elétron muda espontaneamente de sentido. Esta transicao libera um féton com
energia igual a diferenca entre os dois niveis, que é muito pequena e portanto, corresponde
a um comprimento de onda longo, de 21 cm, que chega até nés como radiacao de radio.

O hidrogénio gasoso ionizado esta principalmente nas chamadas regioes HII. Elas apa-
recem sempre que uma estrela do tipo espectral O ou B estd imersa em um meio de
hidrogénio. Outras ionizagoes também ocorrem, mas a do hidrogénio é sempre mais
abundante. Os fons s@o formados pelo processo de fotoionizagao. A forte atracao de
Coulomb entre prétons e elétrons levam a recombinacao e consequentemente as linhas de
emissao que caracterizam o espectro dessas regioes.

A forma molecular do gas é principalmente de (Hy). Sao encontradas em regides muito
frias, com temperaturas proximas a 10 ~ 20 K, densas (ng, > 10° cm™?) e bastante
empoeiradas. Dentro dessas nuvens, as moléculas estao protegidas contra a radiagao
ultravioleta que as dissociam. Além do Ha, outras moléculas simples como NH3 (amonia),
CO (mondxido de carbono), HoO (dgua) e complexas tais como CoH5OH (élcool etilico) e
o acido formico HCOOH, sao encontradas no interior dessas nuvens. A radiacao detectada
dessas moléculas estd principalmente em ondas de radio e provém de transigoes rotacionais
e vibracionais.

Relacionado a poeira, ainda existem muitas davidas a serem esclarecidas. Conforme



Whittet (2003), o consenso sobre as caracteristicas da poeira interestelar se resume a
graos com tamanhos menores ou da ordem de 1pm, compostos por carbono com uma
estrutura cristalina (tipo grafite) e/ou por silicatos. A poeira pode adiquirir mantos de
gelo, desde que residente em nuvens moleculares densas, visto que o gelo pode dissipar
ao retornar ao meio interestelar difuso. Ainda segundo, Whittet (2003), as observagoes
feitas com Infrared Space Observatory mostraram que os mantos de gelo sao compostos
primariamente de cerca de 60% de H,O, contaminada com CO, CO,, NH;, CH;0H, CH,
e outras espécies com concentragoes variadas.

Quanto a formacao dos graos de poeira, ainda serao necessarios novos estudos. Para
Carrol & Ostlie (2007), embora observagoes indiquem que esses graos podem ser formados
em envelopes de estrelas muito frias, eles podem ser também destruidos pela radiacao X ou
UV. Os ventos estelares e explosoes de supernovas também podem formar graos de poeira.
No entanto, essas fontes nao parecem ser suficientes para responder pela abundancia de
graos encontrados dentro de nuvens moleculares. Ao contrario, Carrol & Ostlie (2007)
indicam que esses graos podem ser formados por processos internos dentro da prépria
nuvem.

Embora interajam por colisao e em mais altas densidades, quimicamente, a atuacao
fisica do gas e da poeira nas nuvens é diferente. Os gases sao de longe, a parcela majo-
ritaria e, como fluido, controlam a dinamica interna da nuvem, as condigoes de colapso e
os processos de formacao estelar. Ja a poeira, embora em menor quantidade, tem funcgao
importante na interagao com a radiacao eletromagnética, seja ela oriunda do campo de
radiacao externo ou produzida por eventuais fontes estelares jovens internas a nuvem. Ela
funciona como controladora da opacidade do meio. Uma das condigoes para a formacao de
moléculas complexas sao regidoes com muita poeira, pois ela as protege contra a radiacao
externa, espalhando-a ou absorvendo-a. Apds a nuvem ter condi¢oes suficientes e ne-
cessarias para a formacao estelar, esses graos podem ser destruidos pela prépria radiacao

da estrela, revelando o objeto formado.

1.1.3 Campo de radiacao em nuvens

O campo de radiacao do meio interestelar compreende quase toda a regiao do espec-
tro eletromagnético. Nele sao encontrados radiagoes puramente térmicas, radiagoes que
provem de elétrons acelerados relativisticamente, como também a radiagao césmica de
fundo em microondas. Dessa forma, nosso foco serd o campo de radiacao externo ou
interno, que interage com os graos e moléculas que formam as nuvens.

O estado fisico do material interestelar é determinado em grande parte pela interagao
do gas e poeira com o campo de radiacao. O estado quimico e de ionizacao do gés
depende das taxas de fotoionizacao e fotodissociacao. Os graos de poeira sao aquecidos

pelo campo de radiagao e irradiam em comprimentos de ondas mais longos. O campo de



radiacao também pode ter consequéncias dinamicas: a pressao da radiagao pode acelerar
0 gés e a poeira a altas velocidades, bem como desacelera-lo, como ocorre na regiao das
Pléiades, conforme Pudritz (2002).

O estudo de nuvens escuras é geralmente efetuado nos intervalos de comprimento de
onda do visivel a ondas de radio. Isso nao quer dizer que a radiacao que interage nessas nu-
vens ocorre apenas nessa faixa do espectro. As nuvens podem ser atingidas por radiacoes
externas extremamente energéticas como raios coésmicos e raios-X. Internamente, uma
nuvem pode desencadear processos radiativos como a interagao da radiacao UV proveni-
entes de estrelas O/B, ou de baixa energia vinda de transi¢oes rotacionais das moléculas
presentes e do aquecimento dos graos de poeira depositados nessas regioes.

Embora a radiagao UV possa vir de estrelas recentemente formadas dentro das nuvens,
ela também pode ser oriunda de fora. De acordo com Draine (2011), a radiacdo UV é de
consideravel importancia no meio interestelar porque ela pode (1) fotoexcitar e fotodis-
sociar moléculas de Hy entre outras, (2) fotoionizar muitos elementos pesados e (3) ejetar
elétrons dos graos de poeira. A intensidade dessa radiacao é muito variavel, devido a
distribuicao de estrelas O/B, que sdo fontes primdrias de radiagdo UV e também devido
ao atenuamento causado pelos graos de poeira.

Campos de radiacao em infravermelho e réadio também estao presentes em nuvens
escuras. As transigoes rotacionais, como de moléculas de CO (J= 1 — 0) sdo responsaveis
pelas emissoes em réadio. A radiacao em infravermelho vem da interacao entre radiacao
e matéria na nuvem. Ela pode ser devida a existéncia de graos aquecidos como mostram

detecgoes do submilimétrico ou mesmo do espalhamendo causado por graos de poeira.

1.2 A nuvem escura DC291.1-1.7

A nuvem DC291.1-1.7 recebe essa nomenclatura em relacao a um determinado catalogo
que veremos adiante. Ela é considerada uma nuvem escura isolada, densa e com consi-
deravel extincao visual, o que a caracteriza como Globulo de Bok. As proximas subsecoes

vao localizar a nuvem na Galaxia e mostrar os dados referentes a essa nuvem na literatura.

1.2.1 Localizagao da nuvem DC291.1-1.7 na Galaxia

A nuvem DC291.1-1.7 localiza-se no plano galactico (I = 291,057°;b = —1,655°), pro-
jetada na direcao da regiao de Carina. A Figura 1.1, apresenta em 4 partes sua posigao,
com imagens ptiblicas de telescépios através do SkyView Virtual Telescope?. A Figura
1.1 mostra sua posicao e formato, em diferentes escalas e comprimentos de onda, através

de imagens obtidas em bancos de dados publicos (detalhamento na legenda da Figura).

2SkyView has been developed with generous support from the NASA AISR and ADP programs (P.I.
Thomas A. McGlynn) under the auspices of the High Energy Astrophysics Science Archive Research
Center (HEASARC) at the NASA /GSFCAstrophysics Science Division



De modo geral, trata-se de uma pequena nuvem escura (cerca de 5x3 minutos de arco),
aparentando uma pequena cauda, e mostra-se relativamente opaca, extinguindo pratica-
mente todas as estrelas de fundo em sua direcao, quando observada em comprimentos de
onda no 6ptico. Nas imagens em infravermelho médio (ver Figura 2.1), a nuvem apresenta
um abrilhantamento de borda (coreshine), além de extingdo, sendo opaca ao campo de

radiacao galactico.

Figura 1.1: A nuvem escura DC291.1-1.7. Todas as imagens estao centradas nas coordenadas
galdcticas (I = 291,057°;b = —1,655°) e foram obtidas com o SkyView Virtual Telescope. a)
Imagem da emissao em 100um, obtida pelo IRAS, com 10° x 10°. O quadro branco mostra o
campo da figura b. As estruturas mais claras marcam o Plano Galactico. Nao existe emissao
aprecidvel associada & nuvem. b)Imagem fotografica, obtida por Axel Mellinger, com 5° x 5°. O
quadro branco mostra o campo da figura c. Algumas nuvens escuras pequenas mostram-se com
regides escuras, opacas as estrelas de fundo, entre elas, DC291.1-1.7, bem ao centro. ¢) Imagem
em Hea, obtida pelo SHASSA, com 1° x 1°. O quadro branco mostra o campo da figura d. A
nuvem DC291.1-1.7 aparece bem contra o fundo galdctico em Ha. d) Imagem do 2nd Digitized
Sky Survey, na banda vermelha, com 15’x 15’. A nuvem escura DC291.1-1.7 é bem definida com
relacdo ao fundo de estrelas, mostrando-se alongada (com uma estrutura similar a uma cauda)
para a direcao sudoeste.

1.2.2 Referéncias na literatura

Entre o intervalo dos anos de 1850 e 2012, sao encontradas 9 referéncias diretas da
nuvem DC291.1-1.7. Sua nomenclatura pode variar de acordo com os estudos feitos sobre

ela. Podemos encontrar os seguintes nomes:



e DC291.1-1.7 - DC significa Dark Cloud e como falamos acima, os nimeros repre-

sentam sua posicao em coordenadas galacticas em graus, sendo aproximadamente

291.1 a longitude e —1.7 a latitude.

e BHR 59 - Referéncia ao trabalho que leva as iniciais bibliograficas de Bourke, T. L.;
Hyland A.R. e Robinson G. em 1995.

e Sa 125 - Trabalho de Sandqvist A. em 1977.

e DB2002b G291.05-1.65 - Referente as iniciais bibliograficas de Dutra C.M. e Bica
E. e coordenadas galacticas. Trabalho publicado em 2002.

Na Tabela 1.1, estao apresentadas as referéncias bibliograficas da nuvem DC291.1-1.7

bem como as propriedades citadas.

Tabela 1.1: Conjunto de referéncias na literatura da nuvem DC291.1-1.7

H Nome H Trabalho H Propriedades H
Sa 125 Sandqvist (1977) Classe de opacidade: 6
DC291.1-1.7 Goss et al. (1980) Transi¢ao do formaldeido: T, = —0,38 K
v=—48Kms ! Av=0,9 Kms!
DC291.1-1.7 || Bourke et al. (1995) Nuvem bem isolada
DC291.1-1.7 || Bourke et al. (1995) Transi¢ao de inversao da amonia
(J,K)=(1,1): T, = 0,26 K
v=—4,52 Kms Av=0,87 Km s}
Distancia: 250 pc
DC291.1-1.7 || Otrupcek et al. (2000) Transicao CO (J=1—0): 7, =8,4 K
v=-3,9Kms, Av=0,87 Kms~!
DB2002b Dutra & Bica (2002) Classe de opacidade: 6;
E(B — V)entrar = 2,15 mag
DC291.1-1.7 Lohr et al. (2007) Transigao *CO (J=2 = 1): T, = 3,2 K
v=—42Kms ! Av=1,8Kms!
Transicao CO (J=4 —3): T, =3,5 K
v=—-43Kms! Av=1,2Kms*!
BHR59 Racca, Vilas-Boas Raio: 0,06 pc; Distancia: 200 pc
& De la Reza (2009) Técnica NICE 1:
M =2,6Mg; n=28,4x10* cm™
Ajuste de Bonnor-Ebert 2:
M =2,4My;n=19,6 x 10* cm™3
Puut/kp = 48,6 x 10* cm™3 K; €y = 5,3
T=21,7K; A}, = 17,3 mag
BHR59 Marka et al. (2012) Razao da abundancia: Nypg,/Nocs > 41.

Em Sandqvist (1977) é apresentado um catdlogo de 95 nuvens escuras de alta classe
de opacidade visual compilada dos estudos do ESO (B) Atlas. Goss et al. (1980) usaram

o telescopio Parker (64 m) para fazer observagoes das linhas de formaldeido em 5 GHz
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de nuvens escuras no hemisfério sul. Bourke et al. (1995) fizeram observagoes em radio
das transi¢oes de inversdo da molécula de amonia em (1,1) e (2,2). O objetivo é deter-
minar caracteristicas fisicas dos globulos, a regra de formagao estelar de baixa massa, e o
mecanismo do processo de formagcao de estrelas contra o colapso. Otrupcek et al. (2000)
observaram emissoes em 115 GHz da trasicao de J =1 — 0 da molécula de CO de 1101
nuvens listadas no Catalogue of Southern Dark Clouds de Hartley et al. (1986). Dutra
& Bica (2002) estudaram 21 catdlogos de nuvens escuras na galaxia. Lohr et al. (2007)
observaram 40 nuvens moleculares do hemisfério sul, para as transi¢oes *CO(2 — 1),
2C0(4 — 3) e 2CO(7 — 6). Em Racca, Vilas-Boas & De la Reza (2009) foram usados
dados do 2MASS para construir mapas de extingao visual de glébulos de Bok do he-
misfério sul usando o método NICE. Foram feitos estudos da estabilidade desses glébulos
e foram estudadas as linhas moleculares do CO(J =1 — 0). Marka et al. (2012) estuda-

ram os estagios evolutivos de globulos de Bok isolados usando a razao de abundancia de

Nnm,/Necos.

Importancia do projeto do ponto de vista da astrofisica

Percebe-se na Tabela 1.1 que alguns trabalhos e observacoes sobre DC291.1-1.7 ob-
tiveram propriedades fisicas da nuvem, bem como informagoes acerca do seu contetido
gasoso. O trabalho principal foi o de Racca, Vilas-Boas & De la Reza (2009), aplicando
dois métodos distintos. Esta dissertacao visa nao sé obter um quadro completo desta
nuvem, compilando e analisando estes resultados da literatura, como também contribuir
com novas analises, propriedades e dados observacionais. Pretendemos determinar melhor
a distancia da nuvem, bem como sua dimensao, massa e densidade, aplicando a analise
da extin¢ao que a nuvem impoe as estrelas de fundo (métodos NICE e da distribuigao
espectral de energia). Também analisaremos as propriedades dos graos que compoem a
nuvem, através da emissao no infravermelho médio (coreshine) e da polarizacao linear no
optico. Das observagoes da polarizacao também iremos obter informagoes sobre o campo
magnético que permeia a nuvem e sua importancia para a dinamica e estdagio evolutivo
da nuvem. Também analisaremos se DC291.1-1.7 possui formacao de objetos estelares
jovens. Usaremos as informacgoes da literatura para deduzir temperaturas associadas ao

conteudo gasoso da nuvem.

1.3 Dados publicos utilizados

Esse trabalho fez uso de diversos dados publicos para atingir seus objetivos. No entanto,
nem todos estavam prontos para serem aplicados diretamente como foi o caso das imagens
feitas pela camera IRAC (Infrared Array Camera) do Telescopio Espacial Spitzer. Nesta

secao vamos mostrar alguns cuidados que foram tomados no tratamento das imagens da



IRAC-Spitzer. Vamos apresentar também os demais dados e catdlogos utilizados nesta

dissertacao.

1.3.1 Dados IRAC

Os dados IRAC estao na forma de imagens captadas na regiao do infravermelho médio,
em quatro comprimentos de onda: 3,6 pm, 4,5 pm, 5,8 pm e 8,0 um, cada um contendo o
campo da nuvem e um campo de controle, ambos com 5,2’ de arco. A distancia entre os
centros das imagens ¢ de 6,8” de arco. Elas ja estao pré-reduzidas e podem ser encontradas
no link: sha.ipac.caltech.edu. O flat-field, parte integrante da pré-reducao, ¢é feito
observando emissoes da luz zodiacal. Regioes proximas ao plano da ecliptica e aos pélos
sao observadas durantes as missoes da IRAC. A iluminacao é assumida uniforme sobre o
campo de visao. Apds os “flats” serem realizados, eles sao combinados em um “superflat”
e entao utilizados na corregao das imagens cientificas. Os Darks e o Bias sao feitos através
de regides obscurecidas do céu, préximas ao pdlo norte da ecliptica. Ainda como parte
desse processo, a calibracgao absoluta é feita observando estrelas padroes com diferentes
indices espectrais (Megeath et al. 2001). Inicialmente, 25% do tempo das missoes IRAC
era devotado ao processo de calibracao, mas devida a sua excelente estabilidade, esse
tempo tem diminuido.

Outros fatores importantes na IRAC sao distor¢oes nas imagens, devido ao seu design
optico, que é de cerca de 2 pixels ou menos nos vértices das imagens. No entanto, ha uma
tentativa de reverter esse quadro usando ajustes quadraticos. Esse processo é incorporado
na calibracao das imagens. A incidéncia de raios césmicos também esta corrigida. Mais
informacoes sobre a operabilidade da camera IRAC podem ser encontradas nos trabalhos
de Fazio et al. (2004) e de Hora et al. (2008).

1.3.2 Dados 2MASS, DENIS, WISE e AKARI

Os dados dos catalogos 2MASS (Two Micron All Sky Survey), DENIS (Deep Near In-
frared Survey of the Southern Sky), WISE (Wide-field Infrared Survey Explorer) e AKARI
ou IRIS (InfraRed Imaging Surveyor) foram encontrados na home page NASA /IPAC In-
frared Science Archive for NASA’s Infrared and Submillimeter Dada, através do link
http://irsa.ipac.caltech.edu/. Todos esses dados foram cruzados, a fim de filtrar ape-
nas as estrelas centradas na nuvem e distribuidas em um campo de 15" x 15’ de arco,
ou no caso dos dados AKARI, 10" x 10’ de arco. A partir desses catalogos, foram feitos

estudos de fotometria, mostrados nos capitulos seguintes.

1.3.3 Dados de Radiofrequéncia

Utilizamos os dados das linhas moleculares publicados na literatura para estimar a tem-



peratura cinética da nuvem. Cada transicao molecular ocorre em condicoes ambientais
diferentes e podem provar densidades e temperaturas distintas. Esses trabalhos apresen-
tam as seguintes moléculas e transigoes: CO (J=1 — 0) em Otrupcek et al.(2000), CO
(J=4—3) e BCO (J=2 — 1) em Lohr et al. (2007), H,CO em Goss et al. (1980), NH;
(J,K = 1,1) em Bourke et al. (1995), CCS (2; — 1) em Marka et al. (2012).
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Capitulo 2

Estudo das imagens no infravermelho
médio (IRAC - SPITZER)

As nuvens escuras tém sido estudadas nos comprimentos de onda do infravermelho,
optico, submilimétrico e radio. Essa ampla regiao do espectro eletromagnético proporciona
varias informagoes que sao importantes no contexto de astronomia. Destacamos na segao
2.1 os diversos trabalhos em radio e infravermelho voltados para DC291.1-1.7 (Goss et al.
1980, Bourke et al. 1995, Otrupcek et al. 2000, Lohr et al. 2007, Racca, Vilas-Boas &
De la Reza 2009). Em radio foram estudados principalmente transigoes rotacionais das
moléculas, onde pudemos estimar a temperatura do gés em diferentes posi¢oes da nuvem.
No infravermelho, usando dados do catalogo 2MASS, ja citado anteriormente, os autores
fizeram mapas de exting¢ao na diregao de varias nuvens escuras. Os artigos citados nesse
paragrafo também tiveram com alvo DC291.1-1.7. Nesse trabalho, vamos apresentar um
estudo da nuvem em questao no ético, através de polarimetria, e no infravermelho, com
os dados das imagens da IRAC - SST e também com os dados do 2MASS, DENIS, WISE
e AKARI. Particularmente, com as imagens IRAC pudemos encontrar a presenca de um
fenomeno novo. Esse fenomeno foi chamado pelos autores de “coreshine”, e foi primeiro
determinado em outras nuvens escuras. Além dessas regioes do espectro, o submilimétrico
também é usado no estudo de nuvens escuras (Carey et al. 2000, Andrews & Willians
2007 e Rathborne et al. 2008). Bergin e Tafalla (2007) fizeram um trabalho de revisao
sobre a instrumentacao usada para estudar nuvens escuras e quais foram os principais
avancos nesse contexto.

O coreshine foi detectado pela primeira vez na nuvem escura L183 (Steinacker et al.
2010). Depois foi analizado um conjunto de 95 nicleos observados nas bandas IRAC,
onde 50 deles apresentaram coreshine (Pagani et al. 2010). Nesses dois trabalhos citados,
como em Juvela et al. (2012), é mostrado que a interacdo entre a radiagdo e a nuvem
apresenta uma emissao em 3, 6pm e 4, 5um, além de uma absor¢ao em 5, 8um e 8um visto
nas imagens IRAC dos ntcleos mencionados. Segundo os autores ja mencionados, esse

fenomeno nao pode ser explicado devido a presenca de PAHs e nem de graos aquecidos.
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Neste caso, Pagani et al. (2010) falam que esse padrao de radiacdo observado sé pode ser
encontrado se a radiacao no infravermelho médio for espalhada por graos da ordem
de 1ym. No entanto, a visualizacao do coreshine nem sempre é direta como foi observada
na nuvem L183 (Steinacker et al. 2010). E mostrado em Pagani et al. (2010) e Juvela
et al. (2012) que a o brilho do céu interfere na identificacao desse fendémeno. Isso sugere
que o efeito direto é melhor observado em altas latitudes Galacticas, onde o brilho so céu
é baixo. Em Pagani et al. (2010) nao foi encontrada nenhuma evidéncia de coreshine
no plano da Galdxia. Como apresentado em Juvela et al. (2012), nessas ocasides sao
necessarios modelos que envolvem absor¢ao e espalhamento.

