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Resumo
Ao longo das últimas décadas, observações no IR obtidas pelo telescópio espacial

Spitzer aumentaram significantemente a população conhecida de YSOs associados

as nuvens moleculares próximas. Com tal censo, estudos recentes têm caracterizado

estelas PMS e deteminado parâmetros em diferentes comprimentos de onda. Dada

a cobertura restrita de algumas destas nuvens, relativo às suas regiões estendidas,

estas populações de YSOs podem representar uma visão limitada da formação es-

telar nestas regiões. Diante disso, aproveitamos observações no IR médio do WISE,

que fornece uma cobertura maior do céu, podendo assim apresentar uma maior

população representativa de YSO. Nós estendemos o método de classificação bem

estabelecido por Allen et al.(2004) para observações do Spitzer e WISE. Adotamos

a fotometria 2MASS como sistema padrão para comparações. Além do aglomerado

embebido IC 5146, nós fornecemos uma visão em diversas bandas fotométricas dos

5 novos aglomerados estelares embebidos e sua vizinhança. Em suma, a análise

da amostra envolve os seguintes passos: (i) extração fotométrica (2MASS, Spitzer

e WISE) de uma região circular; (ii) descontaminação de estrelas de campo para

reforçar a morfologia intŕınseca do diagrama Cor-magnitude (CMD) (essencial para

determinar o avermelhamento, idade e distância do Sol); e (iii) construção de fil-

tros cor-magnitude, para os perfis radiais de densidade estelar (RDPs). Os perfis

foram constrúıdos com estrelas selecionadas após a aplicação filtro cor-magnitude

(CM) sobre a fotometria observada, o qual isola estrelas com grande probabilidade

de serem membros do aglomerado. A distância do IC 5146 foi estimada num valor

de 1190 ± 70 pc do Sol. Tal distância tem sido questão de debate na literatura.

Entretanto, as distâncias e as incertezas fotométricas dos 5 NBBs sugerem que eles

estão associados fisicamente. Estes novos YSOs descobertos, IC 5146 e Streamer

possuem idade de 5 ± 3Myr. Conclúımos que todo o complexo IC 5146 sugere-nos

uma concordância morfológica associada com o processo de formação estelar.



Abstract
Throughout the last decade sensitive infrared observations obtained by the Spitzer

Space Telescope significantly increased the known population of YSOs associated

with nearby molecular clouds. With such a census recent studies have characterized

pre-main sequence stars (PMS) and determined parameters from different wave-

lengths. Given the restricted Spitzer coverage of some of these clouds, relative to

their extended regions, these YSO populations may represent a limited view of star

formation in these regions. We are taking advantage of mid-infrared observations

from the NASA Wide Field Infrared Survey Explorer (WISE), which provides an

all sky view and therefore full coverage of the nearby clouds, to assess the degree to

which their currently known YSO population may be representative of a more com-

plete population. We extend the well established classification method of the Spitzer

Legacy teams to archived WISE observations. We have adopted 2MASS photometry

as a “standard catalogue” for comparisons. Besides the massive embedded cluster

IC 5146 we provide a multiband view of five new embedded clusters in its surroun-

dings that we discovered with WISE. In short, the analysis involves the following

for the presently studied cluster sample: (i) extraction of 2MASS/WISE/Spitzer

photometry in a wide circular region; (ii) field-star decontamination to enhance

the intrinsic Colour-magnitude diagram (CMD) morphology (essential for a proper

derivation of reddening, age, and distance from the Sun); and (iii) construction of

Colour-magnitude filters, for more contrasted stellar radial density profiles (RDPs).
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decréscimo no fluxo cont́ınuo observado, contribuindo para a per-

manência em toda absorção que é o deslocamento Doppler. Tomando
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é ∼ 2o × 1.5o) do IC 5146 (esquerda) e as posições dos 5 novos ECs

(quadrados) ao longo do Streamer. Norte para cima e o leste para a

esquerda. Crédito da imagem: Adam Block. . . . . . . . . . . . . . . 55

4.2 Distribuição das fontes puntuais do complexo IC 5146 e sua vizinhaça.
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Caṕıtulo 1

Introdução

Estrelas são objetos auto-gravitantes de gás atômico e molecular e o problema como

elas se formam e um dos focos mais importantes da astrofisica. A formação estelar

determina a estrutura e evolução de galáxias atraves da transformação de gás mais

poeira em estrelas. E pelo espalhamento da energia nuclear do gás deixado no

Big Bang, determina-se a luminosidade das galáxias (McKee & Ostriker, 2007).

O processo de formação estelar esta intrinsecamente ligado a formação e evolução

recente dos sistemas planetários.

O problema da formação estelar pode ser dividido em duas grandes categorias:

microf́ısica e macrof́ısica. A microf́ısica da formação estelar trata da formação de

estrelas individuais (ou binárias). Estrelas de todas as massas adquirem maior

parte da massa via colapso gravitacional de um simples núcleo denso? Como são

determinadas as propriedades de uma estrela ou binária? Como elas se formam?

Como as estrelas massivas se formam em face da intensa pressão de radiação? Quais

são as propriedades dos discos protoestelares, jatos e outflows associados com jovens

objetos estelares (YSOs - Young Stellar Objects) e o que governa a evolução dinâmica

deles?

A macrof́ısica da formação estelar trata da criação de sistemas estelares, desde

aglomerados até galáxias. Quais são as caracteŕısticas das nuvens moleculares gi-

gantes (GMC- Giant Molecular Cloud), o local de maior formação estelar? Elas

são formadas fora do gás interestelar? Quais processos determinam a distribuição

das condições f́ısicas dentro dessas regiões? Por que a formação estelar ocorre so-

mente numa pequena fração de gás dispońıvel? O que determina a distribuição de

massa das estrelas em formação, isto é, a função de massa inicial (IMF- Initial Mass

Function)?

Muitas dessas questões, particularmente as relatadas na microf́ısica da formação

2



Introdução 3

estelar já tiveram grandes avanços na caracterização destas em todas as escalas e

na determinação das propriedades do meio do qual elas se formam. Auxiliados por

computadores poderosos, teóricos têm sido capazes de modelar numericamente os

processos f́ısicos e qúımicos associados ao processo de formação estelar.

1.1 Propriedades observadas nas nuvens de formação

estelar

1.1.1 Śıtios de formação estelar

A maior parte da formação estelar em galáxias ocorre nos braços espirais, os quais são

marcados principalmente pelas concentrações de jovens estrelas luminosas e nuvens

associadas ao gás ionizado. As estrelas mais brilhantes têm vida mais curta que

10 milhões de anos, ou 10−3 vezes a idade do Universo, então elas precisam ter se

formado muito recentemente a partir do denso gás interestelar que também está

concentrado nos braços espirais. A formação de estrelas ocorre também perto do

centro de algumas galáxias, incluindo a nossa própria Via Láctea, mas este tipo de

formação é frequentemente obscurecida pela poeira interestelar e a sua existência

é inferida apenas a partir da radiação infravermelha emitida pela poeira aquecida

pelas estrelas jovens imersas. O gás a partir do qual as estrelas se formam, seja em

braços espirais ou núcleos galácticos, está concentrado em grandes e densas nuvens

moleculares. Algumas nuvens moleculares da vizinhança são vistas como dark clouds
1 contra o fundo brilhante da Via Láctea, porque a poeria interestelar absorve a luz

das estrelas mais distantes que se encontram atrás das nuvens.

Muitas estrelas jovens são vistas em algumas dark clouds da vizinhança, mais

marcante entre as quais estão as estrelas T Tauri, cuja variabilidade, associação

com as nuvens, e altas luminosidades para suas temperaturas indicam que elas são

extremamente jovens e tem idades de aproximadamente 1Myr (Herbig, 1962, Cohen

& Kuhi, 1979). Estas estrelas T Tauri são jovens estrelas conhecidas, e fazem parte

da PMS 2 que ainda não tornaram seus núcleos suficientemente quentes para queimar

hidrogênio e iniciar a fase de sequência principal. Algumas delas estão imersas

particularmente em pequenas e densas dark clouds, que são claramente os śıtios de

formação estelar. Estas nuvens têm sido estudadas extensivamente, usando técnicas

1Uma nuvem relativamente densa, de gás interestelar frio, principalmente molecular, cujas
part́ıculas de poeira obscurecem a luz de estrelas por trás dele

2Pre-Main Sequence: Pré-Sequência Principal
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de radio para observar as moléculas mais pesadas que H2, tais como CO, CN e

OH e técnicas de infravermelho para estudar a poeira. Observações de emissão

térmica da poeira no infravermelho distante provaram ser úteis para o estudo destas

pequenas nuvens; a poeira é a melhor traçadora observável da distribuição de massas

porque a maior parte das moléculas pesadas congelam sobre os grãos de poeira

em altas densidades. Muitas dessas pequenas nuvens são densas o suficiente para

a gravidade mantê-las juntas contra a pressão de radiação e levá-las a entrar em

colapso, reforçando a identificação dos locais de nascimento das estrelas segundo

Ward-Thompson (2002).

As menores e mais isoladas dark clouds têm recebido mais atenção porque elas

são mais fáceis para estudar e modelar, mas a maioria das estrelas se formam, na

verdade, em grupos maiores e aglomerados, em concentrações maiores e mais comple-

xas de gás molecular. Não há clara demarcação entre as concentrações moleculares

de tamanho diferente, mas os termos cloud, clump e core foram utilizadas frequen-

temente, geralmente com referência ao tamanho das estruturas. Neste trabalho, o

termo clump será usado para denotar qualquer região numa grande nuvem, enquanto

o termo core será usado para designar um núcleo pré-estelar denso e auto-gravitante

que poderia entrar em colapso para formar uma estrela ou um grupo de estrelas.

O termo cloud tem sido usado para descrever algumas nuvens densas compactas ou

isoladas (Leung, 1985) cuja importância de fomentar os śıtios de nascimento estelar

foi defendida por Bok (1948, 1971).

1.1.2 Estrutura das nuvens moleculares

Projetos concebidos para surveys de gás molecular em galáxias mostram que eles

estão normalmente concentrados em grandes segmentos ou braços espirais com tama-

nhos 1 kpc e 107M� (Solomon & Sanders, 1985, Elmegreen, 1993). Estes complexos

podem conter várias nuvens moleculares gigantes (NMGs) com tamanhos maiores

que 100 pc e massas acima de 106 M�, e estas nuvens por sua vez contém uma es-

trutura muito menor que pode ser filamentar ou agrupada num grande intervalo de

escala (Blitz, 1993, Williams et al., 2000).

Subestruturas encontradas nas NMGs variam de aglomerados masssivos com

tamanhos de vários parsecs e massas de milhares de massas solares, as quais podem

formar grupos de estrelas, pequenos núcleos densos com tamanhos da ordem de 0.1pc

e massa da ordem 1 M�, os quais podem formar estrelas individuais ou pequenos

sistemas múltiplos, que foram apresentados por Myers (1985, 1999), Cernicharo

(1991), Lada et al. (1993), Williams et al. (2000), André et al. (2000) e Visser et al.
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(2002). A estrutura interna das nuvens moleculares é parcialmente hierárquica,

consistindo de pequenas subunidades dentro de maiores, e os modelos fráctais podem

aproximadamente representar em alguns aspectos desta estrutura como descrito por

Scalo (1985, 1987), Larson (1995), Simon (1997), Elmegreen (1997, 1999, 2000),

Stutzki et al. (1998). Em particular, as bordas irregulares das nuvens moleculares

têm formas fractais que se assemelham às superf́ıcies turbulentas, o que sugere que

estas podem ser criadas pela turbulência segundo Falgarone et al. (1991).