Neste contexto, é aplicado um modelo simplificado de transferéncia radiativa, que en-
volva absorcao e espalhamento para encontrar evidéncia de coreshine em DC291.1-1.7. A
dificuldade inerente é a localizagdo dessa nuvem no plano galactico. Com os resultados
do modelo, que fornecerd parametros fisicos da nuvem, discutiremos as possibilidades da
ocorréncia de coreshine além de ser feita uma busca por candidados a objetos estelares

jovens através de um diagrama cor-cor com os indices de cores da IRAC.

2.1 Obtencao e limitacao de campo das imagens da
IRAC

A camera IRAC é um dos instrumentos que esta a bordo do Telescépio Espacial Spitzer.
A contrucao desse equipamente faz parte de um projeto espacial norte-americano. As
imagens de DC291.1-1.7 foram obtidas no programa intitulado de From Molecular Cores
to Planets Formig Disks sob a supervisao do astronomo Neal Evans, da Universidade do
Texas. Esse dados sao ptiblicos e estdo disponiveis na pagina da internet!. As imagens
nos quatro comprimentos de onda cobrem um campo onde estd a nuvem e do lado um
campo de controle. O grau de tratamento dessas imagens esta comentado na secao 1.3.1.
E importante salientar que todas as imagens estao calibradas em fluxo. Em cada missao,
um conjunto de estrelas padroes a fim de obter a calibra¢ao de fluxo (Fazio et al. 2004).

O objetivo desta segao ¢é explicar como deixamos todas as imagens com tamanhos uni-
formes e direcionadas apenas para a nuvem. A Figura 2.1 mostra uma imagem contendo o
objeto de estudo e um campo de controle separados entre si, por aproximadamente 1,52’
entre as bordas conforme o IRAC instrument handbook (2012).

Dessa forma, utilizamos as tarefas de tratamento de imagens do IRAF para limitar a
area util das imagens da IRAC. Esse processo foi feito nas quatro bandas, usando a tarefa
dada por noao.imred.ccdred.imcombine. Dentro de imcombine podemos selecionar
a opcao de trim e escolher a regiao de corte. Apds esse processo, o resultado esta mostrado

na Figura 2.2. Os campos, entao ficaram com tamanhos de 5’ x 5’ de arco.

!sha.ipac.caltech.edu/applications/Spitzer/SHA /

12



Figura 2.1: Imagem do campo contendo a nuvem em 8um a direta e a esquerda um campo de
controle. A separagao entre os dois campos ¢ de 1,52’.

Figura 2.2: Nuvem DC291.1-1.7 em 8um apds o recorte da imagem original com 5’ x 5’.

2.2 Tratamento usando o cédigo Starfinder

Nesta secao sumeteremos as imagens da IRAC a um processo de reducao de dados
usando o codigo StarFinder. Esse processo nos fornece como resultado a fotometria e a
astronometria das fontes puntiformes do campo estudado nos quatro comprimentos de
onda, como também uma imagem suavizada da emissao estendida da nuvem. Entao,
teremos condicoes de estudar a presenga ou nao do coreshine em DC291.1-1.7.

O codigo StarFinder é uma otima ferramenta, porque esta direcionado para andlises
profundas de campos estelares, onde apresenta bastante acuracia (Diolaiti et al. 1999 e
Diolaiti et al. 2000). Ele possui um pacote de rotinas desenvolvidas em linguagem IDL
(Interface Description Language). Uma apresentagao desse programa pode ser encontrada
em www.bo.astro.it/StarFinder/index.htm na forma de script para a biblioteca do
programa IDL.

Conforme Diolaiti et al. (2000), o procedimento de andlise consiste em primeiro deter-
minar um modelo digital de PSF usando fontes brilhantes e isoladas da imagem. Entao,
aplicando essa PSF na imagem, é criado um catalogo de provaveis estrelas, ou seja, aque-
las que obedecem ao seguinte critério: i(x,y) > b(z,y) + t, onde i(z,y) é a intensidade
observada, b(x,y) é a emissao de fundo e t é o limiar de deteccao. No passo seguinte,
as fontes do catalogo sao analisadas uma a uma por ordem de diminuicao de brilho.
Neste fase, um catalogo incluindo os objetos aceitos é formado e uma imagem sintética do

campo observado é construida. Cada objeto é entao aceito como estrela sobre a base do
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seu coeficiente de correlagao com o modelo de PSF, fazendo com que picos de ruido sejam
retirados. A fotometria e a astrometria é entao realizada. Como a andlise é repetida,
entao fontes mais fracas podem ser identificadas o que torna o campo sintético cada vez
mais proximo do real.

Para a estimativa da emissao estendida nas imagens, o StarFinder utiliza uma apro-
ximagao de boa acurédcia, mesmo em campos estelares densos, descrita em Bertin & Ar-
nouts (1996). A imagem é dividida em pequenas regides, arranjadas em uma grade regular.
A estimativa local é calculada para cada regiao, usando uma implementagao em IDL de
Landsman (1995), da rotina “daophot sky” de Stetson (1987). Dentro de cada grade é
contruido um histograma com as contribuigoes do céu (sky) e calculada a mediana e a
média da distribuicao. Entao é aplicado o filtro da mediana para a suavizacao e estimativa
da emissao estendida em cada grade. Se o valor da média é maior que o da mediana, a su-
avizagao é dada pela moda (2, 5median — 1, 5mean). Caso o procedimento nao apresente
convergéncia, ou seja, mediana maior do que a média, o valor usado como suavizagao em
cada grade é a prépria média. Finalmente, a imagem da emissao estendida da nuvem é
contruida pela interpolagao dos valores de cada grade.

A rotina image_background.pro do StarFinder, que é responsavel por estimar a
emissao estendida, é especificamente util quando essa nao é uniformemente distribuida.
Duas restrigoes dessa rotina sao: 1) existéncia de pixels ruins, 2) uma medida super-
estimada da emissao estendida da nuvem na presenca de fontes muito fortes, ainda que o
método de suavizagao seja bastante eficaz. Usando a imagem do campo sintético (psf +
emissao estendida) e a imagem real do campo da nuvem, obtemos que a razao de fluxos
F' dessas duas imagens varia de 0,95 a 1,1.

O procedimento usado para estimar a esmissao estendida da nuvem é feito por su-
avizacao. Neste caso, nao existe uma reproducao perfeita da emissao estendida como
encontrada na imagem original. Pela razao de fluxos entre o campo sintético e o campo
real, percebe-se que existem flutuagoes. Elas sao geradas do processo de suavizagao for-
necendo um erro maximo de 10% nos fluxos observados. No entanto, o modelo que sera
aplicado para o estudo do coreshine em D(C291.1-1.7 nao é sensivel aos detalhes de flu-
tuacoes de fluxos, e entao a suavizagao nao traz nenhum prejuizo no que diz respeito as
caracteristicas gerais dos perfis de intensidade dos fluxos observados.

Além da emissao estendida da nuvem (Figura 2.3), o StarFinder encontra as densidades
de fluxos de cada estrela do campo e sua posicao nas coordenadas do plano do CCD, que
sao gravados em um arquivo do tipo ASCII. Ele contém 7 colunas, sendo (1, 2, 4 e 5)
resultados da astrometria e seus erros, (3 e 6) fluxo e seu erro e (7) qualidade do ajuste da
PSF que vai de 0 (minimo) a 1 (méximo). Os erros maximos gerados nas quatro imagens

IRAC para a astrometria foram de 4% e 4,7% e 17% para os fluxos.
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Figura 2.3: Emissao estendida da nuvem DC291.1-1.7 obtida com o uso do StarFinder. O
ponto escuro no canto superior direito representa uma ma extracao de PSF devido a um objeto
saturado. A regiao mais clara em volta do ponto preto, é decorrente do tamanho da regiao de
ajuste de PSF do StarFinder, que é equivalente ao diametro do seu primeiro anel de difragao.

2.3 Estudo da transferéncia radiativa da nuvem DC291.1-

1.7

Nesta se¢ao estudamos a transferéncia radiativa com os dados gerados pelo StarFinder
para a emissao estendida da nuvem. O modelo aplicado ¢ simplificado e tem o interesse
de reproduzir apenas as caracteristicas gerais do perfil de intensidade de DC291.1-1.7.

A equacao de transferéncia radiativa, que rege a interacao entre radiacao e matéria,
assume dificuldades variadas conforme as condigbes que sao adotadas em um modelo.
Nesse trabalho vamos assumir que ha uma relagao entre absorcao e espalhamento em
DC291.1-1.7 e que o brilho visto na borda da nuvem nao provém de emissao, mas apenas
de espalhamento (Figura 2.3).

Da aproximacao plano-paralela 2, que também ¢ usada para estudar transferéncia ra-

diativa em nuvens escuras (Goicoechea & Bourlot 2007; Hubeny 2003), temos que

dI,
a dr,

y — (2.1)

onde pu representa o cosf, I, é a intensidade, 7, a pronfundidade éptica e S, a funcao
fonte.

A dificuldade em estudar o transporte radiativo nos comprimentos de onda da IRAC
é a presenca de uma significativa funcao fonte, como pode ser vista nas bordas na nuvem
(Figura 2.3). Nessa imagem vemos um halo brilhante e uma regiao interna escura, onde
a absorcao é mais preponderante. Isso significa que na proporgao que a radiacao penetra
na nuvem, o espalhamento é dominante no halo, onde a densidade nao é alta. Na parte
interna, o processo dominante é o de absorcao, fazendo com que a intensidade caia e o
nucleo fica escuro.

As emissoes estendidas foram obtidas usando o programa StarFinder. A Figura 2.4

ZVer Rybicki & Lightman 2004 (Segdo 1.8)
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apresenta o perfil de intensidade ao longo da direcao do eixo menor da nuvem. Da esquerda
para a direita, a intensidade sobe, representando o halo mais brilhante da nuvem. Depois
ela cai, onde a extingao é mais severa que a regiao mais central da nuvem. Em seguida

sobe novamente representando o outro lado do halo brilhante.

HOAO-IRAF %2.14.1 will

Li

Figura 2.4: Perfil de intensidade da nuvem D(C291.1-1.7. Eixo y esquerdo representa o fluxo
em MJy/sr e o eixo x a coluna da imagem. Existem dois halos brilhantes e um centro escuro.

Resolvendo a equacao 2.1 chegamos no que se segue:

L(r,) = L(0)e™/* — /S ro=mdln qr!, (2.2)

onde I,(7,) é a intensidade observada, I,(0) a intensidade fundo e 7;, aparece no processo
de resolucao.

Da aproximagao plano-paralela, p varia de —1 até 1. Nesse caso vamos fazer a inte-
gragao da equagao (2.2) em duas fases. Quando temos —1 < u < 0, a integragao vai de 0
até um certo 7,. Na segunda parte, quando 0 < p < 1, a integral vai de um certo 7, até
1007, (escolhido de forma arbitraria um valor muito grande).

Em termos matemadticos, podemos reescrever a equacao (2.2) da seguinte forma

1 Ty , 1007, ,
1V<n>=1y<o>e”/“—;{ / S, (r)e Tk gt 4 / S, (el it | (2.3)
0 Ty

2.3.1 O Modelo

Usamos um modelo simplificado, como visto na Figura 2.5. Ela representa a visao
superior de uma geometria cilindrica, caracterizada por um raio R,, L metade do tamanho
da corda e X a distancia de cada corda até o centro da nuvem. A nuvem interage com o
campo de radiacao em que estd imersa (1,(0)). Aquela que vem na dire¢ao do observador,
ou seja, ao longo de cada corda, é absorvida ou espalhada para outras diregoes, que nao é

a linha de visada, embora um pequena parcela da radiagao possa atravessar a nuvem. No
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entanto, uma grande parcela daquelas radiagoes que vém de outras direcoes, é espalhada
para a dire¢cdo do observador. Esse espalhamento (.5,, borda escura da Figura 2.5) é

gerado no halo da nuvem. Entdo, o observador mede a radiacao dada por I,(7,).

I,.(0)

L(7,)

L L
L

OBSERVADOR

Figura 2.5: Esquema da geometria cilindrica vista de cima, usada para realizar os ajustes dos
perfis de intensidade. L metade da corda, X a distancia de cada corda até o centro da nuvem, r
uma coordenada radial arbitraria, I,(0) a intensidade de fundo, I,(7,) a intensidade observada
e S, a funcao fonte gerada no halo da nuvem.

O modelo também é caracterizado por um perfil gaussiano de densidade, dado por

r

2
n(r) =n. Exp (_rﬂ) — Ny, (2.4)
onde, n. é a densidade central, n, a densidade do meio e ¢ a largura a meira altura da
gaussina.

O centro da nuvem é caracterizado pela densidade central e a borda dada pelo tamanho
de R4, onde a densidade ¢ igual ao valor de n,. A largura a meia altura estd relacionado
ao tamanho da nuvem.

Embora haja alguns perfis bem usados como o perfil de King apresentado em King
(1962) - optamos por usar um perfil gaussiano que também encontra apoio na literatura,
como mostrado em Wilcock et al. (2012).

E importante ressaltar, que aplicamos um modelo simplificado para realizar os ajustes
de curvas nos perfis de intensidade da nuvem nas quatro bandas da IRAC. Estamos
interessandos apenas nas caracteristicas gerais da emissao estendida da nuvem, o que

levara a resultados correspondendo as ordens de grandeza dos parametros livres.

2.3.2 Ajuste

Fazemos um ajuste paramétrico usando a equagao da transferéncia radiativa (Eq. 2.3),

a fim de obter algumas propriedades fisicas da nuvem. Para essa andlise, obtemos os
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perfis de intensidade usando o software IRAF fazendo cortes na dire¢ao transversal ao
eixo alongado da nuvem passando pela regiao de menor fluxo. O ajuste dos perfis de
intensidade consiste em estabelecer a profundidade éptica 7, e a funcao fonte S,,.

A profundidade optica apresenta uma variagao ao longo do caminho éptico. Nesse caso

ela precisa ser integrada em cada corda da nuvem. Ela foi definida da forma como segue:

—(X2+l2)} .

dr = nc(aabs + O'esp)E.CL’p |: 20_2

(2.5)
onde a densidade central n. e a parte exponencial vem da equagao (2.4), como também
a variavel [ representa um elemento infinitesimal da corda L visto na Figura 2.5, o €
Ocsp Tepresentam a secao transversal de absorcao e espalhamento respectivamente. Nessa
equacao foi suprimido o indice v nas variaveis.

Apés integrar a equacdo (2.5) numericamente e assumir que o raio R, da nuvem ¢ igual
ao triplo da largura a meia altura da gaussiana (R, = 30), obtemos uma profundidade

optica dependente da coordenada X no plano do céu dada da seguinte maneira:

—X?

T(X) =25n.-0 (Oaps + Oesp) - Exp [ 5,2 (2.6)
Como estamos considerando um modelo que apresenta uma relacao entre absorcao e

espalhamento, a funcao fonte precisa apresentar dependéncia. Ela é definida como:

a, B, + 0,J,
S, =——, (2.7)
oy, + 0y,
onde «, e 0, saos os coeficientes de absorcao e espalhamento, respectivamente; B, ¢é a
parte que representa alguma emissao térmica e J, é responsével pela emissao do processo
de espalhamento nessa equagao e é genericamente chamada de intensidade média.

No entanto, como nosso modelo nao relaciona os abrilhantamentos de borda (Figura
2.4) a emissoes térmicas, a parcela dada por B, pode ser retirada da equagao. Nesse caso,

reescrevemos a equagao (2.7) assim:

s, = o,J,

o, + o0,

(2.8)
A intensidade média (J,) pode ser obtida da aproximagao de Eddington®. Dela chega-
mos a equacao de difusao radiativa:

10%J,
3 012

=€,Jy, (2.9)

onde consideramos B, = 0. A variavel € é a probabilidade que uma particula tem de ser

3Ver Rybicki & Lightman 2004 (Secio 1.8)
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absorvida.

Da equagao (2.9) temos que a intensidade média é dada da seguinte forma:
J, = Ae V3o, (2.10)

onde A, representa a amplitude de emissao do espalhamento e tem a mesma unidade da
funcao fonte.

Entao a fungao fonte pode ser definida assim:

S, = ﬁA,e e, (2.11)

Finalmente, a fungao de ajuste paramétrico, é dada pela solugao da equagao (2.3) apds
as substituigoes da profundidade 6ptica e da funcdo fonte pelas equagoes (2.6) e (2.11)
respectivamente.

Ainda na equagao de ajuste, foi necesséario determinar duas varidveis. Primeiro, o termo
I,(0) que é responsével pela emissao de fundo. Como ele é dependente do comprimento
de onda, foi feito um pré-ajuste de um plano ao nivel da emissao de fundo galéctica.
A equacao desse plano utilizamos como fundo de céu, dadas suas variagoes em cada
comprimento de onda da camera IRAC. Segundo, a variavel u. O melhor ajuste foi
obtido com p = —0.4 para o regime onde —1 < u<0ep=1para0 < pu<1.

As variaveis que ficaram como parametros livres nos ajustes foram o termo A,, a
densidade central de particulas n., a largura a meia altura do perfil gaussiano o e as
secoes trasnversais de absorgao e espalhamento o5 € 0cgp, respectivamente. Os ajustes
foram feitos para os perfis de intensidade de cada comprimento de onda da camera IRAC e
o método usado foi o de Levenberg-Marquardt, através da rotina MPFITFUN (Markwardt
2009). Ele fez um ajuste nao-linear em cada perfil fornecendo como parametros de saida,

as grandezas citadas anteriormente.

2.3.3 Resultado

A Figura 2.6 mostra um exemplo de ajuste realizado na banda 3.6um da camera IRAC
(curva tracejada). No eixo das ordenadas estao os valores de densidade de fluxo em MJy,
enquanto que no eixo das abcissas estd o tamanho da nuvem dado em segundos de arco.
E importante relembrar, que esse ajuste assume uma geometria simétrica e nao é sensivel
as variagoes de fluxos que sao observadas (curva continua). O perfil de ajuste segue as
variacoes gerais do perfil real, tendo aumento em suas bordas e um vale na regiao central.
Essas bordas fazem parte da nuvem e representam o coreshine em DC291.1-1.7.

A Tabela 2.1 apresenta os resultados dos ajustes. Nela estao os 5 parametros livres
que pretendiamos obter, dados em cada comprimento de onda da IRAC.

A identificagao direta do coreshine nessa nuvem nao é possivel, dada a magnitude do
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Figura 2.6: Ajuste do perfil de intensidade em 3.6pum ao longo da direcao transversal ao eixo
maior da nuvem. As regides com fluxo mais alto, sdo as bordas da nuvem e a de menor fluxo
o seu nucleo. A curva sélida representa o perfil de intensidade da nuvem e a curva tracejada o
ajuste realizado.

Tabela 2.1: Resultados dos ajustes paramétricos feitos com o método de Levenberg-Marquardt
sobre as curvas dos perfis de intensidade da nuvem.

Canais IRAC

Parametros
3,6 um 4,5 um 5,8 um 8,0 um
livres
Valores dos parametros livres
A, (Wm=2sr— T Hz71)  0,124760 0,159334 2,43989 4,32643
Taps (M?) 6,23 x 10712 7,05 x 10712 5,00 x 10712 4,45 x 10~12
Oesp (mM?) 2,66 x 10712 1,35 x 10712 5,36 x 10713 7,45 x 10713
ne (m=3) 6,41 x 10% 7,84 x 108 5,47 x 108 6,35 x 10%
o (arcsec) 30,2 30,5 30,7 30,6

céu no plano Galactico. No entanto, podemos ter outras evidéncias. 1) O abrilhantamento
de borda que é observado nas Figuras 2.3 e 2.4 poderiam ser do aquecimento estocastico de
pequenos graos ou da emissao de PAHs. No entanto isso requer a exposicao a um campo
de radiacao interestelar ultravioleta, tipico de estrelas jovens. Como serd visto na Secao
2.4, nao foram encontradas evidéncias de objetos estelares jovens no campo estudado. 2)
Como falado em Steinacker et al. (2010), a radiacao externa em 5, 8um é maior que em
4, 5um por um fator de 10, nas bandas da IRAC. Isso também foi constatado em DC291.1-
1.7, dados os valores de A, na Tabela 2.1. O trabalho de Steinacker et al. (2010), conclui
que nessas condigoes o fluxo em 5,8um deveria aparecer em emissao devido as PAHs e
nao em absorcao. Essa caracteristica de absor¢ao também foi observada em DC291.1-1.7.

Entao, o perfil de intensidade observado das imagens IRAC correspondem ao fenémeno do
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coreshine e nao a presenca de pequenos graos aquecidos ou emissoes de hidrocarbonetos.

As secOes transversais vistas na Tabela 2.1 apresentam a mesma ordem de grandeza
para 3,6um e 4,5um, mas diferente para as duas outras bandas. Conforme Steinacker
et al. (2010), isso é esperado. Os valores referentes aos dois primeiros filtros da IRAC
fornecem tamanhos de graos de espalhamento da ordem de 1,1um. Isso nos remete
ao que foi dito na introducao deste capitulo, de que o coreshine s6 pode ser explicado
por espalhamento causado por graos da ordem de lpym de acordo com Pagani et al.
(2010). Nas bandas em 5,8um e 8,0um, a segao transversal de absor¢ao é maior do que
a de espalhamento por uma ordem de grandeza. Nesse caso, ha uma absorcao nesses
comprimentos de onda, como espera a teoria do coreshine.

Esse resultado é de extrema importancia, visto que na busca por nuvens que apre-
sentavam coreshine em Pagani et al. (2010), nao foi encontrada nenhuma no plano da
Galaxia. Neste caso, estamos apresentando um globulo de Bok que, que indica fortemente
a presenca desse fenomeno.

Os valores de densidade central sao da ordem de 10® particulas por métro ctibico. Esse
valor é tipico de graos inter estelares. Tal resultado reforga a idéia de que estamos medindo
grandezas de graos interestelares e nao de gas. Dada a razao gas-poeira, como sendo 100
particulas de gas para uma de poeira, os valores médios para a densidade de poeira nos
leva a crer que a densidade de gds serd da ordem de 10m=3.

Os resultados das larguras a meia altura obtidos dos ajustes somando o fato de que
estamos considerando o raio da nuvem como R, = 30, no fornece um tamanho para o
glébulo de pouco mais de 90 arcsec. Esse valor abragem os picos do abrilhantamento de

borda observados.

2.3.4 Limitacoes do modelo

O estudo da transferéncia radiativa na nuvem DC291.1-1.7 possue bastante limitagoes,
o que leva a erros nos parametros encontrandos para a nuvem. O procedimento do Star-
Finder de encontrar a emissao estendida na nuvem cria um erro de aproximadamente
10%. Outras fontes de erros sao a geometria cilindrica usada, a estimativa da emissao
de fundo galdctica aplicada nos ajustes, e o proprio ajuste leva a erros nos parametros
encontrados. A func@o de ajuste representa a variagao geral do perfil de fluxo observado,
nao sendo sensivel as flutuagoes existentes. No entanto, o interesse do modelo é encontrar
ordens de grandezas, e as flutuacoes criadas pelo StarFinder nao alteram os resultados

finais.
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2.4 Busca por YSO’s associados a nuvem DC291.1-
1.7

A regiao do infravermelho do espectro eletromagnético é usada desde 1966 para observar
estrelas jovens, como pode ser visto nos trabalhos de Mendoza (1966, 1968). O excesso
de emissao neste comprimento de onda para estrelas jovens é muito maior que o esperado
para estrelas normais da sequéncia principal e é originada dos discos de poeira em torno
dessas estrelas. Por estas razoes, o uso de diagramas Cor-Cor no infravermelho tem se
mostrado uma excelente ferramenta para identificar e classificar objetos estelares jovens.
Quanto a sua classe, esses objetos sao classificados na Classe O, quando sao muito jovens e
estao cobertos pela nuvem que os formou nao sendo vista nem nos comprimentos de onda
de 3.6pm e 5.8um. Objetos de Classe I apresentam acregao de matéria do gas que estd a
sua volta. Os de Classe II sao estrelas no estdgio T-Tauri. A Classe I1I sdo estrelas com
um disco remanescente ao seu redor e possivelmente planetas. Apos esses estdgio, temos
as estrelas fotosféricas que sao estrelas sem nenhum disco de matéria. Muitos trabalhos
na regiao do infravermelho proximo e parte do médio com o fim identificar estrelas jovens
sao encontrados na literatura como podemos ver em Meyer et al. (1997), Kenyon &
Hartmann (1995) e Lada et al. (2000).

Neste contexto, a camera IRAC se tornou uma 6tima ferramenta, visto que abrange
quatro comprimentos de onda do infravermelho médio. Sua grande vantagem é que dentro
do seu intervalo de frequéncia (3.6um, 4.5um, 5.8um e 8.0um) a contribuicao de estrelas
fotosféricas é muito menor se comparada a de discos e envelopes. Dessa forma, o uso de
um diagrama de cor com os seus indices de cores é muito importante na identificacao de
objetos estelares jovens através da segregacao dessas estrelas em classes. O indice de cor
[3.6] — [4.5] é dominado pela taxa de acregao. Isto ocorre devido & emissao do disco em
volta da estrela e da emissao da parede com o aumento da taxa de matéria que cai na
estrela. J& a emissdo do disco é mais forte em [5.8] — [8.0]. No trabalho de Megeath et
al. (2004) podem ser encontrados diagramas de Cor de quatro aglomerados jovens, e seus
resultados foram consistentes com os modelos.

Para a nuvem DC291.1-1.7 construimos um diagrama de cor com os comprimentos
de onda da IRAC a fim de localizar objetos estelares jovens associados a ela. Para tal,
fizemos a fotometria por ajuste de PSF dos quatro campos no programa StarFinder como
foi descrito na Secao 2.1.2. Outro passo imprencindivel neste processo é identificar as
estrelas que sao comuns aos quatro campos. Este processo também foi executado no
StarFinder com uma biblioteca chamada de Compare Lists. Ela se aplica apenas em
geometrias planas. Ainda com este programa fizemos a fotometria e astrometria das
estrelas do campo. A astrometria é feita com as coordenadas do CCD e portanto elas sao
dadas em um plano. Apds serem feitas todas as coincidéncias construimos o diagrama

de cor. Usando os mesmos limites e classificacdo encontrados em Allen et al. (2004), o
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diagrama Cor - Cor do campo IRAC contendo estrelas na diregao da nuvem DC291.1-1.7

estd apresentado na Figura 2.7.

1 CLASSE Il
1,4 4 AVERMELHADO
A A\

YSOs
CLASSE |

YSO0s
CLASSE 1l

04

3.6-45

0,2 YSOs
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044 . FOTOSFERAS

5.8-8.0

Figura 2.7: Diagrama Cor-Cor das estrelas na direcao da nuvem DC291.1-1.7 com os compri-
mentos de onda da IRAC.

Com a construcao do diagrama de Cor, nos é mostrado que nao existem objetos estelares
jovens que possam estar associados a nuvem. As regioes em que se esperavam ter objetos
de classe I ou II estao vazias, exceto por duas estrelas cujos indices de cores as localizam
nas bordas de objetos de classe II. Essas duas estrelas tém coordenadas a(2000) e §(2000)
iguais a: 1) 11" 07™ 03.044° -62° 04’ 26.59" e 2) 117 07™ 13.026° -62° 03" 49.77". Elas nao
apresentam informacoes na literatura. Devido a suas barras de erro, a principio podem se
tratar de alguma estrela classe II realmente, gigantes vermelhas, que sao intrinsecamente
avermelhadas ou estrelas da sequéncia principal. No caso de estrelas gigantes vermelhas
ou jovens, elas apresentam uma camada de poeira em sua volta, o que fica evidente na
construcao de uma distribuicao espectral de energia. Entao, fizemos isso para essas duas
estrelas. As duas seguiram as mesmas caracteristicas de estrelas fotosféricas. Dessa forma,
ficam caracterizadas por estrelas normais da sequéncia principal, e o campo alheio a fontes

jovens.
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Capitulo 3

Determinando extincao, distancia,

densidade e massa da nuvem
DC291.1-1.7

3.1 Estimativa da distancia da nuvem DC291.1-1.7

Encontrar distancias de objetos astrofisicos é uma tarefa bastante ardua e as impre-
cisoes sao enormes. Em se tratanto de nuvens escuras, o problema nao se torna mais facil,
pois os métodos usados para encontrar distancias de nuvens estao associados as distancias
das estrelas. No entanto, se queremos encontrar valores como massa e densidade precisa-
mos saber primeiro sua distancia até nés. Existem algumas técnicas para esse fim, mas
neste trabalho apresentaremos duas que estao associados a extingao da nuvem. Em um
diagrama, plotamos a extin¢ao contra a distancia e entao temos sua localizacao devido ao
aumento stubito da extin¢ao. Um destes métodos para encontrar extingao foi introduzido
por Lada et al. 1994. O outro método utiliza as distribuicoes espectrais de energia das
estrelas de campo, cujas densidades de fluxo sofrem atenuacao seletiva se estao atras da
nuvem, sendo assim possivel determinar a extingao. Com os valores estimados para a

extingao e distancia da nuvem, determinaremos os valores de massa e densidade.

3.1.1 Método NICE para encontrar extingao

Este método foi elaborado por Lada et al. (1994), mas pode ser encontrado em varios
trabalhos, dentre eles Racca, Vilas-Boas & De la Reza (2009) e Maheswar et al. (2010).
A sigla NICE significa Near Infrared Color Fzcess e o método utiliza-se dos indices de
cores [J — H| e [H — K| encontrados no infravermelho préximo para obter os valores de
extingao das estrelas que estao atras da nuvem. O método adota a premissa de que todas
as estrelas do campo sao estrelas da Sequéncia Principal. A presenca de gigantes verme-

lhas certamente contamina a amostra (sobretudo para DC291.1-1.7, com baixa latitude
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galdctica), mas estatisticamente esta contaminacao nao chega a ser significativa. Desta
forma, supondo que todas as estrelas possuem indices de cor intrinsecos de Sequéncia
Principal, podemos determinar simultaneamente a extin¢ao e a distancia de cada uma

delas, utilizando os indices de cor observados e uma lei de extingcao interestelar.

Os Dados

Os valores das magnitudes aparentes J, H e Ks das estrelas de campo na diregao da
nuvem foram extraidas do 2MASS All-Sky Catalogue of Point Sources (Cutri et al. 2003),
para um campo de 15’x15” em torno da posi¢ao central de DC291.1-1.7. De um total
de 4.625 fontes listadas no catalogo, somente 2.070 que mostraram qualidade fotométrica
“A” nos trés filtros (S/R > 10), foram utilizadas na aplicagdo do método NICE.

O método

O método NICE permite uma estimativa da distancia da nuvem, baseada na deter-
minacao estatistica simultanea da magnitude intrinseca, distancia e extingao das estrelas
de campo. Para isso, precisamos determinar a distancia de cada estrela do campo com a
equacao

d(pc) = 10E-Mr+5-4x)/5, (3.1)

onde K ¢é a magnitude aparente da estrela (2MASS), Mk é a magnitude absoluta da
estrela e Ag a extingao total na linha de visada da estrela.

Para determinar a magnitude absoluta e extin¢ao de cada estrela, procedemos a andlise
do vetor avermelhamento no diagrama cor-cor, (J - H) x (H - Ks). A Figura 3.1 exem-
plifica o procedimento. A Sequéncia Principal (SP) sem avermelhamento que utilizamos
advém de Cox (2000). Ela nao é exatamente a SP para o 2MASS, mas as diferencas sdo
completamente diluidas no erro da distancia final da nuvem. Todas as estrelas de campo
sao consideradas como estrelas de Sequéncia Principal (SP). A lei de avermelhamento que
utilizamos ¢ a lei padréo, com Ry = 3,1 (Weingartner & Draine 2001).

O vetor avermelhamento pode interceptar a SP em um ou dois pontos, conforme ilus-
trado na Figura 3.1. Vamos supor o caso de um unico ponto, inicialmente. Entao, os
indices de cor observados relacionam-se através do vetor avermelhamento, como explici-
tado pelas equagoes (3.2, 3.3a e 3.3b), sendo o coeficiente angular b determinado pela lei

de extingao interestelar.

(J — H)obs =a-+ b(H — K)obsa (32)
onde
a=(J—H)ps — b(H — K)ops (3.3a)
0,106
b= —=1,56. 3b
0,068 , 56 (3.3b)
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Figura 3.1: Diagrama cor-cor de estrelas com diferentes tipos espectrais (circulos pretos) sem
extingdo. A curva continua vermelha que segue os pontos pretos representa um polinémio de
interpolacao de 6°. Os quadrados azuis correspondem aos indices de cor observados de duas
estrela da amostra que sofreram extingao. A linhas pretas até os quadrados azuis representam
o seu proprio vetor avermelhamento. As linhas verde e vermelha representam os limites de
exting¢ao para utilizacdo do método, adotanto Ry = 3,1 (Weingartner & Draine 2001).

O ponto de intersecao foi calculado através da raiz entre a reta suporte do vetor aver-
melhamento e o polinomio de interpolagao que liga os pontos pretos vistos na Figura 3.1.
Para esse procedimento utilizamos programacao em IDL. O ponto de interseccao permite
estimar o tipo espectral da estrela observada e consequentemente os indices de cor (J-H)
e (H-K) intrinsecos e a magnitude absoluta M. Entao, a exting¢ao visual e a distancia
podem ser calculadas.

Com os valores dos indices de cor observado e intrinseco, podemos estimar a extingao
visual total, de acordo com as equacoes abaixo, também dependentes da lei de extingao

interestelar:

(J = H)ops = (J — H)in + 0,106 Ay (3.4a)

(H — K)ops = (H — K)ing + 0, 0684y (3.4b)
(J - H)obs - (J - H)int + (H - K)abs - (H - K)int

Ay = .
v 0,174 (3.5)

onde a Equagao (3.5) foi construida a partir da soma das Equacoes (3.4a e 3.4b).

O célculo da distancia é efetuado através da Equagao (3.1). O valor da magnitude
absoluta My advém do tipo espectral determinado no ponto da interseccao do vetor
avermelhamento com a SP. O valor de A é determinado a partir do Ay determinado,
seguindo a conversao aproximada de Cambresy et al. (2002), adequada ao tipo de nuvem

que estamos analisando:
Ag =0,112 Ay
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Desta forma foram determinados os valores de extincao visual e distancia das estre-
las cujos vetores avermelhamento interceptavam a SP em apenas um ponto. Entretanto,
muitas estrelas possuem indices de cor observados tais que o vetor avermelhamento de-
corrente intercepta a SP em dois pontos, criando uma ambiguidade na determinagao do
tipo espectral, conforme exemplificado na Figura 3.1.

Procuramos a solucao deste problema, comparando valores previstos de magnitude
aparente na banda I (para estes dois pontos) com a magnitude aparente I observada
pelo DENIS (DENIS consortium 2005), quando presente. A magnitude absoluta M; foi
determinada dos tipos espectrais encontrados nos pontos de interseccao. A distancia d foi
calculada da mesma maneira que exposto acima. Ja extingao Aj foi determinada a partir
de Ay e da lei de extingdo do meio interestelar: A; = 0,479Ay (Cox 2000). Entao, as

magnitude aparentes I foram determinadas por:

I:M[+5'L09(d)—5+AI (36)

Consideramos as fontes que tinham uma e apenas uma das determinagoes de magnitude
aparente I com um grau de concordancia (em fluxo) > 97% com o valor determinado pelo
DENIS.

Apoés as determinagoes possiveis das estimativas de distancia e extingao visual para as
estrelas de campo, construimos um grafico Ay x d, a fim de observar um possivel salto
em exting¢ao visual, indicativo da presenca da nuvem DC291.1-1.7 em uma determinada

distancia. O resultado é mostrado na Figura 3.2.

T LA s s s ey e e |
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Log (d) [pc]

Figura 3.2: Gréfico da extingao visual contra a o logaritimo da distancia para cada estrela do
campo centrado na nuvem DC291.1-1.7. A linha vertical tracejada representa o aumento sibito
da extingao, caracterizando a nuvem aproximadamente em 80 pc de distancia.

E preciso que fique claro que os erros da extingao visual e da distancia determinados

por este método sao grandes e nao podem ser considerados como confiaveis, para uma
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unica estrela. A forca do método esta na consideracao estatistica do conjunto de estrelas
do campo. Na Figura 3.2 fica nitido que para distancias relativamente pequenas existem
estrelas sob grande extingao (entre 4 e 5 magnitudes), o que indica que a nuvem DC291.1-
1.7 esta proxima. O posicionamento é um tanto subjetivo, mas o indicamos para o
primeiro ponto que se encontra neste patamar de extingao (linha vertical tracejada). Isto
indica uma distancia em torno de 80 pc para DC291.1-1.7. Estimamos os erros a partir
da propagacao dos erros fotométricos dos catdlogos 2MASS e DENIS, o que para a regiao

do grafico Ay x d, com Ay ~ 4,5 e d ~ 80 pc fornece os seguintes valores:

d = (80159) pc (3.7)

Mesmo considerando o limite superior, nossa estimativa de distancia nao concorda
com Racca, Vilas-Boas & De La Reza (2009), que estimaram 200 pc para a distancia
de DC291.1-1.7. Isso pode ocorrer devido a quantidade de estrelas com que se faz a
estimativa. No trabalho citado, o primeiro pico de extingao ocorre para 200 pc, ja no
presente trabalho, conseguimos medidas de extingao de um conjunto maior de estrelas
ocasionando em um primeiro pico de extin¢ao em 80 pc. Vamos confrontar esse resultado

com outros métodos apenas para efeitos comparativos.

3.1.2 Distribuicoes espectrais de energia para estimar distancia

Este método tem o mesmo objetivo do anterior, ou seja, encontrar as extingoes das es-
trelas do campo, e depois fazer um grafico de extingao contra distancia para entao estimar
a posicao da nuvem. No entanto, a metodologia é diferente, como também as equagoes
que utilizaremos. Serao feitos ajustes de curvas de corpo negro sobre os valores de fluxos
disponiveis nos catalogos publicos. Com os valores de saida dos ajustes prosseguiremos
com o processo para encontrar as distancias. No final, vamos comparar o resultado com

o valor encontrado usando o método NICE.

Os Dados

Para fazer os ajustes de corpo negro, pesquisamos por todas as informacoes disponiveis
nos catalogos publicos, de cada objeto do campo considerado. Os principais catalogos
utilizados foram: 2MASS All-Sky Catalogue of Point Sources, filtros J, H e K; DENIS,
filtro I; IRAC, filtros 3.6 pum, 4.5 pm, 5.8 pm e 8.0 pm; WISE filtros 3.4 yum, 4.6 pum, 12.0
pm e 22.0 um. Esses catdlogos podem ser encontrados na home page da NASA ! para
dados no infravermelho e submilimétrico.

Apo6s os dados serem armazenados, precisamos observar que nem todas as estrelas

estaos disponiveis em todos os catdlogos. Entao foi necessario desenvolver um programa,

1NASA/IPAC Infrared Science Archive for NASA’s Infrared and Submillimeter Data -
http://irsa.ipac.caltech.edu/.
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a fim de encontrar as estrelas comuns aos catdlogos. A condicao que impomos ao programa

¢ dada pela Equagao (3.8).

d = /[(a — ao) cos(6) 2+ [(6 — 0)]2 < 2". (3.8)

Na Equagao (3.8), impomos que a distancia entre a mesma fonte em dois catalogos
diferentes fosse menor ou igual a 2 segundos de arco, sendo os valores de indice ‘0’ as
coordenadas do catdlogo de referéncia. Apds o uso desse algoritimo, juntamos todas as
fontes em um unico catalogo. Os nossos critérios para considerar fontes para a aplicacao

do método foram:

e 0 objeto tem boa medida (erro menor que 0,1 magnitude) de magnitude no filtro I
do DENIS e/ou nos filtros J e H do 2MASS;

e 0 objeto tem boa medida (erro menor que 0,1 magnitude) de magnitude em pelo
menos 3 filtros da IRAC.

Com estes critérios, para um campo de 15’x 15, centrado na nuvem DC291.1-1.7, um

total de 503 fontes foram encontradas.

O método

A metodologia desta técnica consiste em determinar a temperatura efetiva de cada
estrela de campo, efetuando um ajuste de corpo negro a distribuicao espectral de energia
(DEE), para comprimentos de onda maiores que 2 um, onde a extin¢ao total é muito
pequena. A premissa é que todas as estrelas consideradas sejam de Seqiiéncia Principal.
Para tanto, utilizamos as fontes que possuiam pelo menos qualidade fotométrica B no
2MASS All-Sky Catalogue of Point Sources, para os trés filtros (J, H e K) e pelo menos
3 bandas com fotometria de qualidade (erros menores que 15%) nos catélogos IRAC e
WISE. Isso garante que o ajuste de corpo negro seja feito com pelo menos 4 pontos da
DEE. O tnico parametro que nos interessa do ajuste é a temperatura efetiva de corpo
negro.

Uma vez que a fungao de Planck seja ajustada a DEE (pelo método dos minimos qua-
drados) para A > 2 pm (vide Figura 3.3), a extingao pode ser diretamente avaliada para
dados fotométricos observados com comprimentos de onda menores que 2 pm, comparando

diretamente a DEE com a funcao de Planck ajustada:

F
AA:—2,5-logl A ]

Bx(Tesy)

A distancia de cada estrela considerada neste método é avaliada através da razao entre

(3.9)

a luminosidade intrinseca da estrela e o fluxo total observado, nominalmente:
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Figura 3.3: Distribuicao Espectral de Energia de uma das estrelas do campo de 15’x15’ em
torno da nuvem DC291.1-1.7, com o ajuste da funcao de Planck. Os pontos sao densidades de
fluxo medidas pela IRAC, 2MASS e DENIS. A curva trecejada é a fungdo de Planck ajustada
para os dados com A > 2 um (IRAC e K do 2MASS), neste caso, para T,rs = 2260 K. Nesta
situagao, a extingdo visual pode ser avaliada para as bandas J e H do 2MASS e para a banda I
do DENIS.

L
d= o (3.10)
onde L é a luminosidade da estrela e F' o seu fluxo.

A luminosidade L da estrela de campo é obtida a partir da temperatura efetiva (ajuste
da fungao de Planck) e de uma interpola¢ao polinomial nos valores de luminosidade e
temperatura efetiva para a Seqiiéncia Principal, listados em Siess et al. (2000). Nao é
aplicada qualquer correcao para fatores que influenciam estes valores, tais como binari-
dade, metalicidade e contaminacao por estrelas fora da seqiiéncia principal. O fluxo total
observado (sem extingdo) é obtido a partir da integragao da fun¢do de Planck ajustada.
Desta forma, a distancia pode ser estimada.

Como no método NICE, as estimativas de extingao e distancia feitas com este método
sao bastante imprecisas. A forca do método reside na utilizacao de diversas estrelas de
campo. Particularmente, este método é bastante sensivel ao problema da contaminagao
de estrelas gigantes de fundo. Elas serao confundidas com anas vermelhas proximas sob
alta extingao. Isto, em parte, pode explicar alguns pontos na Figura 3.4.

Aplicamos este método a um total de 229 fontes presentes no campo de 15'x15" em
torno do centro da nuvem DC291.1-1.7. Apés a estimativa da extingao visual (Ay =
2,088A4;, conforme a extingdo interestelar padrao) e da distancia para cada fonte, cons-
truimos o grafico mostrado na Figura 3.4.