Nuvens moleculares são as partes mais densas do meio interestelar e envoltórios

de gás atômico as circundam. A abundância de moléculas aumenta com a densi-

dade porque moléculas de hidrogênio se formam na superf́ıcie dos grãos de poeira,

e a taxa deste processo tem uma relação direta de proporcionalidade. Além disso, a

sobrevivência das moléculas requer que as nuvens tenham uma opacidade suficiente

devido à poeira protegê-las da radiação ultravioleta, que é capaz de dissociá-las, e

isto significa que nuvens moleculares precisam ter uma densidade colunar ao menos

de 20M�pc
−2 equivalente ao sugerido por Elmegreen (1985, 1993). A maioria destas

tem densidade colunar muito maiores que a citada acima, são entretanto bastante

opacas, da ordem de 100 M�pc
−2. Devido às altas densidades das nuvens molecu-

lares, a taxa a qual elas são resfriadas pelos processos de colisão atômica e emissão

molecular é alta, e devida a alta opacidade das mesmas, a taxa a qual elas são

aquecidas pela radiação externa é baixa; o resultado é que nuvens moleculares são

muito frias e têm temperaturas t́ıpicas de aproximadamente 10 − 20 K. Tempera-

turas acima de 100 K ou mais podem existir localmente em regiões aquecidas pela

luminosidade das estrelas recém-formadas.

Em nuvens moleculares t́ıpicas, o resfriamento é devido principalmente à emissão

da radiação infravermelha a partir de moléculas, como o CO, que normalmente é o

arrefecedor mais importante segundo McKee et al. (1982), Gilden (1984). No en-

tanto, nos núcleos pré-estelares mais densos da nuvem, o gás torna-se termicamente

acoplado a poeira, a qual então controla a temperatura por sua emissão térmica,

principalmente a baixa ou quase temperatura constante de aproximadamente 10K

sobre um grande intervalo de densidades (Hayashi & Nakano, 1965, Hayashi, 1966,

Larson, 1973, 1985, Tohline, 1982, Masunaga & Inutsuka, 2000). Esta baixa e quase

constante temperatura é uma importante caracteŕıstica do processo de formação

estelar e é o que torna posśıvel o colapso da nuvem protoestelar com massas tão

pequenas quanto 1M� ou menos.

As densidades de gás em NMGs variam ao longo de muitas ordens de grandeza:

a densidade média pode ser da ordem de 20 moléculas de H2 · cm−3, enquanto em
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grandes aglomerados podem ter densidades médias de 103 H2 · cm−3 e pequenos

núcleos de nuvens pré-estelares podem ter densidades médias de 105 H2 · cm−3 ou

mais. Em altas densidades e baixas temperaturas, caracteŕısticas das nuvens mo-

leculares, a auto-gravidade é importante e domina sobre a pressão térmica por um

grande fator, exceto em pequenos clumps. Se a pressão térmica fosse a única força

oponente à gravidade, nuvens moleculares poderiam então ser esperadas em rápido

e eficiente colapso em estrelas. A maioria delas são de fato observadas como śıtios

de formação estelar, mas fazem isso ineficientemente, transformando apenas uma

pequena percentagem da sua massa em estrelas, antes de dispersarem. O fato delas

não transformarem rapidamente a maioria de sua massa em estrelas, apesar da forte

dinâmica da gravidade sobre a pressão térmica, é considerado problemático, e leva

a uma visão generalizada de efeitos adicionais, tais como campo magnético ou tur-

bulência que suportam estas nuvens quase em equiĺıbrio contra a gravidade e evita

um rápido colapso.

No entanto, a estrutura observada das nuvens moleculares não se assemelha a

qualquer tipo de configuração em equiĺıbrio, mas em vez disso, é altamente irregular

e filamentar, o que sugere que estas nuvens são estruturas altamente dinâmicas e de

rápida mudança, assim como as nuvens terrestres. A complexa estrutura das nu-

vens moleculares é importante ser entendida porque pode influenciar ou determinar

muitas das propriedades das estrelas e sistemas formados. Por exemplo, estrelas

frequentemente aparentam se formar numa organização hierárquica constitúıda por

grupos menores dentro dos maiores, e isso pode refletir a hierarquia e talvez a es-

trutura fractal das nuvens de formação estelar, de acordo com Gomez et al. (1993),

Larson (1995), Testi et al. (2000), Elmegreen (2000). Estrelas podem também obter

suas massas diretamente dos núcleos de suas nuvens pré-estelares, como é sugerido

pela distribuição de massa ou função de massa inicial (IMF), com as quais são forma-

das e parecem assemelhar-se à distribuição de massas dos núcleos pré-estelares em

nuvens moleculares conforme Motte et al. (1998), Testi & Sargent (1998), Luhman

& Rieke (1999), André et al. (2000), Motte & André (2001).

1.1.3 O papel da turbulência e do campo magnético

Além de suas formas irregulares, nuvens moleculares têm movimentos internos com-

plexos, como é frequentemente indicado pelos perfis largos das linhas de emissão mo-

lecular. Em todos, exceto nos menores clumps, estes movimentos são supersônicos,

com velocidades que excedem significativamente a velocidade do som de 0.2Km·s−1,
t́ıpica de dark clouds segundo Larson (1981), Myers (1983), Dickman (1985). Os
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perfis de linha parecem refletir principalmente movimentos aleatórios em pequena

escala, em vez de movimentos sistemáticos em larga escala como a rotação da nuvem,

uma vez que os movimentos observados são geralmente muito pequenos para contri-

buir muito para o alargamento das linhas. Os movimentos aleatórios internos nas

nuvens moleculares são muitas vezes referidos como turbulência, embora a natureza

detalhada permaneça obscura. Não obstante, a existência de algum tipo de hie-

rarquia de movimentos turbulentos é sugerido pelo fato da dispersão de velocidade

inferida a partir da largura da linha, aumentar sistematicamente com o tamanho

da região e se assemelhar à lei clássica de Kolmogoroff (Larson, 1979, 1981, Myers,

1985, Myers & Goodman, 1988, Scalo, 1987, Falgarone et al., 1992).Turbulência su-

persônica pode ter um papel importante na estruturação das nuvens moleculares,

uma vez que os movimentos podem gerar choques que produzem grandes flutuações

de densidade. Muito esforço tem sido, portanto, dedicado a estudar movimentos tur-

bulentos em nuvens moleculares, e tem sido encontradas em muitos estudos a relação

largura da linha-tamanho, embora com variabilidade e dispersão considerável con-

forme sugerido por Goodman et al. (1998), Myers (1999).

Estudos que incluem movimentos em escalas maiores sugerem que uma correlação

similar entre dispersão de velocidade e tamanho da região se estende até escalas

galácticas, e isso sugere que os movimentos de turbulência em nuvens moleculares

são parte de uma hierarquia em grande escala de movimentos turbulentos intereste-

lares (Goodman & Rafikov, 2001, Larson, 1979). Nuvens moleculares devem, então,

representar condensações em um meio interestelar geralmente turbulento, e sua es-

trutura dinâmica, deve constituir parte da estrutura e da dinâmica do meio como um

todo. A origem dos movimentos interestelares observados em grande escala ainda

não é totalmente compreendida, mas muitas fontes diferentes certamente contribuem

para eles, e tanto estas quanto as propriedades da turbulência interestelar podem

variar de lugar para lugar. Alguns contribuintes incluem movimentos gravitacionais

em grande escala, efeitos estelares como a ionização, ventos, explosões de superno-

vas em escalas menores. Diferentes regiões de formação estelar, de fato, mostram

diferentes ńıveis de turbulência, por exemplo, há um maior ńıvel de turbulência na

região de Orion, por exemplo, onde as estrelas de todas as massa estão se formando

em duas grandes NMGs, do que na menor nuvem Taurus, que estão formando ape-

nas estrelas menos massivas (Larson, 1981). Em muitos casos, a auto-gravidade é

mais ou menos equilibrada pela turbulência nas nuvens moleculares e isto sugere

que a gravidade e turbulência são igualmente importantes no controle da estrutura

e evolução dessas nuvens.
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Além de serem turbulentas, as NMGs também são magnetizadas de forma signi-

ficativa, e os campos magnéticos também podem ser importantes para a dinâmica e

evolução dessas nuvens (Heiles et al., 1993, McKee et al., 1993). Se as nuvens mo-

leculares são fortemente magnetizadas, seus movimentos internos podem ter com-

portamento predominantemente como ondas de Alfvén, apenas transversal e com

movimentos de não-compressão, que podem dissipar mais lentamente que a tur-

bulência supersônica, fato puramente hidrodinâmico (Arons & Max, 1975).

O movimento MHD (Magneto Hidrodinâmico) ondulatório pode então propor-

cionar uma fonte de pressão que pode complementar a pressão térmica e ajudar a

suportar as nuvens moleculares contra a gravidade num tempo significativo (Myers

& Goodman, 1988, McKee et al., 1993, McKee & Zweibel, 1995). Se as nuvens mole-

culares podem realmente ser suportadas contra a gravidade por um longo tempo pela

combinação de campos magnéticos estáticos e da lenta dissipação da turbulência,

isso pode dar alguma justificativa para os modelos que tratam estas nuvens como

estruturas em quase-equiĺıbrio (Shu et al., 1987, 1993, 1999, McKee, 1999).

É dif́ıcil testar modelos que suportem apoio a nuvem magnética por causa da

escassez de medições precisas das forças de campo, afinal medidas diretas usando o

efeito Zeeman são dif́ıceis e na maioria dos casos fornecem somente limites superiores

(Heiles et al., 1993). Uma compilação de resultados feita por Crutcher (1999) sugere

que os campos magnéticos estáticos não são suficientes por si só para contrabalan-

cear com a gravidade, mas que pode haver uma equipartição de energia entre força

magnética e energia cinética da turbulência nas nuvens moleculares, ocorrendo uma

combinação de campos magnéticos estáticos e turbulência MHD que conjuntamente

podem suportar essas nuvens contra a gravidade. Bourke et al. (2001) encontraram,

com mais dados, que o campo magnético medido não é suficiente para equilibrar a

gravidade se as nuvens estudadas são esféricas, mas poderia ser suficiente se estas

nuvens são achatadas e os campos não detectados estejam próximos de seus limi-

tes máximos. Se os campos magnéticos estáticos forem importantes no sustento de

nuvens moleculares contra a gravidade, todavia, pode-se esperar para ver os alinha-

mentos entre estruturas das nuvens e direção do campo magnético inferido a partir

de estudos de polarização, mas os esforços para encontrar tais alinhamentos tive-

ram resultados amb́ıguos e muitas vezes não mostram os alinhamentos separados

(Goodman et al., 1990).

O progresso na compreensão do papel da turbulência MHD em nuvens mole-

culares tem, entretanto, vindo de simulações numéricas segundo Stevens (1993),

VazquezSemadeni et al. (2000), Nordlund & Padoan (2003), Mac Low & Klessen
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(2004), Ballesteros-Paredes (2004). Estas simulações mostram que, embora campos

magnéticos sejam importantes e a turbulência seja predominantemente ondulatória,

qualquer movimento MHD decai num tempo comparável ao dinâmico ou crossing

time da nuvem, definido como o tamanho da nuvem dividido pela velocidade tur-

bulenta t́ıpica (Mac Low et al., 1998, Stone et al., 1998). Essa rápida onda de

dissipação ocorre, movimentos ao longo das linhas de campo são imediatamente

gerados e eles produzem choques que logo dissipam a energia da onda. Assim, a

gravidade não pode ser equilibrada por muito tempo e por qualquer tipo de tur-

bulência ao menos que esta seja continuamente regenerada por uma fonte de energia

apropriada. Porém o ajuste é então necessário, e a turbulência deve ser gerada em

todas as escalas para manter uma nuvem em equiĺıbrio sem perturbá-la (Mac Low,

2003). Modelos deste tipo são limitados pelo fato que o aquecimento associado com

a dissipação da turbulência gerada internamente pode produzir temperaturas mais

elevadas do que as observadas (Basu & Murali, 2001).

Se as nuvens moleculares são de fato transitórias, em vez de estruturas em quase-

equiĺıbrio, como é sugerido por Larson (2003), isso remove a maior parte da mo-

tivação para postular suporte magnético a longo prazo. Os campos magnéticos

podem ainda ter consequências importantes para formação estelar, mas eles podem

exercer seus efeitos mais importantes durante as fases iniciais da evolução da nuvem,

quando os campos ainda estão fortemente acoplados ao gás e podem amortecer os

movimentos de rotação, ajudando assim, a resolver o problema do momento angu-

lar da formação estelar como apresentado por Mouschovias (1977, 1991). Durante

os estágios posteriores a alta densidade do colapso, é esperado que o gás desacople

do campo magnético por difusão ambipolar, e então o campo magnético torna-se

dinamicamente insignificante (Basu & Mouschovias, 1994, Mouschovias, 1994).

1.1.4 Evolução da Nuvem e o Tempo de Vida

Evidências sobre o tempo de vida e evolução da nuvem molecular é fornecida pelas

idades da estrelas recém-formadas e aglomerados estelares (Blaauw, 1964, 1991,

Elmegreen, 2000, André et al., 2000, Hartmann et al., 2001, Hartmann, 2003). Muito

poucas NMGs conhecidas não estão formando estrelas. Isto significa que pode não

haver tempo morto entre a formação de uma densa e massiva nuvem molecular e

o ińıcio da formação estelar; em particular, não pode ter qualquer longo peŕıodo

lento de evolução quasi-estática antes das estrelas começarem a se formar. Nuvens

moleculares também não podem sobreviver muito tempo depois da formação estelar,

uma vez que o intervalo de idade das estrelas e jovens aglomerados nunca é maior que
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10 Myr, estrelas mais velhas que esta idade não têm mais gás molecular associado

(Leisawitz et al., 1989). Menores nuvens ainda têm menores dispersões de idade

porque em todos os casos são comparáveis ao seu crossing time (Elmegreen, 2000);

na nuvem Taurus, por exemplo, a maioria das estrelas se formaram há apenas poucos

milhões de anos (Hartmann et al., 2001, Hartmann, 2003, Palla & Stahler, 2002).

Em escalas menores, os núcleos das nuvens pré-estelares têm ainda menores tempo

de vida estimado, que são de algumas centenas de milhares de anos para os menores

e mais densos André et al. (2000). Formação estelar é, portanto, um processo rápido,

e sempre ocorre num tempo comparável com o crossing time da nuvem molecular

associada ou do núcleo. Depois disso, uma nuvem de formação estelar deve ser

destrúıda ou tornar-se não reconhećıvel, talvez sendo destrúıda por efeitos estelares

tais como ionização, ventos (Tenorio Tagle et al., 1979, Franco et al., 1994, Matzner,

2002) ou sendo dispersa, ou ainda re-estruturada por flows3 em larga escala.

Estudos sobre a qúımica das nuvens moleculares também sugerem idades jovens e

vidas curtas. Como discutido por Stahler (1984), Herbst (1994), Prasad et al. (1987),

van Dishoeck & Blake (1998) as nuvens moleculares e os núcleos das mesmas parecem

ser quimicamente subdesenvolvidos, uma vez que as abundâncias de várias moléculas

observadas estão frequentemente distantes daquelas esperadas para prevalecer em

equiĺıbrio qúımico. Isto novamente sugere que nuvens moleculares são bastante

jovens, ou pelo menos elas tenham recentemente sido submetidas ao reprocessamento

qúımico por algum evento, em último caso, as estruturas observadas ainda devem

ter origem recente. Este fato de que a maioria das moléculas nas densas nuvens

moleculares não terem ainda esfriado sobre os grãos de poeira, como seria de esperar

se estas são objetos estáveis, também sugere que as nuvens moleculares ou núcleos

podem ser relativamente jovens, da ordem de 1 Myr ou menos. Por conseguinte, a

evidência sugere que as NMGs são estruturas transientes que se formam, evoluem, e

dispersam-se rapidamente num tempo comparável ao crossing time dos movimentos

internos de turbulência

1.2 Fragmentação das Nuvens de Formação Este-

lar

As estrelas mais jovens estão associadas com as partes mais densas das nuvens mole-

culares e especialmente com os núcleos mais densos que parecem ser os progenitores

3fluxos interestelares
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diretos de estrelas e agrupamentos estelares (Myers, 1995, 1999, Cernicharo, 1991,

Lada et al., 1993, Williams et al., 2000, André et al., 2000). Quais mecanismos

podem ser responsáveis por gerar a estrutura agrupada observada das nuvens mole-

culares, que consiste de uma hierarquia de clumps de vários tamanhos? Dois tipos

básicos de processos podem estar envolvidos:

1. Os densos grupos observados e os núcleos das nuvens podem se originar a partir

de pequenas flutuações de densidade nas mesmas sendo assim amplificadas pela

auto-gravidade; tal processo de fragmentação gravitacional pode, em prinćıpio,

gerar progressivamente uma hierarquia de menores e mais densos aglomerados.

2. Alternativamente, a estrutura agrupada observada pode ser gerada por mo-

vimentos supersônicos turbulentos que comprimem o gás em choques; uma

hierarquia de regiões condensadas ou agrupadas pode então ser produzida

por movimentos turbulentos. É quase certo que, tanto a gravidade como a

turbulência tem papéis importantes na fragmentação das nuvens moleculares

dentro de aglomerados densos, mas será útil e sensato considerar seus efeitos

separadamente.

1.2.1 Instabilidade Gravitacional

A visão clássica, que remonta as especulações de Newton e desenvolvido por Jeans

(1902, 1929) e Hunter (1964) é que a formação de estrelas se inicia com peque-

nas flutuações de densidade num meio quase uniforme e estas são amplificadas pela

gravidade num processo chamado de instabilidade gravitacional. Jeans estudou o

crescimento das perturbações chamadas ondas de densidade num meio uniforme que

tem pressão finita, mas sem rotação, campos magnéticos ou turbulência, e ele mos-

trou que perturbações de curto comprimento de onda são dominadas pela pressão e

propagam-se como ondas de som, enquanto perturbações cujo comprimento de onda

excede um valor cŕıtico chamado comprimento de Jeans são dominadas pela gravi-

dade e não propagam, apenas crescem exponencialmente. Para um meio isotérmico,

com uma densidade uniforme ρ e uma temperatura constante T que é fixada pelos

processos radiativos, o comprimento de Jeans, λJ , pode ser expresso em termos da

densidade ρ e a velocidade do som c = (kT/m)1/2 onde m é a média da massa da

part́ıcula:

λJ = π2 · c · (G · ρ)−1/2 (1.1)
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Supondo que as flutuações de densidade dos grupos nos quais as estrelas formam

têm dimensões similares em todas as 3 coordenadas, a massa mı́nima correspondente

para as flutuações gravitacionalmente instáveis pode ser estimada; esta massa de

Jeans, MJ , usualmente definida como ρ · λ3J é:

MJ = 5.57
c3

G3/2ρ1/2
(1.2)

se, em vez de perturbações com simetrias ciĺındricas são assumidas planas, e se a

massa de Jeans é definida como massa da região contráıda no interior do primeiro

mı́nimo da autofunção esférica r−1 sin kr o resultado difere apenas no coeficiente

numérico de 8.53 em vez de 5.57.

Como tem sido frequentemente observado, a relevância da análise de Jeans é

obscura porque é matematicamente inconsistente podendo sobrecarregar o colapso

das flutuações de densidade individuais. Esta inconsistência tem provocado às vezes

a análise de Jeans ser chamada de fraude de Jeans por Binney & Tremaine (1987).

Análises rigorosas de estabilidade podem, entretanto, ser feitas para uma variedade

de condições de equiĺıbrio que não se submetem a um colapso global como um

meio uniforme e infinito, assumido por Jeans. Uma semelhante configuração é um

plano infinito-paralelo em equiĺıbrio hidrostático vertical; perturbações na densidade

superficial deste plano crescem exponencialmente se seus comprimentos de onda

excedem um valor cŕıtico análogo ao comprimento de Jeans. Para uma camada

isotérmica a velocidade do som fixada, c, este comprimento de onda cŕıtico é :

λcrit = 2πH =
2 · c2

G · µ
(1.3)

(Spitzer, 1942, 1978) onde µ é a densidade superficial da camada e H = c2

πGµ
que é a

escala de altura. Se perturbações com simetria ciĺındricas em vez de planares forem

consideradas, a massa mı́nima cŕıtica (massa da região contráıda) será uma função

de Bessel :

Mcrit = 4.67
c4

G2µ
(1.4)

(Larson,1985). Este resultado pode também ser expresso em termos da densidade

ρ, no plano médio da camada, e este valor seria:

Mcrit = 5.86
c3

G3/2µ1/2
(1.5)

a qual é quase idêntica a massa de Jeans como dada. No caso de uma simetria plana,
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a taxa de crescimento é máxima para perturbações cujo comprimento de onda é quase

duas vezes o valor cŕıtico e diminui para comprimentos de onda maiores (Simon,

1965, Elmegreen, 1978), permitindo que as flutuações desse tamanho entrem em

colapso mais rápido que as regiões de maiores dimensões. Estes resultados podem ser

generalizados para equações de estado não isotérmicas e são apenas moderadamente

senśıveis à equação do estado adotada (Larson, 1985); mesmo uma camada densa é

instável para o crescimento de perturbações na densidade superficial (Goldreich &

Lynden-Bell, 1965), e a massa mı́nima instável cŕıtica neste caso expressa em termos

de densidade e velocidade do som é de 2.4 vezes maior que no caso isotérmico.

Outro tipo de configuração estudada é o equiĺıbrio em simetria ciĺındrica ou fi-

lamentar. Tais configurações poderiam ser mais reaĺısticas que as camadas, dada a

aparência frequentemente filamentária das nuvens moleculares (Schneider & Elme-

green, 1979, Hartmann, 2002), das simulações numéricas do colapso da nuvem e da

fragmentação para desenvolver a estrutura filamentária (Larson, 1972a, Monaghan

& Lattanzio, 1991, Miyama et al., 1987, Bodenheimer et al., 2000, Klessen & Bur-

kert, 2001, Bonnell & Bate, 2002, Bate et al., 2003). A estabilidade de simetrias

ciĺındricas foi estudada pela primeira vez por Chandrasekhar & Fermi (1953) e os

filamentos isotérmicos mais realistas por Stodólkiewicz (1963). Os resultados dis-

pońıveis, incluindo um caso intermediário com uma proporção de calores espećıficos

Y = 2, são novamente não muito senśıveis à equação do estado : se a massa mı́nima

instável é expressa em termos da densidade e velocidade do som no eixo central do

filamento, que difere da massa de Jeans dada anteriormente tendo um coeficiente

numérico que varia entre 3.32 e 6.28 para 1 ≤ Y ≤ ∞ , em vez de ser igual a 5.57

(Larson, 1985). Assim, a massa de Jeans parece proporcionar uma aproximação útil

para a massa mı́nima da fragmentação, que é válida de uma maneira geral, indepen-

dentemente da geometria e equação do estado e da configuração da fragmentação.