Este grafico nao é muito claro sobre a posicao da DC291.1-1.7, pois as estrelas com
maiores extingoes estao justamente nas menores distancias. Isto nao é um problema em

si, visto que a nuvem nao cobre todo o campo analisado e que estas estrelas estao na
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Figura 3.4: Diagrama da Extingdao Visual contra a Distancia, ambas estimadas a partir do
ajuste de corpo negro a Distribuicao Espectral de Energia das estrelas de campo. A linha
tracejada indica a suposta posi¢do da nuvem DC291.1-1.7.

direcao da nuvem. Mas como ja comentamos, estes objetos podem ser gigantes vermelhas
de fundo na linha de visada da nuvem, ja que estamos olhando praticamente na direcao
do Plano Galactico. Neste caso, como elas sao consideradas pelo método como Seqiiéncia
Principal, seu grande fluxo é atribuido a pequena distancia, mantendo uma extingao alta.
De qualquer forma, existe uma tendéncia de que os objetos mais proximos ja estejam sob
extingao consideravel, indicando que a nuvem DC291.1-1.7 esteja de fato, préxima. Os
primeiros objetos (em escala de distancia) estdo justamente a 80 pc, onde fizemos uma

linha tracejada vertical, na Figura 3.4.

3.1.3 Outras estimativas de distancia
Distancia cinematica

O método de distancia cinematica também ¢é usado na literatura para estimar distancia
de nuvens como em Busfield et al. (2006) e Romam-Duval et al. (2009). O método utiliza
como parametros a velocidade de rotagao da Galaxia, o raio galactocéntrico do Sol, a
velocidade radial dos gases presentes na nuvem e sua longitude na Galdxia. Dada, uma
longitude e uma velocidade radial, ha uma tnica solucao para o raio galactocéntrico,

determinado por
V(r)
V, +V, sin(l)’

onde R, é o raio galactoceéntrico do Sol, V, é a velocidade orbital do Sol em torno do

r = R, sin(l) (3.11)

centro galdctico, V(r) é a curva de rotagdo e V, a velocidade radial da nuvem. Para a

condi¢do (r < R,) hé duas distancias ao longo da linha de visada, a distancia cinemaética
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préxima e a distante, dadas como solugoes da equacao

d= R, cos(l) £ 4/r? — R2 sin*(l) (3.12)

e a ambiguidade é resolvida observando as linhas de CO e HI.

Para a nuvem DC291.1-1.7 nao ha observacoes de HI, para que a ambiguidade possa
ser resolvida. No entanto, aplicamos a metodologia da distancia cinematica, esperando
encontrar um resultado semelhante aos dois anteriores. Entao, usando R, = 8.4 Kpc,
V(r) = 220 Km/s (Kerr & Lynden-Bell 1986, Ghez et al. 2008, Gillessen et al. 2009 e
Koposov, Rix & Hogg 2009), e V,.(CO) = —3.9+ 1,3 Km/s (Otrupceck, Hartley & Wang
2000), foi encontrado

d. =6 Kpc (3.13a)

d_ =171 pc (3.13b)

A distancia de 6 kpc é pouco realista para esta nuvem, dado o seu aspecto no 6tico
(opaca com pouquissimas estrelas na frente). Mas a distancia de 71 pc é bastante préxima
da que estimamos com os métodos anteriores. Avaliamos os erros para esta estimativa,
conforme os erros dos parametros de entrada e do modelo, fornecendo a seguinte estimativa
de distancia:

d = (7175]) pe (3.14)

O método da distancia cinematica possui duas restrigoes: 1) se a diregdo da nuvem for
tangente a trajetoria do raio galactocéntrico as distancias cinematicas distante e proxima
serdo iguais, ndo sendo possivel resolver a ambiguidade; 2) regides na presenga de ondas
de choque associadas a ressonancia de Lindblad nao podem ter um padrao da velocidade
radial devido as perturbagoes gravitacionais. A nuvem DC291.1-1.7 nao estd sujeita a estas
duas restrigoes, de modo que a estimativa de distancia por este método é relativamente

segura.

Distribuicao de Nal e Call

Para efetuar uma ultima estimativa de distancia para a nuvem DC291.1-1.7, utilizamos
os resultados do trabalho de Welsh et al. (2010). Neste trabalho foram feitas medidas
de absorcao do dubleto de Nal (5889 - 5895 A) e do Call (3933 A) a fim de mapearem
em 3 dimensoes o gas neutro e parcialmente ionizado dentro de uma distancia de 300 pc
do Sol. As distancias de cada estrela foram obtidas usando as paralaxes determinadas
com o satélite Hipparcos. Um gréfico da largura equivalente de Nal (Figura 3.5 esquerda)
revela uma parede de gas neutro em torno de 80 pc que pode estar associada com o
limite da chamada bolha local (Fruscione et al. 1994 e Egger & Aschenbach 1995),
embora existam outras propostas de limites entre 120 - 150 pc em Corradi et al. (1997,

2004). Outro gréfico semelhante da largura equivalente de Call (Figura 3.5 direita) mostra
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também um aumento préximo a 80 pc.

Figura 3.5: Mapas da distribuicao de Nal e Call no Plano Galéctico, na regiao circunvizinha
ao Sol (d < 300 pc), extraidos das Figuras 12 e 15 de Welsh et al. (2010). A concentragao
aumenta do mais claro para o mais escuro. O Sol situa-se no centro do grafico. O circulo verde,
em ambas os mapas, indica a distancia de 100 pc. A seta vermelha indica a dire¢do da nuvem
escura DC291.1-1.7, quando vista do Sol. E notério que existe material neutro (Nal) nesta
diregéo, iniciando na distancia de 80 a 90 pc, o mesmo valendo para Call.

Observando os mapas das linhas de absorcao do dubleto de Nal e do Call, temos que
a presenga desses gases se torna maior proximo aos circulos verdes delimitando uma cir-
cunferéncia de 100 pc. A seta aponta aproximadamente a posi¢ao da nuvem devido ao
acréscimo de densidade indicada pela regiao mais escura. Conforme os valores menci-
onados anteriormente, o aumento da densidade, dada a longitude galactica da nuvem,
aparece na apenas na Figura 3.5 (Direita) para a distancia de 200 pc. Para 250 pc nao
¢é visualizado nenhum aumento de densidade em relacao ao sédio neutro Nal e o ion de
calcio Call.

Considerando a aplicacao dos métodos fotométricos para estrelas de campo, NICE e
de ajuste de corpo negro a DEE; bem como o método de Distancia Cinematica; além dos
resultados do trabalho de Welsh et al. (2010), estamos convencidos de que as distancias
determinadas por trabalhos anteriores (250 pc, por Bourke et al., 1995; 200 pc, por Racca,
Vilas-Boas & De La Reza, 2009) estao super-estimadas. Uma vez que nossas quatro
estimativas de distancia, por quatro métodos distintos indicam valores compativeis entre

si, iremos adotar neste trabalho a seguinte distancia para a nuvem DC291.1-1.7:

d = (80732) pc (3.15)
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3.1.4 Parametro Ry, Massa e densidade da nuvem DC291.1-1.7

Razao entre a extingao total e seletiva Ry

A extin¢ao é uma medida da atenuacao de fluxo de uma fonte (estrela) quando sua
radiagao atravessa um meio translicido. Segundo Whittet (2003), estudos de um conjunto
de estrelas tém mostrado que a curva de extingao assume a mesma forma em muitas linhas

de visada diferentes na Galaxia. Definimos o excesso de cor (B-V) como:
E(B-V)=Ap— Ay, (3.16)

A curva de extingao é seletiva e depende do comprimento de onda da radiagao consi-
derada. A forma de expressar isto é através da razao da extingao total no comprimento
de onda (A)) e o excesso de cor E(B — V). O gréfico abaixo (Figura 3.6), extraido de
Mathis (1990), mostra esta razao contra o inverso do comprimento de onda (A™!), para

trés estrelas em trés linhas de visadas diferentes.

T T
BD+56 524
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........ Observed

./ HD 48099
R=352
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R=530
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Figura 3.6: Trés curvas de extingdo sdo mostradas em funcdo de A~!. Estas curvas mostram
o comportamento da lei de extingao no meio interestelar com o comprimento de onda para
diferentes valores de R. A figura inserida apresenta os desvios. (Mathis 1990)

E notério que para comprimentos de onda maiores que a banda V (A > 0,55 um) nao
hé diferengas aprecidveis, sendo a lei de extingao relativamente uniforme. Para (A < 0,55
pum), entretanto, as diferengas sdo grandes. Estas variagoes sao atribuidas as diferengas
(composicao e tamanho) entre os graos de poeira interestelar nas diferentes linhas de

visadas. A maneira mais simples de medir estas diferencas é através do parametro Ry :

Ay

Ry = E(B-V)’

(3.17)

que mede a razao entre a extin¢do total na banda V e o excesso de cor E(B — V). Na
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banda B, as diferencas devido a natureza dos graos interestelares ja ocorre, o que faz
a o excesso de cor E(B — V) ficar mais ou menos acentuado para uma mesma extingao
Ay. Segundo Mathis (1990), os valores médios tipicos para o meio interestelar ordindrio
indicam Ry = 3,1, o que também ¢ utilizado como a chamada Lei de Extin¢ao padrao.
Mas existem evidéncias de que Ry pode atingir valores como 5,5 na dire¢ao de nuvens
escuras. No trabalho de Whittet et al. (1988) encontramos evidéncias para a formagao

de mantos de gelos sobre a poeira em regioes com Ay > 3.3.

Parametro Ry

Nao existem dados publicos de fotometria de qualidade nas bandas B e V na diregao
de DC291.1-1.7 para avaliar o parametro Ry . Isso ocorre freqiientemente na direcao de
nuvens escuras mais opacas, porque € preciso efetuar uma fotometria muito profunda
(limite de magnitude da ordem de +20) para ter fontes observadas na banda B com
alguma qualidade. Nés obtivemos dados de polarizagao linear (Capitulo 5) nas bandas
B e V, que em tese, poderiam ser utilizados para uma anélise do fator Ry . Porém, a
fotometria resultante tem uma magnitude limite em torno de V.~ +15e¢ B ~ +14. Uma

alternativa é avaliar o parametro Ry com os dados do 2MASS, definido como:

An

B = E(J—H)

(3.18)

A vantagem de utilizar o infravermelho proximo é que a exting¢ao total é bem menor
nestes comprimentos de onda do que no visivel, podendo mostrar estrelas de fundo na
direcdo de maior extincao da nuvem. A desvantagem é que as diferencas nas leis de ex-
tincao sao muito sutis ou praticamente indistinguiveis, além de existirem poucos trabalhos
na literatura para fins de comparagao. Assim, faremos uma discussao mais qualitativa de
nossos resultados.

A Figura 3.7 mostra um mapa de contorno do parametro Ry, obtido a partir das
medidas deste fator, na direcao de estrelas no campo de DC291.1-1.7. A exting¢ao visual
nas bandas J e H foram obtidas conforme descrito na secao 3.1.2 deste trabalho. O valor
de RH ¢ de acordo com a equagao 3.17. Uma imagem do DSS-II (Red) é mostrada para
fins de comparacao.

O mapa de contorno do parametro RH mostra um claro aumento na direcao central, o
que ja era de se esperar, pois valores altos de R, estao relacionados com graos maiores que
os tipicos encontrados no meio interestelar. Alguns trabalhos tém sido feitos no objetivo
de determinar a lei de extingao usando os dados do infravermelho préximo na direcao do
centro galdctico, que conforme Sumi (2004), apresenta uma extingao significativa devido
a poeira. No trabalho de Nishiyama et al. (2006), o fator Ry na diregdo do centro
galactico é Ry = 1,42+ 0,02. O resultado que encontramos, observando a Figura 3.7

foi de Ry = 1,4 na diregao central da nuvem. No artigo de Sumi (2004), o fator Ry; =
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Figura 3.7: Direita: Imagem do DSS-2Red centrada nas coordenadas de DC291.1-1.7. Es-
querda: Mapa de contorno da razao da extincao total e seletiva na direcdo da nuvem DC291.1-
1.7. Nos eixos x e y temos a ascensao reta e declinagao respectivamente, ambas em graus. As
cores a direita do grafico apresentam os valores de Ry, onde as cores mais claras representam
valores baixos e as escuras valores altos.

Ay/E(V — 1) = 1,9 — 2,1, também na diregdo do centro galdctico aponta para uma
variacao do fator de avermelhamento que é dependente da linha de visada. Com os dados
obtidos dos ajustes de curvas de corpo negro, obtemos um valor igual a Ry; = 1,984.
Vale observar, quetanto o trabalho de Nishiyama et al. (2006) e o de Sumi (2004), tem
como objetivo principal mostrar, que ao contrario das idéias mais aceitas, a lei de extincao
nao ¢ “universal” na dire¢ao do centro galactico, mesmo no infravermelho, e portanto,
deve-se tomar cuidado ao se aplicar corregoes de extincao. Nesse sentido o trabalho de
Fitzpatrick & Massa (2007) mostra que utilizar apenas uma curva de avermelhamento
induz a erros sérios. No entanto, podemos perceber que os valores de Ry e Ry para a
nuvem DC291.1-1.7 se assemelham bastante aos propostos na direcao de grande extingao
que ¢é o centro galactico. Dessa forma, temos extingoes semelhantes as encontrados na

direcao do centro da Galéxia.

Determinando a Massa de DC291.1-1.7

A massa é uma das caracteristicas fisicas mais importantes das nuvens escuras, pois ela
é fator determinante nas condig¢oes de equilibrio magnetohidrodinamico destes objetos. A
massa pode ser avaliada através da extingao visual (Ay) e da distancia da nuvem, fatores
que ja determinamos nas secoes anteriores deste trabalho.

Para determinar a massa, fizemos um mapa de contorno da extin¢ao no filtro J do
2MASS com os dados obtidos do método de ajuste de corpo negro. A Figura 3.8 mostra
o mapa de extin¢ao que foi obtido.

Fica claro, observando a Figura 3.8, o aumento dos valores de A; nas dire¢oes mais
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Figura 3.8: Comparagao entre a imagem no visivel, extraida do SkyView (Esquerda) e o mapa
de contorno de extingao construido com os dados dos ajustes de curvas de corpo negro (Direita).
Em ambas as figuras temos a nuvem disposta na mesma posi¢ao. No mapa de contorno, temos
a acensao reta e a declinacao em graus. A legenda a direita do grafico corresponde aos valores
da extincao no filtro J, Ay. Quanto mais préximo do vermelho maior a extingao.

opacas no visivel (imagem do DSS-II-Red). De modo geral, os contornos de A; seguem o
formato da nuvem no visivel. Desta forma, utilizaremos este mapa para avaliar a extincao
visual (Ay) através de uma conversao. No trabalho de Cambresy et al. (2002) a conversao
sugerida para regioes de mais alta extincao é A; = 0,282Ay,, a qual adotaremos.

A extingao visual entra no calculo da densidade colunar de Hidrogénio, na direcao

desejada, conforme explicitado por Bohlin et al. (1978):
Ny =2 x 10*" Ay em™2 mag™'. (3.19)

Por fim, a massa da nuvem pode ser expressa com:
Q

onde p é o peso molecular médio das particulas do gas (utilizamos 2.33), my é a massa
do Hidrogénio e ) é o angulo sélido que compreende a nuvem. Para definir este angulo
solido, precisamos da distancia d da nuvem e da area angular da mesma, no céu.

A distancia d ja determinamos anteriormente. A integral de drea, entretanto, necessita
de uma andlise do mapa de extingao A;. Para separar a nuvem do campo, utilizamos

A’}latm“ = 0,31 mag, conforme o perfil radial de extin¢ao da

um patamar de extincao de
nuvem. Trabalhando com contornos de 0,25 magnitudes, cada contorno foi aproximado

por uma elipse no plano do céu. Desta forma, o cdlculo da massa fica:
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N

M =117 [D(pe)]” - > Oai - Opi - (Ays — APT™) M, (3.21)

i=1

onde usamos my = 1,67 x 10727 kg; 1 pc = 3,086 x 10'® cm; 1 My = 1,989 x 1030 kg;
as areas angulares das elipses sao dadas por m- 6,4 - 0, com 04 e O os eixos maior e
menor das elipses, em radianos. Método similar foi utilizado nos trabalhos de Vasyunina
et al. (2009), Racca, Vilas-Boas & De la Reza (2009) e de Peretto & Fuller, (2010). Logo,
usando os valores correspondentes a cada extincao referente a cada contorno e a distancia
de 80 pc, conforme os métodos anteriores, encontramos a massa total da nuvem como

sendo:

Mnuvem = 5745 M@a (322)

onde M, siginifica massa solar.
A partir da estimativa da massa da nuvem, podemos estimar a densidade volumétrica,
supondo que as dimensoes da nuvem no plano do céu sao as mesmas, perpendicular a este

plano. Utilizamos a equagao:
3M

AP (3.23)

P

que pressupoe uma simetria esféria para a nuvem. Dessa forma, o valor que foi obtido
através dos calculos foi de
p=1,1x10° cm™>. (3.24)

3.2 Estimativa da temperatura da poeira

A densidade de fluxo da emissao da poeira interestelar para comprimentos de onda

maiores que 50 pm pode ser modelada como segue:

o 2hc
* Neap (he/MKT,) — 1

N,aA~"Q, (3.25)

onde N, é a densidade colunar de graos de poeira, a a constante de proporcionalidade
relativa a profundidade 6ptica da poeira, a o indice espectral da emissividade da poeira,
T, a temperatura da poeira e €2 o angulo sélido da regiao emissora no comprimento de

onda observado.

3.2.1 Os dados

Os dados foram obtidos do banco de dados do telescopio espacial AKARI, e sdo encon-

trados na home page da NASA 2. Eles cobrem tamanho de 10’ x 10’ de arco no campo

2http:/ /irsa.ipac.caltech.edu/.
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da nuvem. Conseguimos 25 estrelas para fazer essa andlise.

3.2.2 O método

Para avaliar a temperatura de poeira, procederemos com a razao entre as densidades
de fluxo observadas para comprimentos de onda maiores que 50 pm. Utilizaremos as
determinagoes do satélite AKARI em 90 e 140 pm. Estamos supondo um meio optica-
mente fino, as regides vistas em 90um e 140pum tenham a mesma dimensao (Q299 = Q140),
emissao dos graos de poeira ¢ inversamente proporcional ao comprimento de onda e o
indice espectral da emissividade da poeira, § = 2 segundo o trabalho de Whittet (2003).

A razao entre as densidades de fluxo em 90 e 140 pm fica:

R

F 140\ 317 [eTa0/Ta _ 17 Q
- 90—( ) [e } % (3.26)

a F140 a % eToo/Ta — 1 91407

na qual nao ha como estabelecer a temperatura de poeira de forma analitica. Para avaliar
a temperatura de poeira a partir da razao R determinada, construimos uma tabela de
valores de R para valores de 7T}, variando de 1 a 50 K, utilizando a equagao 3.26. Entao,
interpolamos um polinomio de grau 4 para obter uma relagao continua entre 7, e R.
Utilizando este polinomio, obtivemos os valores de 7, para cada uma das 25 fontes. Esse
método é similar trabalhos de Kramer et al. (2003), Douglas et al. (1994), Peretto
et al. (2010) e Rathborne et al. (2010). A Figura 3.9 mostra o mapa de contorno da

temperatura de poeira na dire¢ao da nuvem DC291.1-1.7. Embora a qualidade do mapa de
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Figura 3.9: Distribuicao espacial da temperatura de poeira na nuvem DC291.1-1.7

contorno seja limitada devido ao pouco nimero de pontos de avaliacao (25), fica evidente
que na direcao das regides mais opacas no éptico (imagem DSS-II-Red), temos baixas
temperaturas. De fato existe uma tendéncia de um gradiente de temperatura que vai de

Tp ~ 16 K nas bordas da nuvem a Tp ~ 5 K na diregao do centro da nuvem.
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Capitulo 4

Estudo da temperatura cinética e da
estabilidade da nuvem DC291.1-1.7

As nuvens interestelares, sobretudo as escuras, sao formadas por gés e poeira. O gas
é de longe o constituinte predominante. Através do seu estudo, podemos analisar as
condicoes de estabilidade frente ao colapso, que é a condicao essencial para uma possivel
! formacao de estrela. Na secio anterior associamos a extincao visual & quantidade de gés
na linha de visada. Nesta secao analisaremos a emissao de linhas rotacionais moleculares
advindas do gés na direcao da nuvem DC291.1-1.7. Para tanto, utilizaremos dados obtidos

na literatura.

4.1 Inferéncia da temperatura através de transicoes

rotacionais de moléculas

Ao contrario dos atomos, para os quais apenas a energia dos elétrons intervém nas
transicoes, as moléculas possuem tres tipos de transicoes: eletronicas, vibracionais e ro-
tacionais. Segundo, Krumholz (2010), devido as baixas temperaturas das nuvens escuras,
apenas as transicoes rotacionais sao importantes. A rotacao pode ser global, ou seja,
em torno do eixo principal de inércia ou alguma rotagao interna para moléculas comple-
xas. Esses niveis rotacionais sao definidos pela letra J que caracteriza o niimero quantico
momento angular. Cada nivel J tem apenas uma transicao radiativa permitida para o
nivel J — 1. Para moléculas diatdémicas ou moléculas lineares (Exemplo: C'O), apenas o
nimero quantico J é suficiente para estudar suas propriedades. Outros tipos de transicoes
rotacionais podem ocorrer para energias similares, como é o caso da molécula de amoénia
(N Hj), que é tetraédrica e apresenta uma transi¢do de inversdo. Outra molécula que
apresenta uma transi¢ao complexa é a molécula de formaldeido (HC'O). Neste caso, suas

energias sao levemente diferenciadas devido a parte assimétrica da funcao de onda e seus

'Nem todo colapso gera estrelas.
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niveis rotacionais sao divididos em J e K, onde esse 1iltimo representa o nimero quantico
da projecao do momento angular sobre o eixo de rotacao Oz.