A análise de estabilidade pode também ser feita para uma esfera em equiĺıbrio

isotérmico, tamanho finito, temperatura fixa e pressão limite; tal configuração pode

ser relevante para formação estelar se os núcleos pré-estelares das nuvens quando

formados estão em equiĺıbrio com a pressão do meio circundante. Para uma veloci-

dade do som, c, fixada e a pressão limite, P , uma esfera isotérmica é instável para

entrar em colapso se o seu raio e massa excederem os valores cŕıticos (Spitzer, 1968):

RBE = 0.48
c2

G1/2P 1/2
;MBE = 1.18

c4

G3/2P 1/2
(1.6)

Estes resultados foram obtidos, independentemente, por Bonnor (1956) e Ebert

(1955), para uma esfera isotérmica com tais propriedades cŕıticas, e portanto, pos-
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teriormente chamada de esfera de Bonnor-Ebert. Isso pode estar relacionado com

o comprimento e massa de Jeans discutidos, observando que num meio isotérmico

a pressão e densidade estão relacionados por P = p · c2, assim RBE e MBE tem a

mesma forma dimensional como o comprimento e massa de Jeans, determinados nas

equações acima, entretanto, com menores coeficientes que refletem o fato da esfera

de Bonnor-Ebert conter apenas matéria cuja densidade é maior que a densidade

de background, enquanto uma região do comprimento de Jeans também inclui ma-

terial de densidade mais baixa que pode ou não entra em colapso com o material

mais denso. Configurações de equiĺıbrio em simetrias não-esféricas podem ser pro-

duzidas por fragmentação de um filamento isotérmico e foram estudadas por Curry

(2000). Ele demonstrou a existência de uma sequência de equiĺıbrio variando de

um filamento com pequenas variações de densidade longitudinal para uma cadeia de

clumps alongados; estes clumps não-esféricos tem as propriedades de estabilidade

semelhantes àquelas das esferas de Bonnor-Ebert (Lombardi & Bertin, 2001, Curry,

2002).

1.2.2 Efeitos de rotação e campos magnéticos

Muitos autores tem estudado a estabilidade de várias configurações rotantes, in-

cluindo os discos que podem fragmentar-se em anéis ou clumps ; neste caso, a hipótese

de que um disco fino frequentemente fornece uma boa aproximação. As proprieda-

des de estabilidade dos discos finos são basicamente similares àquelas camadas do

plano infinito com uma modificação devido a rotação, e os resultados podem ser ge-

neralizados de modo semelhante com as equações de estado não-isotérmicas (Larson,

1985). Em dois casos especiais, aquele de um disco ŕıgido rotativo e aquele de mode-

los axissimétricos de curto comprimento de onda, é posśıvel de se fazer uma análise

rigorosa da estabilidade e mostrar que o efeito de rotação está sempre estabilizando

com a taxa de crescimento dos modos instáveis e a gama de comprimento s de onda

instáveis são um tanto reduzidas; no entanto, o comprimento de onda de crescimento

rápido permanece inalterado, e é de novo quase exatamente o dobro do comprimento

mı́nimo ou comprimento de Jeans, como no caso não-rotativo. A instabilidade pode

ser completamente suprimida se a estabilidade de Toomre cujo parâmetro Q = cK
πGµ

excede o valor cŕıtico da ordem de uma unidade, onde K é a frequência epićıclica

(Binney & Tremaine, 1987). Para disco fino isotérmico infinitamente, o valor de Q

é exatamente unitário, enquanto para discos de espessura finita o valor de Q é um

pouco menor do que a unidade, o valor exato depende da equação do estado; o caso

limite é um disco incompresśıvel, para o qual o valor cŕıtico de Q é 0.526 dado por
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Larson (1985).

Para um disco diferencialmente rotativo, flutuações de densidade são continua-

mente encerradas pela rotação diferencial, mas flutuações conclúıdas podem ainda

ser amplificadas por possivelmente um grande fator no processo de amplificação

swing estudada por Goldreich & Lynden-Bell (1965) e Toomre (1981). Não há

critério de estabilidade preciso para um disco em rotação diferencial, mas simulações

numéricas mostram que o critério de aproximação Q < 1 ainda serve como um

bom indicador de estabilidade; por exemplo, Miyama et al. (1984) constatam que

a rotação diferencial dos discos é instável para a fragmentação dentro dos clumps

se Q . 0.75. Se a fragmentação ocorre, os tamanhos e massas dos clumps que for-

mam são similares aqueles que formam são similares aquelas que formam em casos

não-rotativos, uma vez que a rotação afeta somente a taxa de crescimento mas não

a escala de tamanho e massa das crescentes flutuações de densidade.

A estabilidade de vários tipos de configurações magnéticas incluindo camadas,

filamentos e discos tem sido estudadas por diversos autores (Chandrasekhar & Fermi,

1953, Pacholczyk, 1963, Stodólkiewicz, 1963, Nakano & Nakamura, 1978, Nakamura

et al., 1993). Nakamura (1984), além disso, mostrou a estabilidade dos discos com

rotação e campos magnético e que os efeitos destes sob a taxa de crescimento das

perturbações são aditivos numa aproximação linear (pequena amplitude). Todos

estes estudos mostram que um campo magnético, com rotação, sempre tem efeito

estabilizador, e aquelas perturbações nos comprimentos de onda curtos, são mais

fortemente estabilizados. O efeito mais forte pode ocorrer para um disco roscado

ou uma camada circundada por um campo magnético perpendicular, e este caso de

instabilidade, pode ser suprimido se a pressão magnética exceder a pressão do gás

no plano médio. Entretanto, tão logo que a instabilidade não seja completamente

suprimida, o comprimento e a massa de Jeans são ainda válidos para configurações

que são parcialmente suportadas pela rotação e campos magnéticos. Assim, se

a gravidade é forte o suficiente para causar o colapso, a escala mı́nima na qual

ele pode ocorrer é sempre aproximadamente a escala de Jeans, e a estrutura está

prevista para crescer mais rapidamente em escala sobre 2 vezes a escala de Jeans.

1.2.3 O papel da turbulência

Como foi observado na seção anterior,as nuvens de formação estelar tem internas

movimentações turbulentas que são supersônica, e estes movimentos devem desem-

penhar algum papel na estruturação dessas nuvens. Movimentos turbulentos em

escalas maiores podem até mesmo ser responsáveis pela formação das nuvens molecu-
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lares. Simulações de turbulência supersônica mostram que se os campos magnéticos

são importantes e significantemente restringe os movimentos turbulentos, choques

são ainda inevitavelmente produzidos pelas movimentações ao longo das linhas de

campo, e estes choques comprimem o gás dentro das estruturas que podem estar

em camadas, filamentos ou clumpy (Ostriker et al., 1999, 2001, VazquezSemadeni

et al., 2000, Klessen et al., 2000, Padoan et al., 2001, Gammie et al., 2003, Mac Low,

2003). Se o resfriamento eficiente mantém a temperatura aproximadamente cons-

tante e os choques são isotérmicos, como é frequentemente assumido, a densidade do

gás por detrás do choque é aumentada por um fator igual ao quadrado do número

de Mach4. Os números de Mach dos movimentos observados em nuvens moleculares

são tipicamente da ordem de 5 − 10, então os choques podem comprimir o gás até

duas ordens de grandeza na densidade.

Os movimentos de turbulência observados em nuvens moleculares torna-se subsônico

em menores escalas, e isto sugere que pode haver um limite inferior para o tama-

nho das estruturas comprimidas que podem ser criadas pela turbulência. O menor

núcleo de uma nuvem pré-estelar, de fato, tem movimentos subsônicos internos, e

eles também parecem ter relativamente estruturas planas e regulares, possivelmente

reflete o fato de que a turbulência subsônica pode não produzir grandes flutuações de

densidade (Larson, 1981, Myers, 1983, 1985, Goodman et al., 1998, Padoan et al.,

2001). Os tamanhos das menores unidades da formação estelar poderiam então

ser determinados por escala na qual a turbulência da nuvem torna-se subsônica; a

transição de movimento supersônico para subsônico ocorre na escala de ordem de

0.05−0.1pc, o qual é aproximadamente a escala de tamanho dos núcleos pré-estelares

observados.

A escala mı́nima para fragmentação turbulenta, assim determinada, pode ser

essencialmente idêntica a escala de Jeans em regiões comprimidas e criadas pela

turbulência. As correlações emṕıricas entre o tamanho da região, velocidade de dis-

persão e densidade que tem sido encontradas em muitas nuvens moleculares e clumps

(Larson, 1981, Myers, 1985, Myers & Goodman, 1988, Falgarone et al., 1992) suge-

rem que pode ter uma pressão térmica t́ıpica p ·υ2 da ordem de 4×10−11 dinascm−2

que é independente do tamanho da região. Se regiões comprimidas são criadas com

pressões térmicas desta ordem, o comprimento de Jeans em tais regiões é da ordem

de 0.1 pc; a esfera de Bonnor-Ebert com esta pressão limite e temperatura de 10K

tem um diâmetro de 0.06 pc e uma massa de 0.7M�, similar aos tamanhos observa-

dos e massas de núcleos pré-estelares em nuvens moleculares. Assim, a compressão

4Quantas vezes o corpo atingiu a velocidade do som numa determinada temperatura.
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turbulenta com uma pressão da ordem acima poderia explicar grande parte da es-

trutura em pequena escala observada nas nuvens moleculares. VazquezSemadeni

et al. (2000) e Ballesteros-Paredes (2004) enfatizaram que estruturas criadas pela

turbulência são geralmente transitórias e longe do equiĺıbrio, mas se algumas estru-

turas comprimidas tem aproximadamente o comprimento de Jeans, elas deveriam

sobreviver mais tempo que as outras e mostram equiĺıbrio rigoroso entre a gravidade

e a pressão antes do colapso ou da dispersão.

A visão dos núcleos das nuvens de formação estelar são criados pela turbulência

parece assim fornecer uma base atraente para a compreensão de como a formação de

estrelas é iniciada nas nuvens moleculares (Mac Low, 2003) especialmente se tem ca-

racteŕıstica de pressão turbulenta determinada pelas propriedades em grande escala

do meio interestelar, como sugerido por Larson (1996). Entretanto,se permanecer

obscuro até que ponto os movimentos turbulentos observados em nuvens moleculares

podem ser uma causa e em que extensão eles podem ser uma consequência do co-

lapso gravitacional e fragmentação, os quais podem envolver complexos e até mesmo

movimentos caóticos. Os resultados das simulações do colapso e da fragmentação

das nuvens não parece ser senśıvel a forma pela qual a turbulência é introduzida,

ou mesmo se a turbulência está inicialmente presente em tudo, a escala de frag-

mentação sempre parece ser semelhante a massa inicial de Jeans, embora massas

fragmentadas podem ser um pouco reduzidas pela compressão que ocorre durante o

colapso (Larson & Tinsley, 1978, Klessen & Burkert, 2001, Bate et al., 2002, 2003,

Bonnell & Bate, 2002). Assim poderia ser que aquela turbulência, como rotação e

campos magnéticos, tenha um papel mais de modulação que controle da formação

estelar, talvez influenciando as propriedades estat́ısticas e a distribuição espacial de

jovens estrelas e sistemas estelares.

1.3 Colapso dos núcleos das nuvens pré-estelares

1.3.1 Condições iniciais

O resultado do colapso do núcleo de uma nuvem pré-estelar depende das condições

iniciais e de como o colapso é iniciado. Vimos que os núcleos de formação este-

lar são criados por processos complexos da dinâmica da nuvem que ainda não é

completamente entendida, então nós não podemos especificar precisamente como

elas iniciam o colapso. Entretanto, há dois tipos de modelos amplamente estudados

que ilustram duas possibilidades limitantes para o colapso do núcleo esférico da nu-
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vem iniciar. Uma possibilidade sugerida pelas análises de estabilidade e simulações

de fragmentação já discutidas acima, é que o colapso inicia com um clupm de gás

instável ou marginalmente estável no qual a gravidade ganha sobre a pressão térmica

e provoca um colapso gravitacional (Hayashi, 1966). Muitos cálculos de colapso da

nuvem, por exemplo, assumiu que seu estado inicial é similar a esfera de Bonnor-

Ebert que excede ligeiramente a estabilidade limiar, mas o modelo apresenta uma

teoria plauśıvel que parece aproximar as estruturas observadas de muitos núcleos

das nuvens pré-estelares (Ward-Thompson, 2002).

Um outro tipo de modelo baseia-se na hipótese de que núcleos pré-estelares são

inicialmente suportados magneticamente e condensados gradualmente pela difusão

ambipolar, segundo o gás contrai lentamente através das linhas de campo (Shu,

1977, Shu et al., 1987). Shu (1977) argumentaram que tal processo de contração faz

com que o núcleo se torne cada vez mais centralmente condensado e suportado pela

pressão térmica, eventualmente tornando-se uma esfera singular isotérmica (SIS )

sem suporte magnético e com uma distribuição de densidade dada por ρ = c2

2πGr2
.

Tal configuração é instável e provavelmente inatinǵıveis por qualquer processo f́ısico

real Whitworth et al. (1996) e na verdade, os cálculos detalhados da difusão ambi-

polar mostra que nunca foi realizado, visto que um colapso dinâmico inicia antes do

singular estado ser alcançado (Basu & Mouschovias, 1994, Mouschovias & Ciolek,

1999). No entanto, a simplicidade e elegância do modelo SIS e a facilidade com

que ele pode ser usado para gerar previsões levaram a sua ampla utilização como

um modelo padrão para a formação estelar e fornece um modelo de referência útil e

limitado.

1.3.2 Colapso esférico

Em adição as condições iniciais, a dinâmica do colapso depende do comportamento

térmico do gás. Em baixas densidades, a temperatura tende a diminuir com o au-

mento da densidade do gás, por causa do aumento da eficiência do resfriamento

atômico e da linha molecular, enquanto a maior parte do gás torna-se termicamente

acoplada a poeira, a qual então controla a temperatura pela sua emissão térmica;

a temperatura em seguida começa a subir lentamente com o aumento da densidade

(Hayashi, 1966, Larson, 1973, 1985, Tohline, 1982, Masunaga & Inutsuka, 2000). O

efeito ĺıquido é que a temperatura não varia muito, enquanto a densidade aumenta

em muitas ordens de grandeza; a temperatura no núcleo colapsante tende a perma-

necer no intervalo entre 6 − 12 K enquanto o núcleo permanece opticamente fino

para emissão térmica, o que é verdadeiro para densidades abaixo 1010H2cm
−3. A
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maioria dos cálculos de colapso presume, para simplificar, que os primeiros estágios

do colapso são isotérmicos com a temperatura constante de 10K. Esta suposição é,

no entanto, um pouco bruta e nem sempre pode ser adequada,por exemplo, a mu-

dança do resfriamento molecular para poeira deveria ter significantes consequências

para os detalhes da fragmentação (Whitworth et al., 1998).

Os cálculos tem adotado um limite fixo para o núcleo colapsante da nuvem, mas

também outras possibilidades, como a pressão constante na borda. Isso não muda

a natureza qualitativa do colapso, e um resultado universal de cálculos de colapso

isotérmicos, independente das condições iniciais ou de contorno, é sempre altamente

não-uniforme e caracterizado pelo crescimento desordenado do pico central da densi-

dade (Penston, 1969, Bodenheimer & Sweigart, 1968, Larson, 1969). Essa natureza

não-uniforme do colapso é de fundamental importância para os estágios subsequentes

de evolução, e isso ocorre porque o colapso das camadas externas é sempre retar-

dado por um gradiente de pressão externa que desenvolve quando a pressão interna

eleva mas a pressão limite não. Mesmo se a densidade e a pressão são inicialmente

uniformes, um gradiente de pressão externa é criado no limite quando o colapso

inicia, e este gradiente propaga na direção interna, com uma onda de rarefação na

velocidade do som. Se a gravidade e a pressão inicialmente são balanceadas, a onda

de rarefação atinge o centro antes do colapso ter progredido para o meio externo, e

tanto a densidade quanto a pressão diminui uniformemente depois disso.

Na ausência do gradiente de pressão, o colapso de uma esfera de gás uniforme

ocorre no tempo free-fall :

tfree−fall =
3π

32Gρ

1/2

(1.7)

definido como o tempo necessário para colapsar a partir de um estado de repouso

(Spitzer, 1978). Na presença de um gradiente de pressão finito e externo, o colapso

é ligeiramente desacelerado de uma queda livre, mas o tempo necessário para cada

casca da massa radial colapsar a parte central é ainda aproxidamente o tempo free-

fall calculado a partir da densidade média, tendo como um resultado as regiões mais

internas e mais densas sempre colapsando mais rápido que as outras, e o pico de

distribuição de densidade se tornando cada vez mais central (Larson, 1973, Tohline,

1982).

Cálculos numéricos mostram que a distribuição de densidade de um colapso de

uma esfera isotérmica se aproxima da forma assintótica ρ ∝ r−2 progressivamente a

raio menores desde que a aproximação isotérmica matenha-se (Larson, 1973, Ogino

et al., 1999). A distribuição de densidade desta forma, a qual é válida para uma
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esfera em equiĺıbrio isotérmico, é também aproximada na esfera em colapso dinâmico

porque o gradiente de pressão nunca se torna insignificante próximo a região central

e evita que o pico densidade de torne demasiado estreito em qualquer estágio; a

largura do pico em qualquer estágio é sempre da ordem do comprimento de Jeans, e

por conseguinte, é sempre proporcional a ρ−1/2. O crescimento do pico de densidade

central procedo de uma maneira similar a solução encontrada por Penston (1969)

e Larson (1969), a qual é assintoticamente válida no limite das altas densidades

centrais e pequenos raios, onde as condições iniciais e de contorno não são relevantes,

ou simplesmente, esquecidas.

No limite finito da densidade central esta similaridade de solução LP (Larson-

Penston) tem uma distribuição de densidade da dada por ρ = 0.705c2

Gr2
a qual é em

todos os lugares igual 4.43 vezes a densidade de equiĺıbrio do modelo SIS, e que

também tem uma velocidade infall assintoticamente constante igual a 3.8 vezes a

velocidade do som. Cálculos numéricos mostram que a distribuição de densidade

aproxima da forma predita r−2 após a densidade central aumentar por várias ordens

de grandeza, entretanto a velocidade do colapso converge mais lentamente que o

valor assintótico da solução LP e atinge apenas 2 vezes a velocidade do som antes

que a aproximação isotérmica inicie o colapso.

Se a equação do estado não é isotérmica, mas pode anda ser aproximada pela

forma politrópica P = pγ, resultados qualitativamente similares são encontrados por

uma solução similar com a forma assintótica ρ = r
−2
2−γ (Larson1969, Ogino1999). O

efeito dos pequenos desvios da simetria esférica no colapso foi estudado por Lar-

son (1972a), Hanawa & Matsumoto (1999, 2000) e Lai (2000) com a conclusão de

que pequenos desvios da simetria esférica deve crescer um pouco durante o colpaso

térmico mas provavelmente não o suficiente para alterar significativamente os re-

sultados qualitativos descritos acima. Em particular, Larson (1972a) encontraram

que pequenos desvios da simetria tendem a oscilar entre prolato (alongado) e oblato

(achatado/redondo) durante o colapso, enquanto a forma prolata pode tornar-se

mais alongada progressivamente e colapsar sobre um fino eixo (Lin et al., 1965).

Segundo Hanawa & Matsumoto (1999, 2000) a análise feita sobre a estabilidade

da solução LP para perturbaços não-esféricas, existe uma fraca instabilidade na

qual distorções prolatas e oblatas crescem lentamente com o aumento da densidade

central, mas a amplitude da distorção aumenta apenas 0.177 a força da densidade

central, e isto pode não ser o suficiente para produzir grandes desvios da simetria

esférica durante a fase isotérmica do colapso.

A grande implicação de todos esses resultados é que apenas uma fração muito
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pequena da massa da nuvem colapsante atinge primeiro densidades elevadas para

formar uma estrela, enquanto a maior parte da massa permanece por trás de um

envelope infall. Isto também é verdadeiro para o modelo SIS (Shu, 1977), no qual

o ápice central da distribuição de densidade é concebido quase-estático; a essencial

diferença é que neste modelo o envelope está em repouso, em vez de falling inward

aproximadamente duas vezes a velocidade do som como nos modelos dinâmicos de

colapso. Em ambos casos, o objeto estelar central ou protoestrela com uma pequena

massa inicial tende a formar no centro e continuar crescendo em massa por acreção

do envelope circundante. Assim, a estrela que eventualmente forma no núcleo de

uma nuvem colapsante esférica adquire quase toda massa final por acreção.

1.3.3 Colapso com rotação

A maioria dos núcleos das nuvens de formação estelar observados está em rotação

(Goodman et al., 1993), como seria de se esperar, devido à turbulência das nuvens

moleculares (Burkert & Bodenheimer, 2000), e esta rotação deve fortemente influ-

enciar os estágios posteriores do colapso se o momento angular é conservado. O

momento angular de um núcleo t́ıpico da nuvem pré-estelar é ordens de magnitude

maior do que pode estar contido numa simples estrela, mesmo se girar a velocidade

do colapso, e isto implica que alguma perda ou redistribuição do momento angu-

lar é necessária se uma estrela está para se formar; este é o clássico problema do

momento angular da formação estelar. As recentes discussões deste problema assu-

miram que as nuvens adquirem seus momentos angulares da rotação galáctica e isso

levou a uma disparidade de muitas ordens de grandeza do seu valor (Mestel & Spit-

zer, 1956, Mestel, 1965, Spitzer, 1968). As taxas de rotação dos núcleos pré-estelares

são consideravelmente menor que o previsto para esta base, plausivelmente, porque

os campos magnéticos levam a maior parte do momento angular inicial durante as

fases de baixa-densidade da nuvem, quandos os campos permanecem acoplados for-

temente ao gás (Mestel, 1965, Mouschovias, 1977, 1991). No entanto, o momento

angular observado nos núcleos pré-estelares é ainda 3 ordens de grandeza a mais que

do que pode estar contido numa estrela e os campos magnéticos não podem dispor

de todo esse momento angular porque eles dissociam do gás e tornam-se dinamica-

mente sem importância durante os estágios posteriores do colapso. Na maioria dos

casos, colapso com rotação provavelmente resulta na formação de sistemas binários

ou múltiplos cujos movimentos orbitais podem ser responsáveis por grande parte do

momento angular inicial.