Para a nuvem DC291.1-1.7 foram encontradas na literatura as transicoes da molécula
de 2CO (J = 1 — 0) no trabalho de Otrupceck et al. (2000); a transi¢ao do 2CO
(J =4 — 3) em Lohr et al. (2007); a presenca de NH; (J,K = 1,1) em Bourke et
al. (1995) e a transi¢do rotacional 1;; — 1j¢ do formaldeido em Goss et al. (1980).
Com as observacoes das transicoes das moléculas de 12CO e H,CO podemos determinar
a temperatura de excitacao da nuvem e consequentemente sua temperatura cinética na
direcao central. Com a transicao da amonia isso nao sera possivel pela falta de dados, pois
precisariamos de duas transicoes consectivas. No entanto, a amonia é um o6timo tracador
de densidade segundo Bourke et al. (1995). Para que a transicao J, K = 1,1 ocorrer é
necessario densidades maiores que 10 particulas por centimetro ctibico da nuvem. Logo
isso significa que essa nuvem apresenta grande densidade espacial, fator importante na
analise de sua estabilidade cinética.

4.1.1 Molécula de CO (J =1 —0)

As linhas de emissao da molécula de C'O sao opticamente espessas para baixos valores
de J, o que significa que existe uma populacao maior de moléculas de CO no estado
fundamental (J = 0) do que no estado excitado (J = 1) dadas as baixas temperaturas
tipicas das nuvens escuras. A molécula de CO nao é boa indicadora de densidade, so-
bretudo para as transi¢oes rotacionais de mais baixa energia, pois devido a sua grande
abundancia, ocorrem efeitos de saturacao na formacao da linha. A excitacdo é basica-
mente colisional. Segundo Tielens (2005), a transi¢ao rotacional J = 1 — 0 ocorre para
densidades da ordem de 10® cm™3. Transicoes mais altas como J = 4 — 3 exigem densi-
dades maiores como 4 x 10* cm™3. Entretanto, como a taxa de colisao estd relacionada a
temperatura do meio, as transi¢coes da molécula de C'O sao boas indicadoras da tempe-
ratura cinética do meio. Dessa forma, a transicao J =1 — 0, nos fornece a temperatura
mais externa da nuvem, pois trata-se de uma linha opticamente espessa. Por sua vez,
a transicao de J = 4 — 3, é formada em regides de mais alta densidade, no interior da
nuvem.

Para encontrar a temperatura de excitagao usamos uma distribuicao de Boltzmann e

a informacao de que a energia para cada nivel rotacional é dada por
E;/h = ByJ(J+1)— D[J(J + 1)), (4.1)

onde h ¢ a constante de Planck, By = h/87I que estd associado ao momento de inércia da
molécula, e o segundo termo é devido a distorcao centrifuga. Ele ¢ 10* a 10° vezes menor
que o primeiro termo.

A regra de selegao para transigoes radiativas bipolares ¢ AJ = +1. A taxa de emissao
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espontanea entre dois niveis é dada pelo coneficiente de Einstein

_ J+1
Ay =1.165x 10 Hu%ﬁm, (4.2)

onde A estd em s !

, v em GHz e pu (momento de dipolo da molécula) em debye. Segundo,
Tielens (2005), o valor para a transigao J =1 —+08éde A=7.2x107% e para J = 4 — 3,
a taxa de emissdo espontanea é A = 6.1 x 107°.

Usando a distribui¢do de Boltzmann, podemos achar a temperatura de excitacao (7¢,),
através da razao de populagao em diferentes estados de rotacao devido a excitacao. Dessa
forma, encontramos a temperatura de excitacao em funcao dos pesos estatisticos g e da

densidade de populacao n,

| I

Segundo, Lequeux et al. (2004), resolvendo a Equagao 4.3 para a molécula de CO (J =

1 — 0), podemos reescrevé-la da seguinte forma,
hv/k

Tl—)O —
er hv/k ’
In (1 + TZ(”COH—TR)

(4.4)

onde T} é a temperatura de antena efetiva da linha de *CO, e T a temperatura do
campo de radiagao de fundo (2.725 K). Assumindo que a nuvem estd em LTE, podemos
dizer que a temperatura cinética € igual a temperatura de excitagao.

A temperatura de antena mede a poténcia de um sinal. Ela é definida como a tempe-
ratura de um corpo negro, que produz o mesmo sinal observado. Se a fonte preenche o
feixe da antena, entao, a temperatura de brilho ¢é igual a temperatura de antena.

Conforme Goldsmith, (1972), a temperatura de antena pode ser dada como

AJ+1_>171(J + 1)hC2
STkAv - v

T = L, (4.5)

onde L é a dimensao da nuvem.
Entao, usando a equagao (4.4), e os dados de Otrupcek et al., (2000) - T} = 8.4 K,

encontramos que a temperatura de excitacao da nuvem na regiao mais externa é

T} =13,7K (4.6)

4.1.2 Molécula de *CO (J =4 — 3)

Para encontrar a temperatura de excitagao da transicao J = 4 — 3, da molécula
de CO, para a nuvem DC291.1-1.7, fizemos uso do trabalho de Cecchi-Pestellini et al.
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(2001). Os autores calcularam a temperatura de excita¢ao para um conjunto de glébulos
do heminsfério sul. Para os cdlculos, foi considerado que qualquer féton emitido escapa
completamente do meio, para um meio opticamente fino, ou é absorvido localmente para
um meio espesso.

Da solucao da equacao da transferéncia radiativa, temos que a temperatura de brilho

do feixe principal é

Tyun(v) = " L (Te) — LT x (1= ¢7), (47)

onde T, ¢ a radiagao de fundo, T, a temperatura de excitagao e 7 a profundidade 6ptica

da transicao. Cada uma dessas grandezas é definida como

T.; = 2.725K (4.82)

IoTew) = emp(hl//l:i:Tem) -1 (4.8b)
Ju(Trp) = emp(hl//liTrf) -1 (4.8¢)

T = —87W3Cj44_>3 <fjg_; - fi) Nco/Aw, (4.8d)

onde A43 é a taxa de emissao espontanea para essa transicao, f; é a fracao popula-
cional no j-ésimo nivel de energia, f; é a fracao populacional no i-ésimo nivel de energia,
gi € g; os pesos estatisticos (g7 = 2J + 1), Noo/Av é a densidade colunar de moléculas
para essa transicao por unidade de velocidade.

Dessa forma, usando o trabalho de Cecchi-Pestellini et al. (2001) e o dados da transi¢ao
em Lohr et al. (2007) para a nuvem DC291.1-1.7, encontramos que a profundidade dptica

e a temperatura sao dadas respectivamente por
Ty—3 = 2, 9 (49&)
T3 =11,3 K (4.9b)

4.1.3 Molécula de H,CO (113 — 1y9)

A molécula de formaldeido (HoCO) é mais complexa que a de CO, levando também
a uma maior complexidade nas transicoes rotacionais. Como é uma molécula nao-linear,
a principio, pode ser considerada como um rotator rigido definido por trés momentos de

inércia [,,, com o = z,y, z. Entao, a expressao classica para a energia cinética de rotacao
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3
1
Ex=— 2/ e 4.1
K=5 2 (4.10)

onde, J, ¢ a componente do momento angular. Para a analise quantica, usamos o Hamil-

toniano, dado por
3
1
H=-Y J*/I,, 4.11

onde J, sao as componentes do operador do momento angular —thV no sistema de re-
feréncia de rotacao da molécula.

Como falamos anteriormente, os estados rotacionais desse tipo de molécula sao dividi-
dos, em J e K. Como a assimetria do formaldeido é pequena, seu diagrama de energia
¢ semelhante ao de um rotator simétrico, como a molécula de C'O. Ele é definido por
trés numeros quanticos: J, K, (principal) e K. (secundério), onde os dois ultimos sao
projecoes do nimero quantico momento angular J. Observe a Figura 4.1 da estrutura

quimica da molécula de formaldeido extraida de Lequeux et al. (2004). A diregao a,

L
Aq.)ﬂ b
/y)\ hd d
wt.b— O

a1k~

Figura 4.1: Estrutura molecular do formaldeido.

estd ao longo do eixo C=0, no qual o momento de dipolo da molécula esta alinhado e c
¢é perpendicular ao plano da molécula. A linha de formaldeido é caracterizada por uma
absorcao, devido aos seus baixos niveis serem superpovoados e sao excitados através de
colisoes segundo Mangum & Wootten, (1993).

Essa molécula foi detectada na nuvem DC291.1-1.7 na transicao 111 — 119 em 5GHz
no trabalho de Goss et al. (1980). Sua temperatura de brilho foi de ATy = —0,38 K.
Para acharmos a temperatura de excitacao usando a molécula de formaldeido, usamos a

seguinte equagao baseada nos trabalhos de Heiles (1973) e Goss et al. (1980):
ATp = (T, —Trp)(1—e€77), (4.12)

onde ATy é a temperatura de brilho, T, de excitacao, T, de fundo igual a T}y = 2,725 K
e 7 a profundidade éptica da linha.

Entao, da Equagao (4.12), temos que a temperatura de excitagao é dada por

ATpg

Tex = o~
(1—e)

+ T,y (4.13)

O problema agora é determinar a profundidade 6ptica dessa transicao. Segundo Tielens
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(2005) - a densidade de particulas para que a transi¢ao ocorra é bastante alta. Desta
forma, para DC291.1-1.7, esperamos um meio opticamente fino, visto que nesta nuvem os
valores de extingao visual sao moderados. Segundo Dieter (1973), o intervalo de profun-
didade éptica na transigdo 113 — 119 vai de 0,1 a 0,5. Henkel et al. (1980) sugere que a

profundidade aparente desta transicao pode ser calculada como:

T
7. = —In (1 - Ti) . (4.14)

As profundidades 6pticas aparente e real relacionam-se pela equacao abaixo, extraida
do trabalho de Savage & Sembach (1991):

Ta(A) = In {1/ [exp(=7(N)) X H(AN)]} (4.15)

onde ¢(AN) é o perfil da linha observada. Entao usando a resolucao da observagao forne-

cida por Goss et al. (1980) - encontramos que a profundidade éptica verdadeira é
7 =0,61, (4.16)

que é um pouco acima do proposto por Dieter (1973), mas que ainda corresponte a um
meio opticamente fino. Entao, substituindo esse valor, na Equagao (4.13), obtemos uma
temperatura de excitacao de

T..=19K. (4.17)

Conforme os trabalhos de Dieter (1973); Goss et al. (1980), Heiles (1973), Downes et
al. (1976) e Henkel et al. (1980), esse valor estd coerente, visto que para que a linha
apareca em absorcao, como ¢é o caso dessa observacao, a temperatura de excitacao precisa
ser menor que a temperatura da radiagdo de fundo (7, = 2.725 K no caso de DC291.1-
1.7, que na@o possui nenhuma regiao HII na linha de visada). Estatemperatura nao deve
ser tomada como a temperatura cinética do meio no qual a linha éformada. Devido a
efeitos de selegao colisional, acima da densidade critica (ngaco > 8 cm_3) as moléculas
de H,CO irao super-popular os estados mais baixos do dubleto-K (AJ = 0, AK, = 0,
AK. = =+1), “resfriando” a linha 19 — 11; para temperaturas mais baixas que a radiagao
cosmica de fundo (Henkel et al. 1980; Mangum et al. 2008; Ginsburg et al. 2011). Como
as colisoes das moléculas de Ho,C'O ocorrem preferencialmente com as moléculas de H,, a
densidade para que isto ocorra é ng, ~ 10* cm™3, o que mostra que a nuvem DC291.1-1.7

¢é espacialmente densa.

4.2 Estudo da Estabilidade

As estrelas formam-se a partir de nuvens interestelares que apresentam condigoes fisicas
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propicias ao colapso e fragmentacao. O modelo de Shu et al. (1987) foi o primeiro a
explicitar a fisica da formacao estelar, ainda de forma analitica. Atualmente, os modelos
sao numeéricos e utilizam computacao de alto desempenho para as iteracoes de modelos
que levam em conta a magnetohidrodinamica da nuvem. Massa, campo de velocidades,
turbuléncia, campo de radiacao externo, campo magnético, dentre outros fatores; sao
utilizados nestes modelos. Estes e observacoes em larga escala na Galaxia mostram que o
colapso isolado de uma tnica nuvem levando a formacao de uma tnica estrela é raridade.
De modo geral, as estrelas nascem em grupos, ao longo de grandes complexos de nuvens.
Ainda que possamos analisar cada uma destas nuvens individualmente, o colapso parece
iniciar em escalas maiores. Neste trabalho, estamos interessados em analisar uma nuvem
pequena, DC291.1-1.7, que certamente faz parte de uma estrutura maior (possivelmente na
borda da bolha local), mas para a qual faremos uma andlise local, com modelos analiticos

simples para as condicoes fisicas do gas.

4.2.1 Teorema do Virial

O teorema do virial é fundamental para descrever as condicoes de estabilidade de um

sistema fisico. Na sua forma simplificada, escrevemos como:
2K+ U =0, (4.18)

onde K ¢ a energia cinética e U a energia potencial gravitacional. Para uma nuvem in-
terestelar, esta equacao expressa o balango entre a auto-gravitacao da nuvem e pressao
cinética do gas. Se 2K > U, entao a pressao interna do gas predomina e a nuvem ex-
pande. Na situacao oposta, a auto-gravitacao do sistema predomina e ocorre o colapso
gravitacional. As condigOes entre esses dois casos, nao levam em consideragao, rotacao,
turbuléncia e campo magnético, ou seja, ¢ um modelo apenas hidrodinamico.
Considerando uma nuvem de gas perfeito, a uma temperatura 7', a energia cinética

interna é

3 MT
2 pmy

(4.19)

onde M, é a massa total da nuvem, i é o peso molecular médio do gas e my é massa
atomica do hidrogénio. Para uma nuvem esférica e homogénea, sua energia potencial

gravitacional é
3GM?

U=—
5 R.’

(4.20)

onde R, é o raio da nuvem, dado por (3M./ 47Tp0)1/ ? conforme compilacio de Carroll &
Ostlie (2007).
Usando os dados da nuvem DC291.1-1.7, como M, = 5,45My, po = 1,1 x 10° em™3 =

1,8 x 1071 Kg/m? e T = 11 K como temperatura média, as energias cinética e potencial
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gravitacional, sao dadas respectivamente como

2K =1,3 x 10 J (4.21a)

U=-1,9%x10%J (4.21Db)

O resultado nos remete a condigdo de 2K < |U|. Considerando as incertezas nas
grandezas envolvidas no calculo das energias, é razoavel afirmar que 2K ~ U, apesar de
nominalmente o valor de 2K ser um pouco menor. Pela analise simples do Teorema do
Virial chegamos a conclusao de que a nuvem DC291.1-1.7 esta proxima do equilibrio, ou

no maximo, em suave colapso.

4.2.2 Modelo de Jeans

Sir James Hopwood Jeans (1877 - 1946) tratou o problema da instabilidade gravi-
tacional com uma andlise linear em um meio infinito e uniforme. Neste trabalho sao
desconsiderados efeitos de rotacao e campo magnético. Jeans utilizou trés equagoes para
descrever a dinamica do meio: equacao da continuidade, equacao de movimento e equacao

de Poisson respectivamente, onde ® é o potencial gravitacional e P a pressao do gas ideal.

% LV =0, (4.22a)

v
p <a +7- VU) =—-VP —)pVo, (4.22b)
V20 = 4G, (4.22¢)

A anélise destas equacoes é efetuada através de instabilidades (perturbagoes) nas gran-
dezas envolvidas, com o objetivo de explicitar valores criticos para a densidade, massa e
comprimento que o meio deve ter para o colapso gravitacional ocorrer. Particularmente,
estamos interessados em explicitar a Massa de Jeans, que delimita a massa que a nuvem
deve ter para que colapse sob a agao de seu proprio campo gravitacional. Nao vamos
apresentar aqui sua demonstragao, visto que pode ser encontrado em livros-texto (ver
Carrol & Ostlie 2007). Formalmente:

5T \*% /3 \Y?
M; ~ 4.23
= (o) (o) 1.2

onde k é a constante de Boltzmann e p = 2,33 é o peso molecular médio do gés.
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Dadas as condigoes de py = 1,8 x 1071® Kg/m? e T = 11 K, a massa de Jeans obtida é
My = 3M, (4.24)

A massa estimada para a nuvem no capitulo anterior deste trabalho é 5,45 M, . Desta
forma, como este valor é da ordem ou maior que a massa de Jeans, chegamos a conclusao
que, por esta andlise, a nuvem DC291.1-1.7 pode estar sofrendo um colapso, ou estar em

equilibrio, dada a pouca diferenca entre a massa da nuvem e a massa de Jeans.

4.2.3 Modelo de Bonnor-Ebert

O modelo de Bonnor-Ebert (BE) é bastante usando no estudo da estabilidade de nuvens
escuras (Evans et al. 2001, Teixeira, Alves & Lada 2005, Racca, Vilas-Boas & De la
Reza 2009). Este modelo é diferente do modelo de Jeans, por considerar uma pressao
externa devido ao proprio meio interestelar. E assumida uma esfera isotérmica, sujeita
a gravidade, pressao térmica e pressao externa (Ebert 1955, Bonnor 1956).

O modelo BE invoca um parametro radial adimensional £, que estda relacionado com a
estabilidade da nuvem. O valor critico é dado por &,,.. = 6.5. Entao, se £ < &4 @ nuvem
é estavel, se & > &4 @ nuvem € instavel. Outro parametro adimensional necessario ao
modelo é o termo V¥, que relaciona a densidade na direcao radial com a densidade central.

As solucoes para ajustes de perfis de densidade observados para uma esfera de Bonnor-

Ebert, também é conhecida como equagao modificada de Lane-Emden, dada como:

1 d av
e (€)= (429)

Aqui, ¥ = U(&) = —In(p/po). Conforme Alves et al. (2001), a Equacao (4.25) é resolvida
numericamente, com as seguintes condigoes de contorno [¥(0) = 0] e [dV(0)/d§ = 0].

Para uma esfera isotérmica, sob uma pressao externa constante, ha uma familia de

solugdes para a Equacao (4.25), caracterizada por um tnico parametro:

ArGmy ppo 1/2
. 4.2

onde kg é a constante de Boltzmann

Para proceder com os ajustes dos perfis de densidade, é necessério recorrer a um modelo
geométrico, para que seja possivel obter a densidade colunar, integrando a densidade
volumétrica ao longo da linha de visada. O modelo que vamos adotar, estd apresentado

em Dapp & Basu (2009), de onde extraimos a Figura 4.2.
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Figura 4.2: Esquema ilustrativo de um corte através de uma nuvem esférica de raio R. O
observador esta posicionado da direcao da coordenada s.

A densidade volumétrica é definida como:

2 /(02 | 2
pea®/(r*+a*) r <R,
= 4.27
pr) 0 r> R, ( )

onde p,. ¢ a densidade volumétrica central e R é o raio que delimita a nuvem. O parametro
“a” ajusta o tamanho da regido plana (retangulos), em um gréfico do tipo mostrado na

Figura 4.3.
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Figura 4.3: Gréfico do Log[> (z)] x Log[Raio]. Dapp & Basu (2009).

O parametro “a” é definido como:

Cs

VGpe

onde G é a constante gravitacional, £ é uma constante de proporcionalidade e ¢, é a
velocidade do som em um meio isotérmico, dada como: ¢s = \/kgT/umpy.

A densidade colunar ¢é encontrada integrando a densidade volumétrica (Eq. 4.27) ao

a=k

(4.28)
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longo da linha de visada:

N
Y(x) = 2/0 p(s)ds (4.29)
p [ prdr (4.30)

’
" 1/702_:[;2

onde foi usada a transformacio s = v/72 — 22 e entdo ds = rdr/v/r? — 22, cujas grandezas
podem ser encontradas na Figura 4.2.

Agora, inserindo a Equacao (4.27) na Equagao (4.30), resolvendo a integral analitica-
mente e usando as condigoes ¢ = R/a e ¥.(z = 0) = 3, = 2ap, tan"'(c), encontramos que

a densidade colunar é dada por:

_ c2—(z/a)?
x) = X .
VIF @R fan1(0)

Dada a Equacao 4.31, podemos proceder com o ajuste do perfil de densidade colunar
observado com o tedrico. Os trés parametros livres de ajuste sdo: (i) o raio R da nuvem
(usando o parametro “c”), (i) a densidade colunar central ) (pode ser alterada para a
extingdo central através da Equagao 3.19), (iii) o tamanho da regiao plana, a.

Para encontrar a densidade colunar, usamos o mapa de extin¢ao da Figura 3.8. Fizemos
um circulo de 140” de arco, considerando como centro a regiao de maior extingao, que
nao necessariamente corresponde ao centro fisico da imagem. Convertemos a extingao
em J do 2MASS (vide Segao 3.1.4), da Figura 3.8 usando a relagao Ay = A;/0,282, ja
comentada anteriomente. Finalmente usamos a Equacao 3.19 para obter os valores radiais
da densidade colunar.

A Figura 4.4 mostra o ajuste de Bonnor-Ebert (linha tracejada) sobre os dados obtidos
do mapa de extingao (cruzes pretas) da Figura 3.8.