Vários esforços iniciais para calcular o colapso de uma nuvem com rotação as-
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simétrica mostrou a formação de um anel com um mı́nimo de densidade central (Lar-

son, 1972a, Black & Bodenheimer, 1976, Tohline, 1980). Este tipo de configuração

era hipoteticamente instável para a fragmentação num sistema binário ou múltiplo

(Bodenheimer, 1978). Entretanto, os cálculos posteriores com mais fina resolução

espacial não resultaram em um anel, mas em vez disso, um disco central condensado

no qual se desenvolve de uma maneira auto-semelhante, qualitativamente, como um

caso não-rotativo (Norman et al., 1980, Narita et al., 1984). Hayashi et al. (1982) e

Toomre (1982) obtiveram uma solução anaĺıtica para um disco isotérmico que tem a

mesma distribuição de momento angular como uma nuvem uniformemente rotativa,

entretanto, Hayashi et al. (1982) sugeriram que este disco singular aproxima o fim

do estado de colapso de uma nuvem isotérmica uniformemente rotativa. Cálculos de

colapso detalhados por Matsumoto et al. (1997) mostraram que tal disco singular

é efetivamente abordado, e que embora a dinâmica seja complexa em detalhes e

envolva formação de choques recorrentes, a evolução pode ser descrita em termos

de oscilação ao redor de uma solução assintótica similar que se assemelha, quali-

tativamente, com a solução LP acrescida de um achatamento rotacional (Saigo &

Hanawa, 1998). Já os cálculos do colapso não-isotérmico com rotação assumem

várias equações de estado politrópicas que também mostram um desenvolvimento

auto-similar da singularidade central (Saigo et al., 2000).

Uma importante conclusão é que a rotação não impede a formação da singula-

ridade central, a qual se desenvolve qualitativamente de mesmo modo que no caso

não-rotativo, enquanto o colapso permanece isotérmico. Como foi enfatizado por

Narita et al. (1984), este comportamento resulta essencialmente da competição en-

tre a pressão e a gravidade próxima ao centro, e a força centŕıfuga nunca torna-se

forte o suficiente para deter o aumento da condensação central. A principal dife-

rença é que no caso da rotação, a maior parte da massa acaba no disco sustentada

pela força centŕıfuga em torno da densidade central. Este disco tende eventualmente

tornar-se instável ou ligeiramente estável de acordo com o parâmetro Q, já abordado

anteriormente, desde que Q < 1 em todos os casos e Q < 0.4 em casos mais rele-

vantes (Hayashi et al., 1982, Larson, 1984). Um posśıvel resultado de estabilidade

de tal disco provem das flutuações de densidade que produzem torques que trans-

portam momento angular para o meio externo e conduz um inflow sobre o objeto

central (Larson, 1984), como ocorre na simulação 3D do colapso rotacional (Bate,

1998). Outra possibilidade é que eventualmente os fragmentos do disco formam um

sistema binário ou múltiplo de estrelas (Matsumoto & Hanawa, 2003). Segundo Na-

rita et al. (1984) o resultado do colapso rotacional é senśıvel a desvios isotérmicos,
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e a equação de estado mais reaĺıstica pode algumas vezes nos levar à formação de

um anel e consequentemente uma fragmentação em vez do desenvolvimento do pico

central de densidade.

Quando a rotação é adicionada ao modelo SIS (Shu et al., 1987), o resultado é

que a maioria da matéria do envoltório não cai diretamente sobre a protoestrela,

mas assenta no disco ao redor dela (Terebey et al., 1984, Shu et al., 1987, 1993). O

crescimento em massa e raio do disco circumstelar pode envolver numerosos estágios

e processos,supondo plausivelmente que tenha um disco gravitacionalmente instável

ou ligeiramente estável (Stahler, 1994, 2000). Mais uma vez, é posśıvel que as

flutuações espirais de densidade produzam torques gravitacionais que conduzam uma

transferência interna de massa (Stahler, 2000), mas isso requer que o crescimento das

flutuações de densidade deva saturar antes de se tornarem suficientemente grandes

para causar a fragmentação do disco, e não é claro se o estado estacionário como este

pode ser mantido. Caso contrário, o resultado pode ser finalmente a fragmentação do

disco e a formação de um sistema binário ou múltiplo. Modelos de discos assimétricos

podem então ser relevantes em situações que o disco nunca adquire massa suficiente

para se tornar auto-gravitante.

1.3.4 Colapso com campos magnéticos

Como os campos magnéticos têm sido considerados importantes no suporte as nu-

vens moleculares contra a gravidade, muito esforço tem sido dedicado para modelar

magneticamente a evolução dos núcleos das nuvens que inicialmente, condensam-se

lentamente por difusão ambipolar (Nakano, 1984, Shu, 1977, Mouschovias, 1991,

Mouschovias & Ciolek, 1999, McKee et al., 1993, McKee & Ostriker, 2007). A es-

cala de tempo para este processo de difusão ambipolar é estimada ser da ordem de

107 anos; uma vez que esta é uma ordem de grandeza maior que o tempo free-fall, e

espera-se que a evolução seja quase-estática. À medida que magneticamente a parte

central do tal núcleo da nuvem contrai lentamente, a sua autogravidade se torna

cada vez mais importante e progressivamente mais achatada ao longo das linhas de

campo. Eventualmente a gravidade torna-se forte o suficiente para submergir o su-

porte magnético próximo ao centro, resultando num colapso descontrolado. Cálculos

detalhados da evolução do núcleo da nuvem magnetizada e rotante (Basu & Mous-

chovias, 1994, 1995a,b) têm mostrado que este colapso dinâmico se inicia antes da

densidade central ter aumentado por um grande fator e, normalmente antes que te-

nha alcançado 10−5 cm−3; logo o colapso predito se inicia com densidades não muito

diferentes das observadas nas nuvens pré-estelares (Ciolek & Basu, 2000). O co-
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lapso acelera a difusão ambipolar e continua a remover o fluxo magnético da região

colapsante, e em seguida, procede qualitativamente como no caso não-magnético,

com um desenvolvimento descontrolado da densidade central. Como a região em

colapso é achatada e retém algum suporte magnético, a velocidade do colapso é um

pouco menor e atinge um valor máximo quase igual à velocidade do som. Nakano

(1998) questionou tais modelos de difusão ambipolar, argumentando que os núcleos

das nuvens moleculares observados não podem ser fortemente magnetizados porque

eles então não mostrariam grande aumento na densidade colunar, e porque, seria

dif́ıcil explicar o ńıvel de turbulência observada. Também sugeriu que a turbulência

pudesse desempenhar um papel mais importante que as forças magnéticas nas nu-

vens contra a gravidade, e que o colapso dinâmico poderia ser iniciado mais pela

dissipação da turbulência que pela difusão ambipolar (Goodman et al., 1998, Myers

& Lazarian, 1998, Williams et al., 2000). Forças magnéticas irão então permanecer

menos importantes que a gravidade durante todo o colapso, servindo principalmente

para retardar um pouco o colapso comparado ao caso não-magnético (Indebetouw &

Zweibel, 2000, Heitsch et al., 2001). Em defesa de um colapso relativamente rápido

que não seja retardado pelos campos magnéticos, Aikawa et al. (2003) encontraram

abundâncias observadas de várias moléculas nos núcleos das nuvens de formação es-

telar que são consistentes com aquelas previstas para os núcleos de colapso rápido,

e que a concordância torna-se pior se o colapso é consideravelmente retardado pelos

efeitos magnéticos entre outros.

Uma vez que o rápido colapso dinâmico se inicia, a singularidade da densidade

central desenvolve-se de uma maneira similar até mesmo na presença do campo

magnético. Basu (1997, 1998) mostraram que os detalhados resultados para estágios

tardios do colapso do núcleo da nuvem magnetizada e rotante pode ser aproximado

por uma solução assintótica que se assemelha à solução LP, exceto por uma geometria

achatada e algum retardo cont́ınuo do suporte magnético; esta solução novamente

prevê um perfil de densidade assintótico da forma ρ ∝ r−2, com uma constante da

velocidade do colapso de ∼ 2 vezes a velocidade do som. Tomisaka (1996), Nakamura

et al. (1995, 1999) calcularam o colapso dos núcleos magnetizados das nuvens que

foram formados pela fragmentação de um filamento magnetizado e também mostra

a formação de uma estrutura achatada que desenvolve uma singularidade da den-

sidade central de uma maneira auto-similar; assim no caso do colapso rotacional, a

dinâmica é complexa e envolve a formação recorrente de choques, mas eles podem

ser descritos em termos de oscilações ao redor de uma solução assintótica similar

àquela de Basu (1997). Nakamura et al. (1999) sugeriram que este tipo de colapso
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auto-similar é universal e é aproximado por essencialmente ter a mesma solução

encontrada por Saigo & Hanawa (1998) para o colapso gravitacional, com suporte

magnético aqui tomando o lugar da força centŕıfuga. Cálculos do colapso magnético

que continuam até a fase de acreção mostram que a difusão ambipolar pode ser

responsável pela remoção da maior parte do fluxo magnético inicial da matéria que

vai para a formação estelar e portanto, soluciona o problema do fluxo magnético na

formação de estrelas (Ciolek & Koenigl, 1998, Contopoulos et al., 1998).

Desta forma, um campo magnético com rotação não impede a formação da den-

sidade central, quando a gravidade ganha vantagem e provoca um colapso dinâmico.

Mesmo se os núcleos das nuvens pré-estelares fossem formados como resultado da

difusão ambipolar, eles prevêm o colapso dinâmico do seu estado observado, e sua

evolução tardia é então moderamente retardada pelo campo magnético residual. A

distribuição de densidade que resulta tem a mesma forma assintótica r−2 como no

modelo SIS, mas no caso do colapso dinâmico, o envoltório é achatado em vez de

esférico e estático. Algumas caracteŕısticas destes resultados foram incorporadas na

generalização do modelo SIS por Li & Shu (1996) que incluiram o achatamento e

suporte magnético; estes autores encontraram uma solução para o disco isotérmico

magnetizado que é similar ao disco de Hayashi-Toomre, com a força magnética to-

mando o lugar da centŕıfuga. Posteriormente o sistema pode envolver acreção deste

disco sobre a protoestrela.

1.4 Fase opticamente espessa

Os resultados descritos acima para o colapso esférico e para o colapso com rotação

ou campos magnéticos mostram que a pressão térmica nunca se torna insignificante

perto do centro, e aquele pico de densidade central sempre se desenvolve qualita-

tivamente da mesma maneira, controlado pela competição entre pressão térmica

e gravidade no centro. A suposição de simetria esférica pode, então, fornecer uma

aproximação adequada para estágios tardios da evolução do pico central de densidade

quando à profundidade óptica torna-se grande e o resfriamento radiativo torna-se

sem importância, fazendo com que a temperatura central aumente substancialmente.

A aplicabilidade dessa hipótese recebe algum apoio do cálculo tridimensional do co-

lapso gravitacional (Bate, 1998); apesar do achatamento rotacional eventualmente

tornar-se importante e caracteŕısticas espirais transitórias aparecerem, torques gra-

vitacionais transferem momento angular suficiente para o meio externo, permitindo

o crescimento cont́ınuo de concentração de massa central que envolve da mesma
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maneira como no caso esférico.

Os cálculos de Larson (1969, 1972b), Appenzeller & Tscharnuter (1975), Winkler

& Newman (1980a,b) e Masunaga & Inutsuka (2000) para estágios posteriores ao

colapso esférico apresentaram resultados semelhantes para um objeto estelar cen-

tral ou protoestrela, e um resultado um pouco similar foi obtido por Wuchterl &

Tscharnuter (2003). O pico de densidade central se torna opaco a radiação térmica

dos grãos de poeira quando a densidade central atinge cerca de 10−13 g · cm−3 ou

2×1010H2 · cm−3, e a temperatura central em seguida inicia-se um aumento da tem-

peratura central acima do seu valor inicial ∼ 10K. Um tratamento de transferência

radiativa se torna então necessário, e várias aproximações têm sido usadas pelos au-

tores acima, mas eles produziram resultados similares para a transição da fase inicial

isotérmica para uma fase adiabática da evolução. O gás se tornou completamente

adiabático em densidades acima de 10−12 g · cm−3, com uma taxa de calor espećıfico

de γ ∼= 7
5

que é apropriado para um gás de hidrogênio molecular. Como a densidade

continua aumentando, então a pressão aumenta mais rapidamente que a gravidade

e o colapso desacelera, essencialmente, chegando a um impasse quando a densidade

central atinge ∼ 2× 10−10 g · cm−3. Uma região central que quase está em equiĺıbrio

hidrostático, então se forma, e continua a crescer em massa assim como matéria cai

para a região central por meio do choque de acreção que se estabelece na superf́ıcie.

Este primeiro núcleo hidrostático tem uma massa de ∼ 0.01M� e mais um raio

com várias UA (unidades astronômicas), e as suas propriedades são quase indepen-

dentes das condições iniciais ou limite, devido à convergência do comportamento

auto-similar que ocorre na fase isotérmica do colapso; isso significa que as proprie-

dades da região central dependem somente da f́ısica térmica do gás. Já que pouca ou

nenhuma fragmentação para massas menores seja provável que ocorra após o núcleo

hidrostático tenha se formado. A massa desse primeiro núcleo é esperada ser a massa

mı́nima que possa ser atingida pela fragmentação, e é essencialmente o mesmo para

o limite de opacidade de ∼ 0.07M� que foi encontrado pela primeira vez por Low &

Lynden-Bell (1976). O primeiro núcleo hidrostático é no entanto uma caracteŕıstica

transitória e a segunda fase do colapso inicia-se quando a temperatura sobe acima

2000K, ocasionando a dissociação das moléculas de hidrogênio e reduzindo o valor

de γ abaixo do valor cŕıtico de 4
3

necessário para o equiĺıbrio. Esta segunda fase

do colapso central avança qualitativamente o mesmo caminho que a fase isotérmica

anterior, e é novamente caracterizada pelo crescimento descontrolado do pico de

densidade central. O rápido colapso continua até o hidrogênio no centro ficar mais

ionizado e o valor γ subir para um valor próximo de 5
3

que é caracteŕıstico do inte-
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rior de uma estrela ionizada. O colapso é então permanentemente interrompido no

centro um segundo núcleo se forma, delimitado de novo por um choque de acreção

o qual a matéria continua a declinar. Este segundo núcleo estelar inicialmente tem

uma pequena massa de apenas 0.01M� e um raio aproximado 1R�, mas ele cresce

rapidamente em massa e também em tamanho, e como um resultado, as suas propri-

edades iniciais são logo esquecidas e têm pouco efeito nos estágios posteriores de sua

evolução. Dentro de um curto peŕıodo de tempo, aproximadamente 10 anos, toda a

massa do primeiro núcleo é transferida para o segundo ou nasce uma protoestrela,

mas a maioria da massa do colapso inicial ainda permanece atrás de um extenso

envoltório infall que continua a depositar matéria na protoestrela central.

Conclui-se que uma estrela começa sua vida como um pequeno embrião, cuja

massa é inferior a 10−2 M�. Esta protoestrela continua a crescer em massa con-

forme a matéria continua a cair sobre ela através do choque de acreção na sua

superf́ıcie. Logo neste ińıcio, a matéria infall externa ao choque de acreção é ainda

opticamente espessa e o choque é entretanto adiabático, como um resultado, as ca-

madas externas da protoestrela são fortemente aquecidas e expandem rapidamente.

Depois que o material do núcleo hidrostático foi acretado a opacidade da matéria

externa ao choque cessa rapidamente e a radiação começa a escapar livremente do

choque. Porque esta perda de energia radiativa da protoestrela para a expansão

subsequentemente mantém o raio quase constante ∼ 4 R� durante o processo de

acreção. Eventualmente a acreção protoestelar torna-se uma estrela normal da pré-

sequência principal (PMS), a qual então adquiriu quase a totalidade da sua massa

por acreção do envoltório. Acreção é uma parte essecial do processo de formação

estelar e a ideia é de que as estrelas podem adquirir a maior parte de sua massa

pela acreção do meio interestelar, sendo isso sugerido pela primeira vez por Hoyle

& Lyttleton (1939).

1.5 Objetivos do trabalho

O complexo IC 5146 e os 5 novos objetos estelares encontrados no presente estudo

(Caṕıtulo 4) são aglomerados imersos numa região de transição, emissão para HII,

na Constelação de Cygnus.

Como esses tipos de regiões estão geralmente ligadas a regiões de formação este-

lar, consideramos o complexo IC 5146 e sua vizinhança um excelente alvo de estudo.

Tal estudo é pioneiro no que diz respeito à análise da formação estelar utilizando 3

gerações de dados (2MASS, WISE e Spitzer), e tende a consolidar o Spitzer como
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ferramenta na investigação de aglomerados ainda imersos nas nuvens moleculares.

Não há trabalhos relacionados a descobertas de aglomerados estelares com o sur-

vey Spitzer. Na realização desta tese pretende-se: (i) descontaminar e detectar o

campo, comparar os resultados do 2MASS com WISE e Spitzer, além de investigar

como o estado dinâmico destes aglomerados pode ser inferido de tais dados, e com

que precisão; (ii) analisar os novos candidatos a aglomerados estelares; (ii) estudar

aglomerados imersos em nuvens moleculares, classificar os estágios evolutivos das

estrelas PMS (Pre Main-Sequence) e estimar os parâmetros fundamentais (idade,

distância e avermelhamento).

A organização deste trabalho dá-se em cinco caṕıtulos como segue: No caṕıtulo

2 é feito um levantamento das questões abertas sobre as estrelas PMS. No caṕıtulo 3

é feita uma descrição dos dados fotométricos utilizados e a lei de extinção interstelar

adotada. No caṕıtulo 4 são apresentadas a região analisada, o método de análise

empregado e as discussões dos resultados. Por fim, no caṕıtulo 5 temos as conclusões

e perspectivas. O apêndice A apresenta os modelos teóricos (trajetórias evolutivas)

para estrelas PMS. O artigo publicado até o momento está no Anexo B.



Caṕıtulo 2

Questões Abertas na Evolução de

Estrelas PMS de Baixa Massa

Definimos estrelas de baixa massa todos os objetos com massa (M ≤ 1.5M�). Neste

caṕıtulo examinarei algumas das questões sobre o porquê que a evolução das estrelas

PMS é interessante no contexto geral da formação estelar. Discutirei também os

principais pontos que influenciam a evolução desta fase, isto é, fase protoestelar, o

papel da convecção, opacidade, atmosfera não-cinza, rotação e campo magnético.

Todas essas partes afetam as idades (e a história da formação estelar), a deter-

minação de massas (IMF) e a localização destes objetos no diagrama HR nas regiões

de formação estelar, que deve ser levada em conta para uma correta interpretação

dos resultados observacionais. De acordo com as escolhas, as idades jovens podem

ser facilmente diferenciadas por um fator 2, e a massa por um fator de 3. Estudos

de binárias PMS ajudarão na melhora da modelagem.

D’Antona & Mazzitelli (1994) usaram as suas isócronas como “teste de modela-

gem computacional” da convecção e opacidade. Logo depois vieram outros tantos

modelos e a necessidade de melhoria dos mesmos.

O estudo da evolução das PMS é importante para:

• traçar modelos de formação estelar no espaço e no tempo;

• ter traçadores de idade (baixa e muito baixa massa) os quais não sofram pro-

blemas de incerteza da f́ısica das estrelas acima da MS;

• deduzir a função de massa inicial (IMF);

• compreender as modalidades da evolução da rotação estelar e as depleções dos

elementos leves (ex: Li)

29
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Estes problemas são investigados pelos meios de comparação entre o conjunto de

isócronas e a localização observacional das estrelas nos diagramas cor-magnitude e

cor-cor.

2.1 Alguns problemas interessantes

2.1.1 Estrelas de baixa massa como traçadoras da formação

estelar

Preibisch & Zinnecker (1999) obtiveram a história da formação estelar em Upper Sco

OB, terminando com uma imagem do nascimento de estrelas da associação Sco-Cen:

formação estelar iniciou alguns 5 Myr atrás na Upper Cen Lupus, então, as explosões

de supernova nesta região desencadearam a formação em Upper Sco, alguns 4 Myr

atrás. A explosão da primeira supernova nesta região ocasionou a formação estelar

em ρOph, aproximadamente há 1 Myr.

Testi et al. (2000) e Habart et al.(2003) estudaram a aglomeração de estrelas de

baixa massa em torno das estrelas jovens mais massivas, encontrando que jovens Be’s

tendem a ser cercadas por densos aglomerados com companheiras de baixa massa,

enquanto estrelas Ae não. Massi et al.(2000) estudaram a vizinhança de jovens

objetos estelares, progenitores de estrelas de massa intermediária, na associação

Vela, encontrando que elas estão imersas nos jovens aglomerados estelares de baixa

massa.

2.1.2 Estrelas de baixa massa como traçadoras de idade

A determinação da idade dos aglomerados estelares jovens (< 1 − 2 × 108yr) é ge-

ralmente feita através do ajuste da isócrona no turn-off (TO). Este ajuste é incerto

por muitas razões: primeira de todas é que a região do TO é pouco povoada de

estrelas, e também a binariedade afeta a localização delas; segunda, o tempo de

evolução fora da MS depende da rotação, overshooting e perda de massa de aproxi-

madamente 30%. Esta aproximação de idade também requer um bom conhecimento

da composição qúımica do aglomerado. Em prinćıpio, a idade das estrelas de baixa

massa pode ser muito menos dependente do modelo, embora os problemas de ca-

libração das cores a baixa Teff é ainda um problema. Contudo, no intervalo entre

30 ≤ t ≤ 150Myr, nos últimos anos o estudo de Li levou-nos a considerá-lo um in-

dicador senśıvel a temperatura da estrutura e da extensa região mista (convectiva)
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nas estrelas, e valendo assim ressaltar que os modelos reconhecem que tem uma es-

cala de tempo de pura contração térmica nas PMS. Isto é importante para qualquer

explicação do problema do ĺıtio (Molaro et al., 2012) e pode ajudar na calibração

das idades obtidas a partir do método tradicional do TO.

2.1.3 Obtenção da IMF e distribuição de idade

Regiões de formação estelar são os melhores lugares para obter IMF, entretanto, a

IMF requer um conhecimento muito bom da localização das estrelas no diagrama

HR e assim entra o problema das trajetórias de calibração. Desejamos que as tra-

jetórias evolutivas sejam uma boa, auto-consistente calibração de massas e idades no

diagrama HR para um grande intervalo de massas de estrelas (massa intermediária

até anãs marrons).