O ajuste de Bonnor-Ebert foi executado com o método dos minimos quadrados de
Levemberg-Marquardt. O resultado parou apods 13 interagoes. Comentamos anteriomente
que deixamos o parametro adimensional “c”, a densidade colunar e o tamanho da regiao
plana “a”, livres para que o método usado nos devolvesse seus valores para o melhor
ajuste. Os resultados foram: ¢ = 4, >~ = 17,26 x 10* cm™? e a = 33 arcsec. Esses
valores estao diretamente relacionados com as grandezas fisicas da nuvem. Falamos que
o raio da nuvem é dado por R = ¢ - a. Dessa forma temos que R = 132 arcsec. Dada
a distancia da nuvem estimada no Capitulo 3 como 80 pc, encontramos que o raio da
nuvem em parsec ¢ R = 0.05 pc. Outra consequéncia do valor de “a” esta relacionada
com a estabilidade da nuvem. Dado que a = 33 arcsec, entao esse valor representa 25%

do raio da nuvem. De acordo com Dapp & Basu (2009), isso caracteriza uma nuvem no
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Tee=24,2 = 0,22 K
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Figura 4.4: Perfil de extingao Ay radial da nuvem DC291.1-1.7. As cruzes pretas representam
o perfil de extingdao observado e a linha tracejada o ajuste tedrico de Bonnor-Ebert.

regime de equilibrio estavel. Através da Equagao 3.19 encontramos que a extingao visual
no centro da nuvem, estimada pelo modelo de Bonnor-Ebert é de 8,63 mag, equivalente
aos valores encontrados anteriormente. A temperatura da nuvem assumindo esse modelo
é constante, e pode ser encontrada a partir da Equacao 4.28, onde usamos o valor de 0,4
para a constante de proporcionalidade como proposta em Dapp & Basu (2009). Seu valor
éT =24,240,22 K. Esse valor estd acima do que foi estimado anteriomente, mas nao
descaracteriza o modelo visto que algumas aproximacoes sao assumidas para a geometria
da nuvem. O resultado relevante no contexto de estabilidade é o parametro £. Através
da Equacao 4.26, estimamos que £ = 4,2. Logo, de acordo com esse resultado, a nuvem

esta em equilibrio estavel.

Massa de Bonnor-Ebert para a nuvem DC291.1-1.7

Através do modelo de Bonnor-Ebert é possivel derivar a massa critica na qual pode ou

nao haver equilibrio, tal qual o modelo de Jeans. Formalmente essa massa é dada por:

C4

onde ¢, é a velocidade do som num meio isotérmico (ja definida neste mesmo capitulo) e
Pg € a pressao externa.
A pressao externa (Pg) é obtida no trabalho de Krumholz (2010), usando o teorema

do virial, dado como:

17:':2(7‘—'7fs)+/\/l+)/\/—li/(pv7"2)-dS (4.33)
2 24t Js

onde, Z ¢é a derivada segunda do momento de inércia, 7 é a energia cinética mais a energia
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térmica da nuvem, 7s é a pressao na superficie da nuvem, M é a pressao magnética, WV
o fator gravitacional e o tltimo termo define algum fluxo de massa, entrando ou saindo
do volume virial.

No entanto, Krumholz (2010) considera os termos de pressao e gravidade, mas despreza
a contribuicao magnética. Entao assumindo uma geometria esférica e considerando a

nuvem no equilibrio virial, a Equacgao 4.33 pode ser reescrita em funcao da pressao externa:

CS

Ps=0,13——— 4.34
T radG3M?’ (4:34)
onde, neste caso o termo a da geometria da nuvem e de sua distribuicao interna de massa.
Para uma nuvem esférica, como é o caso do modelo de Bonnor-Ebert, a = 3/5.
Usando os dados encontrados com os ajustes feitos anteriormente, obtemos os seguintes

valores para pressao externa e massa de Bonnor-Ebert, respectivamente:

Ps =3 x 107" Pa (4.35a)

Mpp = 14, 7M,, (4.35D)

O resultado da Equacao (4.35b) é coerente com o parametro de estabilidade § = 4,2
encontrado acima. Dessa mesma equacao vemos que a massa estimada pelo modelo de
Bonnor-Ebert é bem maior que a massa estimada para a nuvem DC291.1-1.7 de 5,45
Mg, (vide Secao 3.1.4). Neste caso, a nuvem estd em equilibrio, o que corrobora com os

resultados ja encontrados até aqui.

4.2.4 O papel da turbuléncia na nuvem DC291.1-1.7

A turbuléncia é um fendémeno regido pela dissipacao de energia cinética de movimentos
macroscopicos do gas em multiplas escalas de comprimento. De modo geral, como em
outros fluidos, o espectro de poténcia dissipada cai com uma lei de poténcia em relagao
a escala espacial considerada (maiores escalas dissipam mais energia, Lei de Kolmogorov,
E(k) o< k=°/3). Em nuvens escuras, a anélise da turbuléncia é efetuada através da largura
das linhas espectrais formadas no gas. Estudos iniciais, como o de Zuckerman & Evans
(1974), consideraram que a turbuléncia é o principal mecanismo de suporte da nuvem
contra sua gravidade. Ela atua dissipando a energia cinética de colapso nos movimentos
macroscopicos da nuvem. Assim, independente da nuvem estar colapsando, expandindo
ou simplesmente rotacionando ou transladando na Galaxia, a turbuléncia estara presente,
dissipando energia relacionada a estes movimentos. Desta forma, a turbuléncia tem papel
importante na cineméatica do gas e na morfologia e tempo de vida das nuvens, bem como

na taxa de formagao de estrelas e até mesmo na funcao de massa inicial das estrelas
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formadas. A largura das linhas espectrais formadas no gas é um bom indicativo da
turbuléncia, apesar de outros fatores influenciarem nesta largura.

Os movimentos turbulentos podem ser supersonicos, quando a largura de linha é maior
que a largura de linha térmica, por um fator significante, ou pode ser subsonico, quando
a condigao anterior nao ocorre. De acordo com Ballesteros-Paredes et al. (2006), em
relagao ao suporte contra a gravidade e taxa de formacao estelar, a turbuléncia, em
escala global, evita o colapso monolitico, mas em pequenas escalas, promove o colapso
local, contribuindo para a fragmentacao da nuvem. Isso aumenta o nimero de estrelas
formadas, mas diminui a taxa de formacao estelar da nuvem (definida como a razao entre
a massa de estrelas formadas e a massa total da nuvem). Dessa forma, a turbuléncia, tem
o papel duplo, de evitar e também de contribuir para a formacao estelar.

De acordo com Hotzel et al. (2002), a energia que contribui para o suporte turbulento

da nuvem é dada por

2,33 [ AV?
Eiury = - == -1 Eermu 4.
v (Av;irm ) t )

onde Ee, é a energia térmica e AV,2  é a largura de linha térmica definida por

term

AVierm = /8In(2) [kT /1Tmy], (4.37)

onde k é a constante de Boltzmann.

As larguras de linha das transicoes moleculares observadas na nuvem DC291.1-1.7 sao:

e Para CO (J =1 — 0) - Otrupceck et al (2000).

FWHM =1,3 Km/s (4.38)

e Para CO (J =4 — 3) - Léhr et al. (2007).

FWHM =1,2 Km/s (4.39)

e Para HyCO - Goss et al, (1980).

FWHM =0,9 Km/s (4.40)

Para suas respectivas temperaturas cinéticas, encontradas nas secoes anteriores para
cada transicao, as razoes entre energia turbulenta e energia térmica, usando a Equacao
(4.37) sao

e Para CO (J=1—0)
Eturb - 57 9Eterm (441)
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e Para CO (J =4 — 3)
Eturb = 6, ]-Eterm (442)

e Para H,CO
Eturb - 37 51Eterm (443)

onde utilizamos para a molécula de HoC'O a mesma temperatura utilizada para a transicao
J =4 — 3 da molécula de CO. Esses resultados estao de acordo com uma turbuléncia
supersonica. A turbuléncia tem um papel importante na manutencao da nuvem DC291.1-
1.7. E preciso fazer a auto-critica deste resultado, uma vez que atribuimos todo o excesso
da largura de linha (em relagdo ao alargamento térmico) a turbuléncia. Na verdade,
movimentos macroscépicos nao turbulentos do gés, ao longo da linha de visada, também

podem alargar a linha.

4.2.5 O papel do campo magnético na nuvem DC291.1-1.7

Entender a funcao do campo magnético na evolucao de nuvens moleculares tem sido
um grande desafio para a astrofisica moderna. Segundo Stutz et al. (2007) compilagao
de Carroll & Ostlie (2007) e Troland & Crutcher (2008), sabe-se que o campo magnético
desempenha um importante papel contra o colapso da nuvem. A idéia usa o conceito
de congelamento das linhas de campo magnético, que foi introduzido por Alfvén (1942)
e estabelece que as linhas de campo movam-se com o plasma, ou seja, as particulas se
movem como se estivessem fixas as linhas de campo magnético.

Se o campo magnético da nuvem esta congelado, e a nuvem comprimida, o campo
magnético ird aumentar, aumentando com ele a pressao magnética e isso evita o seu
colapso gravitacional. Do trabalho de Stutz et al. (2007), temos que a massa critica que

o campo magnético pode suportar é dado em massas solares por

B R\?
~ B N 44
Mo = 10Mo (1OMG) <1pc) ’ (444

onde B é o campo magnético total dado em puG e R o raio da nuvem em pc. Se a massa
da nuvem é menor que Mpg, a nuvem é chamada de magneticamente subcritica, e fica
estavel contra o colpaso. Mas se sua massa for maior que Mp, ela é chamada de magne-
ticamente supercritica, e a pressao magnética nao suportara o colapso gravitacional.
No entanto, apenas particulas carregadas como elétrons e ions sao atraidos pelas linhas
de campo magnético; particulas neutras nao. Sabendo que os nicleos de nuvens escu-
ras sao dominados por particulas neutras, como o campo magnético afeta o colapso? A
resposta estd nas colisoes entre particulas neutras e os ions, que inibe movimentos ma-
croscopicos. No entanto, se ha um fluxo com direcao definida para as particulas neutras

devido a forga gravitacional, elas tenderao a migrar lentamente naquela direcao. Este é o
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processo chamado de difusao ambipolar. Na literatura, a difusao ambipolar é chamada
de quase-estatica, por conta dos longos tempos para o acimulo de matéria no nicleo
da nuvem e termos a condicao de colapso, que é M, pem > Mp. De acordo com Tassis
& Mouschovias (2004) e Mouschovias et al. (2006), a formagao estelar controlada pela
difusao ambipolar, nao contradiz o tempo de vida de nuvens e a formacao estelar.

Para resolver a Equacao (4.45) a fim de encontrar a massa magnética que uma nuvem
deveria ter para ser suportada pelo campo magnético, precisamos ter B total e o raio da
nuvem. Nas secOes anteriores mostramos que para a nuvem DC291.1-1.7, temos R = 0.05
pe. No capitulo seguinte, mostraremos como encontramos B; = 337 uG (vamos usar
apenas a componente no plano do céu). Através da Equagao (4.44), encontramos que a

massa magnética da nuvem é de
Mg = 6M, (4.45)

Este resultado é muito importante no contexto de estabilidade da nuvem, porque seu
valor é maior que a massa estimada para a nuvem (5.45 M,). Entao, o campo magnético
entra como fator adicional a cinematica do gas, impedindo o colapso da nuvem, tornando-a

estavel.
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Capitulo 5

A polarizacao linear na direcao da
nuvem DC291.1-1.7

A polarizacao da radiacao no contexto da Astrofisica, é uma das trés formas de analisar
a luz advinda das fontes, complementando a fotometria e espectroscopia. Em particular,
para a radiacao de estrelas de fundo em relacao ao meio interestelar mais proximo, a
polarizacao pode fornecer informagoes importantes acerca dos graos interestelares e do
campo magnético que permeia este meio. Sua descoberta em relagao a luz das estrelas
ocorreu em 1949 independentemente por John Scoville Hall (1908-1991) e William Albert
Hiltner (1914-1991). A polarizagdo encontrada por Hall (1949) e Hiltner (1949) foi de
cerca de 1%. Nesse mesmo ano, Davis & Greenstein (1949), explicaram que a causa
da polarizacao era a orientagao dos graos de poeira do meio interestelar com o campo
magnético. Posteriormente, a sua distribuicao foi usada para mapear o campo magnético
da Via Lactea por Serkowski et al. (1975) e mais recentemente por Fosalba et al. (2002).
Desde os estudos pioneiros de Davis & Greenstein (1951), a polarizagao decorrente dos
graos de poeira interestelar tem sido utilizada para avaliar a direcao e a intensidade do
campo magnético de nuvens escuras.

Campos magnéticos desempenham um papel importante na movimentacao do plasma
e portanto, da matéria interestelar nao neutra. Afetam os processos de formagcao estelar,
acréscimo de matéria, convecgoes em envelopes estelares, producao de raios césmicos,
dentro outros. A analise da polarizacao das estrelas de fundo fornece um método para

avaliar a direcao e magnitude destes campos, ainda de que de forma indireta.

5.1 Radiacao linearmente polarizada

—

A radiacao eletromagnética consiste de uma combinagao entre o campo elétrico (E) e o
campo magnético (B). Se a diregao do campo elétrico variar aleatoriamente sem nenhuma

correlagao de fase ou amplitude entre elas, entao é dito que é uma luz nao polarizada.
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No caso de a variacao permanecer por um longo periodo de tempo, temos uma luz par-
cialmente polarizada. Em outro caso, quando a direcao do campo elétrico variar de
forma totalmente regular no espago, é dito que temos uma luz totalmente polarizada. A
polarizacao pode ser linear, circular ou eliptica no caso mais geral. No caso de nuvens
escuras, a polarizagao que é imposta na luz das estrelas atras da nuvem ¢ linear, pois é
causada pela extingao da radiacao através dos graos de poeira assimétricos e alinhados

em sua grande maioria pelo campo magnético.

5.1.1 Parametros de Stokes

Os parametros de Stokes sao um conjunto de valores que descrevem o estado de pola-
rizagdo da radiacdo eletromagnética propostos por George Gabriel Stokes (1819 - 1903)
em 1852 e reintroduzido no contexto astrofisico em 1946 por Chandrasekhar (1910 - 1995).
Os parametros sao dados pelas letras I, Q, U e V. No caso mais geral, um feixe polarizado

descreve uma elipse na esfera celeste (Ver Figura 5.1).

diregao de
ol Propagacio

Figura 5.1: Luz elipticamente polarizada viajando na direcao z. Em um plano zy fixo no
espaco, o vetor F/ descreve uma elipse, correspondendo ao caso mais geral na descricao da luz
totalmente polarizada. Santos (2009).

Dado os angulos € e 3, que sao variaveis geométricas que descrevem a elipse, e seja a
razdo do eixo menor para o eixo maior denominado por tg (f), os parametros de Stokes

conforme Serkowski (1974) sao definidos como

Q) = I Pg cos 2 cos 20 = I P cos 20 (5.1a)
U = IPgcos2fsin 26 = I Psin 20 (5.1b)
V =IPgsin2p = 1Py, (5.1c)

onde P = Pgcos?2f é o grau de polarizacao linear e Py = Pgsin 2 é o grau de elipsidade,

podendo ser positivo se o vetor gira no sentido horario e negativo se gira no sentido anti-
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horario. Dessa forma, as gradezas essenciais no estudo de polarizagao linear sao

LTI

1

1
0 = §tcm_1 (g) , (5.2b)

(5.2a)

Q

onde P é o grau de polarizagao linear e 6 o angulo de polarizacgao.

O significado dos parametros de Stokes sao encontrados em Rybicki & Lightman (2004)
como o seguinte: [ é proporcional a intensidade da onda. Corrigido do fator de proporcio-
nalidade, temos I = I, 4 I,,, onde I, é a intensidade da luz polarizada e I, ¢ a intensidade
da luz nao polarizada. V é o parametro de circularidade que mede a relacao dos eixos
principais da elipse. A polarizacao pode ser a direita ou esquerda, dada por V positivo
ou negativo respectivamente. V' = 0 é a condicao para a polarizagao linear. (Q mede a
orientacao da elipse em relagao ao eixo x. Q = U = 0 é a condicao para a polarizacao

circular.

5.2 Mecanismo de alinhamento dos graos

O alinhamento dos graos de poeira assimétricos é essencial para que ocorra a pola-
rizagao linear. Os processos fisicos que levam ao alinhamento podem ser analisados de
varias formas, e cada situacao especifica pode estar associada a um determinado processo
dominante. No entanto, a explicacao desses processos fisicos ainda é um desafio para a
astrofisica moderna.

Para Lazarian (2007), em condigoes tipicas do meio interestelar, o alinhamento ocorre
sempre em relacao ao campo magnético, independente do mecanismo dominante, como
consequéncia da rapida precessao de Larmor (do momento angular J ao redor do campo
magnético externo). A maior parte dos mecanismos de alinhamento (com excegao do me-
canismo de Gold) age no sentido de alinhar os eixos maiores dos graos perpendicularmente
ao campo magnético B.

O processo de alinhamento dos graos pode ser subdividido em duas etapas e esta

mostrado na Figura 5.2 modificada de Lazarian (2003):

e Alinhamento do eixo de maior momento de inércia de um grao em relagao ao vetor
momento angular J por dissipagao interna (Figura 5.2), tendendo ao seu estado de

energia minima, onde w || J;

e Alinhamento de J em relacio & B, por relaxacido magnética (Figura 5.2).
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7 Nutagio ded em torno de J

Alinhamento de & e J

Precessdo de .J em torne de B.

Alinhamento gradual de .T

Figura 5.2: Modelo simplificado de alinhamento. Primeiro ocorre o alinhamento interno de &

—

com J e depois o alinhamento de J em relacao a B.

5.2.1 Alinhamento de & com J

Existem vérios processos que levam o grao a adquirir rotagao e translacao, mas o
mais intuitivo esta relacionado com colisdes térmicas aleatérias com moléculas de gas
do meio, gerando torques impulsivos e considerados elasticos. De acordo com Whittet
(2003) dado um grao de poeira inicialmente estaciondrio imerso em um gas a temperatura
Ty, cujos atomos possuem velocidades de acordo com a distribuicao de Maxwell, sua
velocidade angular w ird aumentar até que a energia cinética de rotacao E,, em torno de

um determinado eixo com momento de inércia I se iguale a energia térmica, ou seja,

3
Erot - - ikTg (53)

Para um grao de forma arbitraria em equilibrio colisional com o gas, as energias ro-
tacionais associadas a cada um dos 3 eixos principais de inércia sao idénticas e iguais a
E,ot = J?/2I. A consequéncia é que o eixo com maior momento angular esté relacionado
ao eixo de maior momento de inércia.

No entanto, esse estado de equiparticao de energia entre os 3 eixos sera perturbada se
houver algum mecanismo interno de dissipa¢ao, no qual a energia de rotacao é convertida
em calor. O principal mecanismo responsavel por essa dissipagao energética é conhecido
como efeito Barnett, identificado por Dolginov & Mytrophanov (1976) e Purcell (1979).
Ele consiste no fato de que parte do momento angular associado a rotagao é comparti-
lhado com o momento angular do seu sub-sistema de elétrons, que por sua vez produz

magnetizagao no grao direcionada ao longo de sua velocidade angular w. Como este meca-
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nismo ¢é interno, o momento angular J do grao ¢é conservado, e a medida que a velocidade
angular apresenta uma nutagao ao redor de f, o campo magnético interno associado a
magnetizacao gira junto com . Quando esse vetor de magnetizacao é forcado a girar nos
eixos do grao, o processo interno de dissipagao produz a perda de energia, fazendo com

que seja atingido o estado de minima energia, ou seja, & || J.

5.2.2 Alinhamento de J com B

O proximo passo associado a dinamica dos graos consiste na precessao de J ao redor
de B (Figura 5.2). Esse efeito surge principalmente em graos carregados eletricamente e
em rotacao, induzindo o aparecimento de um momento magnético. Em Whittet (2003),
mesmo em graos neutros deve ser observada a precessao, ja que a magnetizacao associada
ao efeito Barnett também induz um momento magnético.

Existem varios processos propostos para o alinhamento de J e B e estao sumarizados

na tabela 5.1.

Tabela 5.1: Sumaério dos mecanismos de alinhamento dos graos

Mecanismo Descrigao Caracteristicas Efeitos
Paramagnético Alinhamento dos graos Tgas 7# Tyraos; J | B ;
Davis & Greenstein, (1951), | em rotagdo térmica por 0 = tgas/tparamag Soxa™l;

Jones & Spitzer, (1967), relaxagao magnética. d>1 Maior eficiéncia para
Purcell & Spitzer, (1971), graos menores.
Roberge & Lazarian, (1999)
Alinhamento Alinhamento dos graos Aglomerados J | B ;
Superparamagnético em rotacao térmica por ferromagnéticos Aumento de Y,

Jones & Spitzer, (1967),
Purcell & Spitzer, (1971),
Mathis, (1986)

relaxagao
superparamagnética.

(100 dtomos de Fe
por aglomerado);

Tgas # Tqraos;
0= tgas/tpa'ramag

diminuindo tparamg;
Maior eficiéncia
para graos maiores

6>1
Rotagao Supratérmica Alinhamento dos 0 = tgas/tparamag J | é;
(Torques de Purcell) graos em rotagao o>1 Aumento da energia

Purcell, (1975, 1979)
Spitzer & MacGlynn, (1979)
Lazarian, (1995a, b)

supratérmica por
relaxagao
paramagnética;
Rotacao por
formacdo de Ho

rotacional por colisdes
com Hy;
Maior eficiéncia
para graos maiores

Alinhamento por
torques radiativos
Harvit, (1970)
Dolginov &
Mytrophanov, (1976)
Draine &
Weingartner, (1996, 1997)

Alinhamento dos
graos em rotagao
supratérmica por
relaxagao
paramagnética;
Rotagao por
torques radiativos

Influéncia de
radiagao
anisotropica;
Graos com certo
grau de helicidade

J'|| B;
Espalhamento
diferencial entre
as componentes
de polarizacgao
circurlar, aumentando
a rotagao dos graos

Alinhamento
mecanico
(Mecanismo de Gold)
Gold, (1952)
Roberge et al., (1995)
Lazarian, (1995¢, 1997)

Alinhamento mecéanico
dos graos ao longo
da diregao de fluxos
supersonicos de
matéria

Fluxo supersonico
de gés e poeira;
Rotacao supratérmica
deve dificultar
0 processo

Eixo maior dos graos
paralelos ao fluxo;
Possivelmente
JL1B

No mecanismo de Davis e Greenstein (DG), o alinhamento sé sera eficiente se a escala
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de tempo tpsramag fOor muito menor que o tempo tg4,s de desorganizacao associados as
colisoes do grao com o gas, que faz com que o grao reestabelega a configuracao aleatoria.
Outra condicao é que deve haver uma diferenca de temperatura do grao e do gas, pois a
condi¢ao de equilibrio térmico implica em flutuagoes magnéticas externas que tendem a
desalinhar o grao. No entanto alguns problemas surgem quando § > 1. Lazarian (2007)
mostra que para certas condigoes encontra-se ty,s /= 5 X 102 s e tparamag = 10 s. Isso
implica que o mecanismo DG é muito fraco para observar os alinhamentos observados.
Outro problema é que esse mecanismo seria mais eficiente para graos menores (§ oc a™t),
o que ¢ contrério as evidéncias observacionais conforme Mathis (1986) e Kim & Martin,
(1995).

Existem duas propostas alternativas para solucionar os problemas do mecanismo de
DG, ¢ o alinhamento superparamagnético para diminuir t,gramaeg- A primeira proposta
é que os graos paramagnéticos de poeira possuam pequenos aglomerados de material
ferromagnético, com pelo menos 100 atomos por aglomerado. Isso nao é inesperado visto
que o Fe é um dos elementos que mais contribuem para a poeira interstellar conforme
Whittet (2003). Conforme Jones & Spitzer (1967), a contribuigdo na suceptibilidade
magnética x aumenta por um fator de 105. Conforme Wurm & Schnaiter (2002), se os
graos polarizados sao formados pela coagulagao de pequenas unidade de ferro, o niimeto
de inclusoes superparamagnéticas em cada grao é proporcional ao seu volume, ou seja,
favorece o alinhamento de graos maiores. A outra variacao do mecanismo DG é a rotagao
supratérmica dos graos proposta por Purcell (1979). A rotagdo é dita supratérmica,
se a energia cinética rotacional associada for muito maior do que a energia rotacional
das colisoes térmicas. Conforme Purcell, para condigoes tipicas do meio interestelar, a
formacao de Hy é dominante. A colisao entre a poeira e os dtomos de H, é na maioria dos
casos ineldstica, podendo o H fixar-se na superficie dos graos e posteriormente combinar-
se com outro atomo de H, formando o H;. Dessa forma, a formacao de Hs, funciona
como uma regiao de impulsao e dependendo da geometria dos graos, essas contribuigoes
no momento angular podem gerar velocidades de até 10° rad s~!, bem maiores do que
aquelas esperadas por colisoes térmicas aleatérias conforme Whittet (2003). Para Lazarian
(1995a), a formagao de Hy pode ficar compromentida devido ao crescimento de uma fina
camada de material (principalmente oxigénio), o que impossibilita a fixacdo dos dtomos
de H. Mesmo assim, as condigoes de tempo sao obedecidas.

O mecanismo de torques radiativos é outra proposta de alinhamento dos graos e fa-
vorece o alinhamento de graos grandes. Atualmente é um mecanismo muito importante,
e conforme Draine & Weingartner (1996, 1997), esse mecanismo pode ser dominante no
meio interestelar difuso.

Em relagdo ao mecanismo de Gold (1952) - apesar de nao explicar o padrao global
da polarizacao, pode ser um mecanismo importante, especialmente em casos onde os

processos de rotacao supratérmica sao poucos eficientes ou quando o alinhamento nao
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surge devido ao campo magnético, conforme Lazarian (1995b).

A andlise dos mecanismos de alinhamento para uma dada regiao especifica do meio
interestelar ficou mais complexa na medida em que este campo avangou em observacao e
modelagem desde 1950. Se antes admitia-se que os graos estavam sempre alinhados com
o campo magnético, de modo que seus eixos maiores eram perpendiculares as linhas de

campo; hoje novas possibilidades sd@o notadas, como compilado por Lazarian (2003):

e graos menores que o critico ndo se alinham ou sdo pouco alinhados (Mathis 1986;
Kim & Martin 1995);

e graos que contém carbono nao se alinham (nao possuem momento de dipolo), mas

os que contém silicato sim (Mathis 1986);

e uma grande quantidade de graos pequenos embebidos em nuvens moleculares nao
se alinham (Goodman et al. 1995; Lazarian et al. 1997);

e graos podem estar alinhados com os eixos alongados paralelos ao campo magnético
(Rao et al. 1998).

5.3 Polarizacao devida a extingao

A dependéncia da polarizacao com a extingao da radiacao causada pelos graos foi
primeiramente encontrada por Spitzer (1978). Sabemos, da equagao de transferéncia
radiativa que os graos podem espalhar, absorver e reemitir a radiacao. A ferramenta de
calculo usada para entender esse processo de extingao e polarizacao é a teoria de Mie,
(1908). A densidade de fluxo F' de uma estrela, ao passar por uma nuvem escura sofrerd

uma extincao dada pela equagao

F
A)\ = —2,5L0g (F—A) = 1,086NQ60', (54)

A0

onde F)\ ¢ o fluxo observado, I o fluxo tedrico, N ¢é a densidade colunar de matéria
na linha de visada do observador, (). é o fator de eficiéncia de extincao e o é a secao de

choque dos graos. A expressao que descreve o fator de eficiencia de extingao é dado por

Qe = Qabs + Qespa (55)

sendo, Qaps 0 fator de eficiéncia responsavel pela absorcao e ()5, a parte responsavel pela
extingao causada por espalhamento. A Figura 5.3 apresenta um esquema da extingao na

direcao do eixo maior do grao.
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Figura 5.3: Polarizacdo e extingdo na diregao do eixo alongado do grao. Posi¢ao (A) antes de

atravessar o grao, (B) grao alinhado perpendicular ao campo magnético B e (C) Apds passar o
grao tendo sofrido polarizagao e extingao.

Estas eficiéencias podem ser escritas em funcao de parametro adimensional dado por
X =— (5.6)
e o indice de refragao complexo do meio conforme Spitzer (1978) e Van de Hulst, (1981)
m=n —ik. (5.7)

onde n e k sao funcao do comprimento de onda.
Quando X < 1, ou seja, particulas pequenas quando comparadas ao comprimento de

onda, podemos encontrar as seguintes eficiéncias fazendo algumas aproximacoes

8 /2ma\*|m?—1 2
Qesp — § ( )\ ) m2 n 9 (58)
Qupe ™ 8ma 7 m?—1 (5 9)
abs — /\ m m2 T 9 .

Para dielétricos puros, m é real e quase constante com o comprimento de onda. Neste
caso, Qesp X A% e Qups = 0 0 que caracteriza o dominio de Rayleigh. Mais geralmente,
a quantidade (m? — 1)/(m? + 2) nao depende tanto do comprimento de onda para ma-
teriais que nao absorvem muito. Neste caso, temos (esp o< A4 e Qups < A7 é uma boa
aproximacao. A dependéncia da extin¢ao com o comprimento de onda pode ser bastante
diferente para particulas pequenas quando tanto a extin¢ao como o espalhamento sao
dominantes.

A Figura 5.4, exemplifica bem o que acabamos de falar acima, sobre a transferéncia

radiativa para graos esféricos e pouco absorvedores com indice de refracao m = 1.5—0.05:.
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Figura 5.4: Resultados dos calculos da teoria de Mie para graos esféricos com indice de refracao
m = 1.5 — 0.05¢. Fatores de eficiéncia Qext, Qesp € Qaps sa0 plotados contra o parametro
adimensional X (Eq. 5.6) - Whittet (2003), Figura 3.1.

Percebemos da Figura 5.4 que a polarizacao causada por particulas esféricas causam
polarizacao essencialmente por espalhamento do que por absor¢ao. Somente particulas
nao esféricas apresentam uma eficiéncia de extingao que depende da sua orientacao com

o vetor campo elétrico, como mostrado na Figura 5.5 do trabalho de Spitzer (1978).

Figura 5.5: Fatores de eficiéncia de extingao, calculados para graos cilindricos com [ > a,
indice de refracao complexo m = 1,33 e incidéncia de radiacao perpendicular ao eixo maior do
grao. Sao plotados os fatores de eficiéncia de extingao paralelo e perpendicular ao eixo maior,
além da diferenca entre os dois, amplificada por um fator 10.

Entao, relembrando a Equagao (5.4) podemos perceber que a extin¢do é maior para
graos nao esféricos na diregao alongada do seu eixo. Também podemos reescrever (5.4)

para as direcoes perpendiculares e paralelas da seguinte formas:

Ay = 1,086 N Q.o (5.10)

A)\J_ = 1,086NQ€L0 (511)
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Dessa forma, podemos definir a polarizacao linear resultante em magnitudes, que é a

diferenca entre as extingoes paralelas e perpendiculares:
p= A/\|| — Ay = 1,086No (Qen - QeJ_) (5.12)

Outra grandeza que estd associada a p é a eficiéncia de alinhamento dada por p/A.
Segundo Whittet (2003), considerando uma situacao ideal onde o meio polarizador fosse
o mais eficiente possivel, contendo cilindros infinitos com diametros comparaveis aos com-
primentos de onda considerados, perfeitamente alinhados tal que seus eixos longos estao
paralelos entre si e perpendiculares a linha de visada, os cdlculos de Mie colocam um

limite superior na eficiéncia de polarizacao. Na faixa do visivel esse limite é:

Po 0.3 (5.13)

5.4 Dependéncia espectral da polarizacao linear

Quando o grau de polarizagao é medido com vérios filtros, percebemos que existem
variagoes sistemdticas com o comprimento de onda. A dependéncia espectral (usualmente
plotada como Py versus A~!) mostra um pico assimétrico na regiao do visivel para muitas

estrelas. A Figura 5.6 mostra dois exemplos desses graficos. O comprimento de onda

6
ol ¢ |
. N
4 I SN
B ~
i N
—_ i ~
5‘:";37 .tf ) h
o T
i \‘\
2 ‘f o ~
i
i %
1F i _
Saugg
= )
D Il
0 2 4 6 8
AT um)

Figura 5.6: Curvas de polarizacao linear para duas estrelas com diferentes valores de compri-
mento de onda de méxima polarizagdo. Cima: HD 204827 (circulos cheios, A\par = 0.42um);
Baixo: HD 99872 (circulos abertos, Ajmae = 0.58um). Dados observacionais sdo de Martin et al.
(1999). Os ajustes sao baseados na lei de Serkowski. Whittet (2003) - Figura 4.7.

de maxima polarizacao A, varia de estrela para estrela e estd tipicamente dentro do

intervalo de 0.3 — 0.8um. A lei que melhor descreve a relagao entre o grau de polarizagao
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e o comprimento de onda ¢é dada pela seguinte lei empirica

A
Py = Pz €Tp {—K In? <$> } , (5.14)

onde P4, é o grau de polarizagao no pico da curva conforme Serkowski (1973), Coyne et
al. (1974) e Serkowski et al. (1975). O parametro K, que determina a largura do pico
na curva, inicialmente foi tomado como constante com o valor K = 1.15 segundo Whittet
(2003). No entanto, existe uma relacdo entre K e A4, conforme os trabalhos de Wilking
et al. (1980), Whittet et al. (1992), Clayton et al. (1995) e Martin et al. (1999), dada
por

K = (0.01 £0.05) 4+ (1.66 £ 0.09) A0z (5.15)

valido no intervalo 0.35 < A < 2.2um. Ja no intervalo 0.12 < A < 0.55um, temos
K = (—0.59 £0.21) 4 (2.56 £ 0.38) Apnaa (5.16)

O parametro A, esta relacionado com o tamanho médio dos graos. Dados cilindros

dielétricos de raio a e indice de refracao n, a eficiencia da polarizagao é maior quando
Amaz = 2ma(n — 1) (5.17)

Se considerarmos n = 1.6 (apropriado para silicatos) para um A, = 0.55 pum, teremos

um tamanho classico de grao equivalente a a ~ 0.15 um.

5.5 Determinacao do campo magnético usando pola-
rizacao linear

A técnica para determinar o campo magnético perpendicular a linha de visada foi
proposta por Chandrasekhar & Fermi (1953). Essa formulagdo parte do principio da
equiparticao da energia entre as médias das flutuagoes de densidade de energia magnética
e cinética. A suposicao é que a matéria movimenta-se perturbando o campo magnético e
vice-versa, sendo que as linhas de campo estao congeladas no gas segundo Zweibel (1990,
1996).

A estimativa do campo magnético (em Gauss) no plano do céu é dada por

4 Vturb
B = o Pgas™ > 1
0L =1/ 3 Pg o (5.18)

onde pges é a densidade do gds (g em ™), vy, a dispersao da velocidade turbulenta

(em s71) e oy a dispersao do angulo de polarizagao (rad).

66



O valor de oy pode ser computado a partir da dispersao do angulo de polarizagao linear
na regiao observada. Para a dispersao da velocidade no plano do céu, isso nao é possivel.
No entanto, da teoria cinética dos gases, podemos supor que a dispersao de velocidades é
independente da diregao observada, e utilizar a dispersao de velocidade paralela a linha
de visada através de linhas atomicas ou moleculares. A densidade do gas deve ter sido
calculada anteriormente.

O problema da Equacao (5.18) é que ela superestima a intensidade do campo magnético,
porque segundo Myers & Goodman, (1991) - a dispersao média do angulo de polarizagao
no plano do céu é geralmente menor que a dispersao real. QOutro problema é que a
velocidade pode ter outras componentes, provenientes de movimentos macroscépicos do
gas.

De acordo com investigacoes de modelos tedricos de mapas de polarizacao, os valores
encontrados para os campos magnéticos precisam ser corrigidos por um fator de f ~ 0.4
de acordo com Padoan et al. (2001), para uma melhor estimativa do campo. Para eles, a
formulagao de Chandrasekhar e Fermi é uma boa aproximacgao da intensidade do campo
magnético, desde que corrigidos por esse fator. Dessa forma, adotaremos essa correcao

neste trabalho.

5.6 A polarizacao da direcao da nuvem DC291.1-1.7

Neste trabalho, estamos analisando a polarizagao linear no 6ptico (filtros de Johnson-
Cousins), das estrelas vistas na dire¢ao da nuvem DC291.1-1.7 (campos de 11'x11’) pela
primeira vez. Com os resultados de polarizagao, queremos encontrar a distribuicao espa-
cial dos vetores de polarizacao, estimar o tamanho médio dos graos e encontrar a direcao
e intensidade do campo magnético local. Para isso, fizemos observagoes com a camera po-
larimétrica do Laboratoério Nacional de Astrofisica, usando o telescépio Boller & Chivens
(0,6m) do Observatério do Pico dos Dias, localizado no municipio de Brazoépolis, MG -

Brasil.

5.6.1 Observacoes e instrumentacao

As observacoes polarimétricas foram efetuadas no periodo de 15 a 22 de margo de 2012.
Dentre esses dias, apenas as noites 18, 20, 21 e 22 foram satisfatérias, mas com restrigoes
devido as condigoes climaticas. O seeing apresentou variacao entre 1.6” a 2.6”. Foi obser-
vada a nuvem DC291.1-1.7 em duas posigoes diferentes (mas interpostas), para encontrar
o comportamento da polarizacao na regiao mais densa e mais difusa da nuvem. A missao
consistiu também das observagoes de trés estrelas padroes, sendo duas polarizadas e uma
nao-polarizada. Suas coordenadas em «(2000) e 6(2000) estao na Tabela 5.2.

Foi usado junto ao telescépio Boller & Chivens (D = 0,6m; f/13,5) - IAG a camara
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Tabela 5.2: Lista de estrelas padroes polarimétricas usadas na missao no OPD.

Estrela a (hms) G Descrigao
HD126593 | 14 28 51.06 | -60 32 24.8 Padrao polarizada
HD111579 | 12 51 03.61 | -61 14 37.8 Padrao polarizada
HD154892 | 17 07 41.38 | +15 12 37.6 | Padrao nao-polarizada

polarimétrica do LNA cujos detalhes podem ser encontrados em MAGALHAES et al.,
(1996) e PEREYRA, (2000). Na camara, estavam uma lamina retardadora de meia onda,
essencial para girar o plano de polarizacao em passos de 22.5°, um prisma Savart de
calcita, elemento que divide o feixe em ordindrio e extraordinario e uma roda de filtros

de Johnson (B, V, R, I). A Figura 5.6 esquematiza a estrutura do polarimetro:

eixo Optico do sistema

Lamina

Retardadora | eixo das rodas
(A/20u N/4)

Roda do [ | [ |
Analisador

ey | I ]

—/ CAMARA CCD

Figura 5.7: Diagrama explicativo da estrutura fisica da gaveta polarimétrica do TAG/USP.
Fonte: http://www.astro.iag.usp.br/~polarimetria/gaveta/descrip.htm

O eixo éptico constitui o caminho que a luz percorrera até chegar no detector como
feixe duplo. A lamina retardadora insere uma diferenca de fase A¢ entre as componen-
tes do campo elétrico paralela e perpendicular. O analisador subdivide a luz incidente,
apos passar pela lamina retardadora, em dois feixes plano polarizados entre si. Para fon-
tes puntiformes utiliza-se o prisma de Savart, que consiste de duas placas de calcita. A
imagem formada com esse analisador esta mostrada na Figura 5.7, constituida de ima-
gem ordindria (baixo) e extraordindria (cima). Essa é uma imagem da estrela padrao
polarizada HD126593.

O detector CCD, foi o IKON-L 10127. Sua matriz é de 2048 por 2048 pixels, cada um
com o tamanho de 13,5 um. O campo visual foi um quadrado de 11 minutos de arco. O
ruido de leitura desse CCD é de 9.7 ADUs e o ganho de 7.1 elétrons por ADU. A eficiéncia
quantica no filtro B é de FQ ~ 85% como pode ser visto na Figura 5.8:

Cada campo na direcao de DC291.1-1.7 foi observado nos filtros B, V e R, sendo
a polarizacao determinada com 8 posicoes da lamina retardadora e exposicao de 600

segundos por posicao da lamina. As estrelas padrao polarimétricas foram observadas nos
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Figura 5.8: Imagem obtida com o analisador da estrela HD126593 no centro. O feixe ordinério
estd em baixo e o extraordinario em cima.

EQ (%)
s3]
[ ]

30 F iKKon-L - Bl
20 | pixel 13.5 pm
10 | 2048 x 2048 pixeis

200 400 G600 800 1000
A (nm)

Figura 5.9: Curva da eficiéncia quantica do detector IKON-L 10127 usado neste trabalho.
Fonte: http://www.lna.br/opd/instrum/ccd/CCDikonl.html

mesmos filtros, com 16 posicoes da lamina retardadora e exposicoes mais curtas, conforme
a magnitude de cada uma. Elas sao essenciais para avaliar o desempenho do polarimetro.
Também foram adquiridas imagens de bias e flat-field para o processo de pré-tratamento
dos dados.

5.6.2 Reducao de Dados

O software usado para fazer a reducdo dos dados foi o IRAF! (Image Reduction and
Analysis Facility) (Tody 1986). O proceso constitui de duas partes: 1) corregoes instru-
mentais e fotometria, 2) polarimetria. A fase de corregoes instrumentais é subdividida em

quatro etapas:

e Corte em todas as imagens, nas regioes sem contagens, usando a ferramenta de trim;

e Subtragao de cada imagem do CCD pela imagem de bias combinada;

A User's Guide to CCD Reductions with IRAF (Massey 1997). Disponivel em
http://iraf.net /irafdocs/
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e Divisao de cada imagem do CCD pela imagem combinada de flat-field normalizada

para cada filtro.

e Registro (alinhamento) das imagens obtidas em cada posi¢ao da nuvem.

Uma vez efetuadas estas etapas, procedemos a fotometria de abertura nas imagens. As
fontes consideradas “estrelas” nas imagens foram determinadas automaticamente pela
rotina daofind. A fotometria de abertura foi efetuada com a rotina phot do pacote
apphot.digiphot.noao. Foram utilizadas 9 aberturas diferentes de modo a avaliar qual
fornece o menor erro fotométrico, em cada caso.

A segunda parte da reducao de dados envolve o uso dos arquivos de saida da fotome-
tria realizada pela rotina phot e o pacote de reducao de dados polarimétricos pcedpack,
desenvolvido pelo grupo de polarimetria do IAG-USP?2.

As rotinas utilizadas no pacote pcedpack foram:

e ordem, que ordena os pares de imagens ordinaria e extraordindria das estrelas, a
partir dos arquivos de saida da rotina phot, extraindo apenas os parametros que

serao utilizados na avaliacao da polarizagao;

e txdump, que organiza as informacoes agrupadas pela rotina ordem em cada posicao
da lamina, conforme o ntimero de posicoes de lamina observado, montando um
unico arquivo referente a uma posicao observada no céu, para um unico filtro, com

N posigoes de lamina observadas;

e pced, que efetua o célculo da polarizacao em si. Esta rotina, escrita em FOR-
TRAN, efetua um ajuste de minimos quadrados nas diferengas de magnitude entre
as imagens ordinaria e extraordindria de cada fonte, conforme a posicao da lamina
retardadora (plano de polarizacdo). Esta rotina tem como entrada as informagoes

agrupadas pela rotina tzdump e avalia os valores dos parametros de Stokes.

O arquivo gerado com a rotina peed tem extensao (.log). Nele estao todos os parametros
necessarios para definir o estado de polarizagao de uma onda, através dos parametros de
Stokes mencionados na Secao 5.1.1. Nesse arquivo estao também a polarizacao P, seu
erro, bem como o angulo de polarizacao # e o erro teérico assumido. Outra informacao é

a funcao para a modulacao da intensidade
Z(I) = Qcosdyp(I) + Usindy(I), (5.19)

e seu respectivo valor para cada posicao da lamina.
Com o arquivo (.log) podemos verificar para qual abertura o ajuste foi melhor através
da rotina macrol. Com seu arquivo de saida, é possivel plotar um grafico da modulacao

(Z) em funcao de cada posi¢ao da lamina retardadora com a rotina graf.

2vide site http://www.astro.iag.usp.br/~polarimetria/gaveta/reduc_detalhada.htm
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Figura 5.10: Amplitude de modulacdo em funcao das posicoes da lamina retardadora para a
estrela HD126593.

Na Figura 5.10 vemos o grafico da modulacao Z para a estrela padrao polarizada
HD126593. Nesta, o angulo de polarizagao avaliado (THETA) ainda nao esté corrigido
do angulo instrumental em relagao a dire¢ao norte-sul no plano do céu. De acordo com
as padroes polarizadas observadas, este angulo foi avaliado em cada noite de observacao
e sua correcao foi efetuada para os valores observados na diregao de DC291.1-1.7 (média
de 3,3 graus, considerando todos os filtros e noites de observacao). As estrelas padrao
polarimétricas também permitem avaliar o desempenho instrumental em medir valores
fidedignos do grau de polarizacao.

A Tabela 5.3 mostra os valores do grau de polarizagao observado para as trés estrelas
padrao polarimétrica observadas (duas polarizadas, HD126593 e HD111579 e uma nao
polarizada, HD154892), no filtro B. A quarta coluna da Tabela 5.3 mostra os valores de
referéncia do grau de polarizacao destas estrelas (Turnshek et al. 1990; Tapia 1988). A
quinta coluna mostra os valores observados por nds e a sexta coluna, seus erros. Uma
rapida inspecao indica que os valores sao compativeis, a menos de nossas medidas mos-
trarem, sistematicamente, valores ligeiramente maiores. Esta diferenca nao nos preocupa,

pois pode estar associada a receita do filtro B.

Tabela 5.3: Estrelas padrao polarimétricas utilizadas neste trabalho. Existe compatibilidade
entre os valores catalogados (quarta coluna) e observados por nés (quinta e sexta colunas).

Ntmero HD | a (* ™ #) sC'Y [Py (%) | Ps (%) | ePp (%)
HD126593 | 14 28 51.06 | -60 32 24.8 | 4.774 | 4.998 | 0.042
HD111579 | 1251 03.61 | -61 1437.8 | 6.149 | 6.685 | 0.044
HD154892 | 17 07 41.38 | +151237.6 | 0.050 | 0.100 | 0.026
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5.6.3 Resultados derivados da polarizagao linear na direcao da
nuvem DC291.1-1.7

Nesta secao vamos apresentar os resultados pertinentes a nuvem DC921.1-1.7 obtidos
com o tratamento dos dados polatimétricos obtido no Observatorio do Pico dos Dias.
Serao mostrados os parametros de Stokes para cada filtro observado, a distribuicao do
tamanho dos gaos estimados pela Lei de Serkowski e também a intensidade do campo

magnético na nuvem.

Parametros de Stokes e grau de polarizagao para cada filtro

Efetuamos a reducao polarimétrica para os filtros B, V e R em duas posi¢oes da nuvem:
cobrindo a parte mais densa e a mais difusa respectivamente. Todos os graficos foram
obtidos usando a razao p/o(p) > 2. A direita de cada grafico dos parametros Q e U estao
os valores médios calculados dos parametros de Stokes bem como o grau de polarizacao
médio em porcentagem e o angulo de polarizacao. Na Figura 5.11 mostramos os resultados
para os parametros de Stokes, o grau de polarizacao e o angulo de polarizagao para o filtro
B em ambas as posi¢oes da nuvem. As Figuras 5.12 e 5.13 mostram o mesmo para os
filtros V e R, respectivamente.

Como era esperado, o valor do grau de polarizacao variou com o filtro observado, dada
a dependéncia da polarizagao com o comprimento de onda. Ja a direcao do angulo de
polarizacao manteve praticamente a mesma, nos trés filtros, para a parte menos densa da
nuvem; o que ja nao ocorre para a parte mais densa, onde a concentracao do angulo de
polarizacao mostrou valores de pico em ~ 40° para o filtro B, ~ 25° para o filtro V e
~ 5° para o filtro R. Isto provavelmente estd ligado ao fato de que nestas regices de mais
alta extingao, os conjuntos de estrelas nos trés filtros sao muito distintos, devido a grande
extingao.

Avaliamos também a dispersao do angulo de polarizacao linear das estrelas de fundo
nos dois campos observados, particularmente para o filtro V, onde o niimero de medidas da
polarizacao linear foi maior. A dispersao medida foi Af = 10, 5°. Esta pequena dispersao
pode ser notada na Figura 5.14, que mostra a distribui¢ao dos vetores de polarizagao
linear medidos sobre a imagem (DSS-II-Red) dos campos observados. A maioria dos

vetores orienta-se na mesma dire¢ao do eixo maior da nuvem.

Distribuicao espacial da polarizacao no filtro R

Utilizamos as medidas de polarizacao linear na banda R para avaliar a distribuicao es-
pacial do grau de polarizacao ao longo dos campos observados. Como a banda R apresenta
a menor extingao entre as trés observadas, ela pode amostrar estrelas de fundo em regioes
de densidade intermediaria da nuvem. A Figura 5.15 mostra um mapa de contorno do

grau de polarizacao medido na banda R, na direcao de DC291.1-1.7. Apesar do ntimero
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de estrelas na direcao das partes mais densas ser pequeno, se comparado as regioes exter-
nas, fica evidente um aumento do grau de polarizacao para as regioes de maior extingao.
E preciso notar que como a polarizacao foi medida no 6ptico, temos informacgoes apenas
para uma parte externa na nuvem. Entdo os contornos feitos NAO devem ser entendidos

como polarizagao no centro da nuvem.

Ajustes de curva usando a lei de Serkowski

A lei de Serkowski ja foi apresentada na Secao 5.4 deste trabalho. Com ela podemos
avaliar o tamanho médio dos graos que provocam a polarizacao linear na linha de visada
de cada estrela de fundo. Para tanto, compilamos todas as estrelas de campo que apre-
sentaram boas medidas do grau de polarizac¢ao (S/R > 3) nos trés filtros observados (B,
V e R). Ao todo, 31 estrelas alcangaram esta condigao (22 nas partes mais densas e 9 no
entorno da nuvem). Ajustamos a lei de Serkowski (equagoes 5.14 e 5.15) para os compri-
mentos de onda efetivos dos filtros B, V e R (apenas trés pontos), com dois parametros
livres, Ppaz € Amaz - Dois destes ajustes sao mostrados na Figura 5.16. Como o ajuste é
pobre (poucos pontos e adjacentes em comprimento de onda), seus resultados devem ser
avaliados com cautela.

De modo geral, encontramos valores maiores de A, nas linhas de visadas de regioes
de maior extingao. Associando estes valores ao tamanho médio dos graos na linha de
visada (vide equagao 5.17), pode-se concluir que o tamanho médio dos graos é maior nas
regioes de mais alta extingao. A Figura 5.17 apresenta um mapa de contornos do tamanho
médio dos graos que provocam a polarizacao linear, baseado nas 31 estrelas observadas
nos filtros B, V e R e na equagao 5.17. Valores tipicos para o meio interestelar sao da
ordem de 0,15 pum, conforme Mathis et al. (2002) e Williams (2005). Os valores que
encontramos para as regioes de mais alta extingao sao similares aos observados em outras
nuvens escuras por Poidevin & Bastien (2006), Whittet (2007) e Orsatti et al. (2007).

Intensidade do campo magnético na nuvem DC291.1-1.7

Usando a Equacao (5.18), temos condigdes de determinar a intensidade do campo
magnético perpendicular a linha de visada (plano do céu). Entao para valores encontrados
anteriormente nesse trabalho, como pges = 4,3 X 1071 g/em3, vy = 1.13 x 10° cm/s e
o9 = 0.18 rad, temos que

By, ~ 843uG (5.20)

No entanto, introduzindo a correcao de Padoan et al. (2001) de um fator igual a

f = 0.4, o valor para o campo magnético no plano do céu é de
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Este valor é compativel com valores determinados na dire¢ao de outras nuvens escuras
(Myers & Goodman 1988, Padoan & Nordlund 1999, Wolf et al. 2003).
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Figura 5.11: Esquerda Superior: Parametros de Stokes Q x U (filtro B), para a primeira posigao
da nuvem. Direita Superior: Grau de polarizagdo da nuvem DC291.1-1.7 (filtro B) para a primeira
posigao da nuvem. Esquerda Inferior: Parametros de Stokes @ x U (filtro B), para a segunda posigao
da nuvem. Direita Inferior: Grau de polarizagdo da nuvem DC291.1-1.7 (filtro B) para a segunda
posicao da nuvem. Centrais: angulo de polarizacao.
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Figura 5.12: Esquerda Superior: Parametros de Stokes @ x U (filtro V), para a primeira posigao
da nuvem. Direita Superior: Grau de polarizacio da nuvem DC291.1-1.7 (filtro V) para a primeira
posi¢ao da nuvem. Esquerda Inferior: Parametros de Stokes @ x U (filtro V), para a segunda posigao
da nuvem. Direita Inferior: Grau de polarizagdo da nuvem DC291.1-1.7 (filtro V) para a segunda
posicao da nuvem. Centrais: angulo de polarizagao.
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Figura 5.13: Esquerda Superior: Parametros de Stokes Q) x U (filtro R), para a primeira posi¢ao
da nuvem. Direita Superior: Grau de polarizacdo da nuvem DC291.1-1.7 (filtro R) para a primeira
posi¢ao da nuvem. Esquerda Inferior: Parametros de Stokes @ x U (filtro R), para a segunda posigao
da nuvem. Direita Inferior: Grau de polarizagdo da nuvem DC291.1-1.7 (filtro R) para a segunda
posicao da nuvem. Centrais: angulo de polarizagao.
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Figura 5.14: Polarizagao linear na banda V para DC291.1-1.7, sobreposta a imagem DSS-II-R

do campo. O angulo de polarizacao estd concentrado em torno de 65°. Esses resultados sao
obtidos também para as bandas B e R.
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Figura 5.15: Distribuicao espacial do grau de polarizagdo no filtro R. As coordenadas estao
como encontradas no CCD. As cores representam o grau de polarizagdo, com o vermelho signi-
ficando o maior valor. A cor vermelha no centro significa apenas que a medida que nos aproxi-
mamos da nuvem o grau de polarizacdo aumenta. A esquerda, temos a distribuicao encontrada
neste trabalho e a direita uma imagem DSS-2RED.
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Figura 5.16: Esquerda: Ajuste feito com a lei de Serkowski para a regiao densa da nuvem. O
tamanho médio dos graos encontrado para esse ajuste foi de a = 0, 14um. Direita: Ajuste com
a lei de Serkowski para a regiao menos densa. Tamanho médio para esse ajuste: a = 0,12um.
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Figura 5.17: Distribuicao espacial dos graos de poeira da nuvem calculados com a lei de
Serkowski, com dados coletados no 6ptico no Observatério do Pico dos Dias.
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Capitulo 6
Conclusoes e Discussoes

Neste trabalho, a nuvem DC291.1-1.7 foi estudada de varias perspectivas, aplicando-se
um conjunto diversificado de técnicas. Em termos das técnicas de observacao usadas, apli-
camos a fotometria, astrometria e polarimetria. As regides do espectro estudadas foram
o oOptico, nos filtros B, V e R, infravermelho proximo através do 2MASS, infravermelho
médio, usando o telescopio espacial Spitzer, infravermelho distante através do telescopio
espacial Akari e ondas de radio para fins de estudos de transi¢oes moleculares. Agregamos
varias conclusoes sobre a nuvem, algumas contrarias ao que ja foi proposto na literatura.
Fizemos um estudo semi-analitico para estudar a transferéncia radiativa na nuvem. Ou-
tra novidade foi a andlise da distribuicao espectral de energia para avaliar a extingao e

distancia de cada estrelas de campo.

6.1 Propriedades dos graos da nuvem

Nossas analises da emissao dos graos de poeira e da polarizacao linear das estrelas de
fundo indicam que os graos presentes na nuvem DC291.1-1.7 sao em média, maiores que
aqueles do meio interestelar comum. Os valores ficaram em torno de a ~ 0,2um para a
regiao mais central da nuvem e 0, 1ym para a sua redondeza.

Através do modelo de geometria cilindrica, calculamos que a secao de choque média de
absorcao dos graos é de ogs ~ 5,68 x 1072 m? e de espalhamento de Oesp = 2,00 X 10712
m? para os dois primeiros filtros da IRAC e 0.5, = 6,40 x 107 m? para os dois dltimos.
A densidade central de poeira da nuvem foi estimada em ppoeira = 6,51 X 10% m=3.
Através da secao de choque, inferimos graos com o tamanho da ordem de 1um. Esse
valor corresponde ao efeito de coreshine observado, pois ele aparece apenas para graos
dessas dimensoes. A presenca desses graos maiores causa uma extingao mais forte, o
que faz o nucleo denso da nuvem ser mais escurecido. Tendo determinado a extincao
para as estrelas do campo, através da distribuicao espectral de energia, determinamos a

massa da nuvem em M,,, =~ 5,45 Mg, e consequentemente sua densidade de gads como
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Pgas = 1,1 x 10" m~3. Esse resultado confirma que com as imagens IRAC calculamos a
densidade de poeira, e com a extin¢ao das bandas do infravermelho préximo, a densidade
de gas. Com o método NICE (Lada et al. 1994) e com a distribuigdo espectral de
energia, o valor de extingao central ficou em torno de Ay =~ 9 mag. Ainda com relacao a
extingao, determinamos a razao entre a extingao total e seletiva no infravermelho préximo
(Rg). O resultado (Ry = 1,4) é compativel com regioes de grande extingao, como
determinado para o Centro Galactico por Nishiyama et al. (2006). Desta forma, com
estas informagodes obtidas, podemos caracterizar DC291.1-1.7 como uma nuvem pequena,
mas de alta densidade espacial, com graos de poeira grandes nas regioes mais densas.

A temperatura de poeira estimada mostra um decréscimo das bordas para o interior da
nuvem, de 14K para 5K, o que é esperado se a nuvem estd sujeita ao campo de radiacao

galactico e aquecimento interno apenas por raios cosmicos.

6.2 Tamanho, distancia e idade da nuvem

O tamanho da nuvem D(C291.1-1.7 foi estimado de acordo com a sua dimensao angular
(5'x3’) e distancia (80 pc) em 0.12 pcx0,07 pe, com um raio médio de 0,05 pc. Curiosa-
mente, este ¢ também o raio fornecido pelo ajuste da esfera de Bonnor-Ebert, que embora
também dependa da distancia, é obtido a partir do ajuste de perfil de densidade colunar
(extinga@o visual).

A distancia encontrada neste trabalho é diferente do que ja foi proposto na literatura
em Bourke et al. (1995), que foi de 250 pc e em Racca, Vilas-Boas & De la Reza (2009) de
200 pc. O resultado que encontramos foi de D ~ 80 pc. Utilizamos dois métodos distintos
na andlise da variagao da extingao visual com a distancia (NICE e ajuste de corpo negro as
DEEs das estrelas de fundo), bem como outras duas avaliagoes de distancia: uma através
dos dados da literatura da emissao de gas e do modelo de curva de rotagao da Galéxia;
a outra utilizando o mapeamento das emissoes de Nal e Call do trabalho de Welsh et al.
(2009). Estas quatro avaliagoes indicam valores compativeis entre si e apontam para uma
distancia D = (SOfgg) pc.

Dessa forma, temos uma nuvem pequena a uma distancia curta. Isso levanta um
questionamento sobre a formacao desse objeto. Visto que no trabalho de Welsh et al.
(2009), essa nuvem poderia estar localizada na regiao fronteiriga da bolha galdctica local.
Desta forma, ela poderia ser um fragmento de uma nuvem maior, dispersada pela expansao
da bolha; ou simplesmente por uma aglomeragao recente de gas e poeira decorrente do
material arrastado pela expansao da bolha. Em trabalho recente MARKA et al. (2012)
mediram a razao de densidade colunar Ny py3/Neocs na diregao de DC291.1-1.7, indicando
um valor maior que 41. Neste mesmo trabalho, esta razao ¢ apontada como um diagnéstico
de idade, que no caso de DC291.1-1.7, indica uma nuvem muito jovem, provavelmente

de formagao recente. Notamos que DC291.1-1.7, embora seja vista projetada sobre o
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Plano Galéctico, nao aparenta fazer parte de um Complexo de nuvens maior, com poucas
nebulosidades no seu entorno. Estes indicios pendem a idéia de que DC291.1-1.7 seria
uma nuvem de formacao recente, decorrente do material aglomerado na expansao da bolha
local. As estimativas do inicio formacao da bolha local apontam para idades nao maiores

que 10 milhoes de anos.

6.3 Temperatura da nuvem

A temperatura foi estimada usando transi¢oes rotacionais moleculares de dados encon-
trados na literatura. Utilizamos as observagoes de CO (J = 1 — 0) (Otrupcek et al. 2000)
e de CO (J =4 — 3) (Lohr at al., 2007). As demais transi¢oes nao foram sufucientes
para determinar a temperatura cinética da nuvem. As temperaturas cinéticas derivadas
apontam para um gradiente de temperatura conforme a densidade na regiao de formacao
da transigao: T = 13,7 K (J = 1 — 0) nas regides menos densas (borda) e T'~ 11,3 K
(J =4 — 3) nas regides de densidade intermedidria.

Gradiente similar também foi observado na derivagao da temperatura da poeira, com
os dados do satélite AKARI, como observado na Figura 3.9, apontando para temperaturas

ainda mais baixas (~ 5 K) nas regides centrais, de extin¢do mais severa.

6.4 Estabilidade da nuvem

Avaliamos as energias cinética interna e potencial gravitacional totais e procedemos a
analise pelo teorema do virial. Apesar das incertezas, os valores indicam que a nuvem
DC291.1-1.7 estda muito préxima da condicao de equilibrio estével.

Baseado no modelo de Jeans, que considera apenas as forcas de pressao do gas e os
efeitos da gravidade, desconsiderando efeitos de rotacao e campos magnéticos, a massa de
Jeans encontrada neste trabalho foi de M; = 3 M. Apesar de a massa da nuvem ter sido
estimada em M, = 5,45 M), esse resultado nao pode ser conclusivo no sentido de indi-
car uma nuvem em colapso, porque outros fatores como campo magnético e turbuléncia
precisar ser levados em consideracao.

Outro forma de analise, foi o modelo de esferas isotérmicas de Bonnor-Ebert. Ele difere
do modelo de Jeans por apresentar uma pressao adicional externa no mesmo sentido da
forca gravitacional. Com esse modelo encontramos o parametro & = 4,2. Visto que o
parametro critico é de &, = 6,5, a nuvem nao apresenta colapso, embora o modelo
considere uma pressao externa contribuindo para um eventual colapso. Em termos de
massa, o valor critico para o colapso de acordo com o modelo de Bonnor-Ebert é de
Mprp = 14,7 M. Como a massa da nuvem é de M,,, = 5,45 My, novamente nao

encontramos indicios de colapso.
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A turbuléncia é um fator importante no contexto de colapso de nuvens escuras, ja
que ela tem o papel duplo de evitar (em escala global) e também favorecer o colapso
(localmente), conforme Ballesteros-Paredes et al. (2006). Localmente, o colapso ocorre se
o comprimento de Jeans para a nuvem for muito menor do que o tamanho das flutuacoes
de acordo com Klessen et al. (2000). Conforme o mesmo trabalho, o colapso local serd
evitado se o mecanismo de turbuléncia dirigida fornecer energia suficiente em escalas
menores que o comprimento de Jeans de flutuagoes tipicas.

Neste trabalho avaliamos a relacao entre a energia de turbuléncia interna e a ener-
gia térmica do gas, em Fy,p ~ 6Ferm, 0 que caracteriza uma turbuléncia supersonica.
Conforme Klessen et al. (2000), esta situagao dificulta o colapso global da nuvem, mas
favorece o colapso de flutuagoes locais.

A influéncia do campo magnético frente aos movimentos macroscopicos da nuvem
também foi investigada. A massa magnética que estimamos para que a nuvem possa
ser suportada pelo campo magnético é de M = 6 M. Como sua massa foi estimada em
My = 5,45 M, o campo magnético estd impedindo o colapso da nuvem. Dado que o
campo magnético no plano do céu foi estimado em By | = 337uG, ele é forte o suficiente
para resistir a distor¢ao causada pela turbuléncia de acordo com Draine (2011).

Com a discussao acima, podemos concluir que apesar de DC291.1-1.7 ter turbuléncia
supersonica, o que em tese, favorece o colapso local, quase todas as analises de estabilidade
global indicam que a nuvem nao apresenta movimentos macroscépicos significativos, no
que concerne a contracao (colapso) ou expansao. Nesse contexto, o campo magnético tem
papel importante na manutencao da estrutura da nuvem. Os vetores de polarizacao linear
das estrelas de fundo, mostram que a componente do campo magnético no plano do céu

¢ na mesma direcao do eixo maior da nuvem.

6.5 Existéncia de YSO’s associados a nuvem

Construimos o diagrama cor-cor das fontes observadas na direcao de DC291.1-1.7 pela
camera IRAC (SPITZER), nominalmente [3,6 — 4,5] x [5,8 — 8,0], buscando por objetos
estelares jovens. Conforme esse diagrama, nao encontramos nenhuma evidéncia de estrelas
jovens associadas a nuvem. Duas estrelas, que estavam nas bordas dos objetos Classe 11,
poderiam ser um YSO, devido ao tamanho da sua barra de erro. No entanto, apés uma
analise mais detalhada de suas distribuicoes espectrais de energia, percebemos que eram

apenas estrelas da sequéncia principal.
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