Uma visão geral nós temos que manter em mente é que o problema da idade está

num simples prinćıpio: uma vez que levamos em conta a “evolução protoestelar”

tendo como ponto zero o momento no qual a T Tauri torna-se viśıvel, e a parada

temporária da queima de deutério na fase viśıvel (a qual afeta a possibilidade de

detectar a evolução das VLMs -Very Low Mass Stars- e anãs-marrons) os tempos

evolutivos são simplesmente os tempos de contração da massa considerada. Entren-

tato, esses tempos não são variáveis dependentes nos modelos. Por outro lado, a

localização das trajetórias no diagrama HR é muito mais dependente nos modelos,

por isso, a massa atribúıda a um dado ponto observacional pode divergir por um

fator de 3 de acordo com a trajetória adotada. Mas se atribúımos a massa maior

para um objeto observado, nós acabamos dando uma idade mais velha com o tempo

de contração de Kelvin-Helmholtz numa dada escala de luminosidade como M2/R.

Os principais parâmetros que entram na determinação da trajetória de loca-

lização para uma dada massa são:

• opacidade e equação do estado;

• rotação e campos magnéticos;

• atmosfera cinza e não-cinza;

• modelo de convecção.

O papel da opacidade tem sido discutido em vários modelos de evolução. Es-

truturalmente a rotação não influencia as trajetórias de localização, ao menos se

pensarmos sobre a t́ıpica taxa de rotação para T Tauri (Mendes, 1999). Diferente é
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o caso da rotação com a decomposição da velocidade, contudo ainda não há modelos

dispońıveis para tal. O campo magnético (a rotação produz um d́ınamo) constitui

um problema diferente e seu papel será discutido posteriormente.

Um recente progresso na modelagem é a consideração da atmosfera não-cinza

como condições de contorno também na evolução das PMS. Este é um ingrediente

necessário para Teff baixa já que as moléculas tornam-se estáveis na atmosfera

e uma importante fonte de absorção num determinado comprimento de onda, a

aproximação para uma atmosfera cinza se torna inválida. É importante não esquecer

que a principal questão ainda aberta considera o tratamento de convecção super

adiabático.

2.1.4 Fase protoestelar e “birthline”(linha do nascimento)

Na modelagem hidrostática, os modelos iniciam com luminosidade completamente

convectiva (trajetória de Hayashi) e contraem numa escala de tempo térmica. A

geração de energia nuclear (queima de D, mas não, queima do Li) desacelera a

evolução. É bem sabido que as protoestrelas não iniciam a evolução de uma fase

com alta luminosidade. Contudo, modelos hidrostático seguram (ou podem ser

usados) somente se as condições de contorno em algum estágio não sejam diferentes

daquelas vindas da evolução hidrodinâmica protoestelar.

A introdução do conceito de birthline deu uma nova vitalidade para os modelos

computacionais hidrostáticos. Stahler (1988) mostrou que o começo da queima de

D torna as estrelas de baixa massa completamente convectiva e durante a fase de

acreção, a contração é interrompida no estágio da queima de D. A estrela torna-se

viśıvel em algum estágio desta queima, quando a fase principal de acreção finaliza

e deste ponto a evolução segue a trajetória de Hayashi. Se a evolução protoestelar

segue este caminho, o modelo hidrostático de objetos de baixa massa então mantém

sua significância, iniciando assim a fase de queima de D.

2.1.5 Localização das Trajetórias

Nós temos visto que a principal diferença entre os conjuntos de isócronas é devida

às diferentes localizações das trajetórias. Isto confirma que o melhor caminho para

entender se um dado conjunto de trajetórias produz resultados reaĺısticos é compará-

lo à localização das jovens binárias no diagrama HR. Até agora, infelizmente, temos

falta de binárias PMS, mas o número de binárias espectroscópicas está aumentando

(Melo et al., 2000).
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Embora a frequência binária para as estrelas PMS em Taurus seja duas vezes

maior que a medida para estrelas da vizinhança solar, isso não significa necessaria-

mente que as populações sejam diferentes. A discrepância entre as frequências pode

ser devida à diferença na sensitividade para companheiras de baixa massa. Em par-

ticular, é posśıvel que surveys de estrelas PMS estejam detectando muitas estrelas

de baixa massa que relativamente são mais luminosas quando jovens (Burrows,1993;

Malkov,1998). Surveys de estrelas da MS geralmente tem bem definidos a razão de

massa limite (q).

Os limites dos surveys para estrelas PMS, tem geralmente carregado um único

comprimento de onda (tipicamente 2.2µm), são mais dif́ıceis de caracterizar em

termos de massa e desta forma são descritos em termos do fluxo limite e da den-

sidade. Estimativas das massas da estrela secundária a partir destas medições de

comprimentos de onda individuais envolvem uma série de suposições. Em particular,

deve-se supor que as duas estrelas têm a mesma idade, a mesma extinção, estejam

na mesma linha de visada, e sem excessos infravermelhos (Robberto et al. 1999).

Estudos espectroscópicos, que resolvem as estrelas binárias em vários comprimentos

de onda, mostram que a maioria dos sistemas tem q > 0.3 (Hartigan et al., 1994,

Brandner, 1997, Ghez et al., 1997), sugerindo que há pouca probabilidade de que

as jovens estrelas surjam a partir de uma multiplicidade de sistemas binários de

estrelas com q < 0.3. Ainda assim, há falta de compreensão dos verdadeiros limites

de massa e da profundidade dos surveys.

Se a frequência de binárias PMS e MS diferem, uma posśıvel explicação é o

rompimento primordial dos múltiplos sistemas estelares ao longo do tempo (Ghez

et al., 1993). Isso tem levado muitos grupos observar a frequência de binárias em

aglomerados abertos com diferentes idades. Quatro aglomerados tem sido estudados

intensivamente por Bouvier et al.(2001) usando óptica adaptativa e por Patience et

al. (2010) usando imageamento de manchas, uma técnica bem estabelecida para

a obtenção de limitadas imagens de difração de estrelas binárias e múltiplas com

baixo contraste: α Per (∼ 50− 70 Myr), Pleiades (∼ 80− 120 Myr), Hyades (∼ 600

Myr) e Praesepe (∼ 600 Myr).

2.1.6 Atmosfera não-cinza e convecção

As condições de bordo atmosféricas para cálculos da evolução estelar são frequen-

temente obtidas a partir de cálculos de aproximação da atmosfera cinza. Quando

a atmosfera exige ter temperatura efetiva muito baixa, os desvios para o não-cinza

podem ser importantes. Por duas principais questões : primeiro, os modelos que
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têm como condições a atmosfera não-cinza são certamente melhores que os modelos

que empregam a cinza, e eles dão melhores concordância para as componentes de

baixa Teff .

Por causa das baixas temperaturas e altas densidades nas camadas mais externas

da estrelas de massa muito baixas, a absorção da radiação é dominada por moléculas

(H2, H2O, TiO, VO, etc). O fluxo resultante é muito diferente da distribuição média

de frequência fornecida por modelos cinzas (Saumon et al., 1994). Além disso, a

recombinação H2 reduz o valor de ∇ad, melhorando a penetração da convecção nas

camadas atmosféricas (Auman, 1969, Dorman et al., 1989, Saumon et al., 1994,

Baraffe et al., 1995). Ainda que a relação T (τ) seja ”corrigida”para levar em conta

a contrapartida cinza e para a eficiência da convecção camadas ópticas. Brett (1995),

Saumon et al. (1994) mostraram que o fluxo convectivo em regiões opticamente finas

é superestimado, rendendo gradientes de temperatura na atmosfera mais constante

e, consequentemente, maiores valores de Teff .

De modo mais geral, de acordo com Saumon et al. (1994) e Cha (1996) qual-

quer tratamento para atmosfera cinza parece produzir perfis atmosféricos mais frios

e mais densos, subestimando a Teff . Esse desacordo, onde a Sequência Principal

observada é mais fria do que o previsto a partir dos modelos, é encontrado em

quase todos os tipos de comparação, (Burrows & Liebert, 1993) independentemente

da base de dados ou dos modelos usados na comparação. Tornando claro que as

conversões entre cores fotométricas e Teff , que até pouco tempo eram todas base-

adas no ajuste de um corpo negro subestima sistematicamente a Teff para estrelas

VLM. Na primeira tentativa para resolver esta situação insatisfatória, Kirkpatrick

et al. (1993) determinadam Teff ajustando espectros no infravermelhos próximos

com espectros sintéticos de Allard (1990). Eles obtiveram luminosites e temperatu-

ras que concordam bem com as previsões teóricas, confirmando a suspeita de que

temperaturas das cores subestimam Teff . Jones et al. (1994) chegaram a mesma

conclusão.

Os efeitos desta condição de contorno, atmosfera não-cinza, na evolução de uma

estrela PMS de baixa-massa (M = 0.2 M�) indicam que tem uma diferença consi-

derável na trajetória evolutiva, no diagrama H-R.

2.1.7 O papel do campo magnético

Os campos magnéticos são conhecidos por desempenhar um papel chave no processo

de evolução estelar, mas a magnitude deste papel permanece indeterminada. É

essencial, portanto, que a pesquisa no sentido de caracterizar campos magnéticos
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estelares através de uma gama de idades na pré-seqüência principal. É somente

desta forma que poderemos entender a evolução destas estruturas e mecanismos

complexos e colocá-los em contexto com outras observações.

Desde os anos 1980, os indicadores de atividade de campo magnético têm sido

observados em jovens objetos estelares (YSOs) e sistemas YSO. Esses indicadores

incluem manchas estelares detectáveis pela fotometria, emissão de part́ıculas keV e

MeV, reconexão das linhas de campo, efeitos Zeeman em espectros ópticos e UV,

e erupções não térmicas de rádio Feigelson & Montmerle (1999). Processos de alta

energia que são atualmente monitorados no Sol com resolução temporal e espacial

são observados em YSOs também, e os modelos de atividade magnética das jovens

estrelas pode ser, com muito cuidado e sem nenhuma dificuldade, criado com base

nos traçadores de atividade e análogos ao caso solar (Haisch, 1995, Reale et al., 1997,

Peres et al., 2001).

Técnicas de extrapolação do mapa superfical do campo estão atualmente na

vanguarda da estrutura da modelagem do campo magnético em estrelas da pré-

sequência principal. Imageamento Zeeman-Doppler é, atualmente, a melhor maneira

de determinar a força campo de superf́ıcie e sua orientação. A técnica utiliza séries

temporais de espectros polarizados circularmente para obter a intensidade de campo

devido à ampliação das linhas de Zeeman e às medidas de orientação do campo de

polarização dos parâmetros de Stokes. Informação sobre a orientação espacial pode

ser determinada a partir dos desvios centrais das linhas de Doppler e um pouco de

conhecimento de rotação diferencial na superf́ıcie do objeto. Um exemplo da técnica,

tal como aplicada para a estrela próxima AB Doradus (AB Dor) é mostrado na figura

2.1 a partir de Hussain et al. (2007). A uma distância de 40 pc e uma idade de ∼ 30

Myr, AB Dor é particularmente interessante porque ainda é bastante ativa e está

se aproximando da sequência principal. O primeiro painel da figura 2.1 é um mapa

estelar local, criado por análise espectral de séries temporais. Uma ilustração dos

desenhos animados de como o efeito Doppler funciona é mostrado na figura 2.2.

Ao analisar manchas estelares com caracteŕısticas de absorcão na linha estreita, a

distribuição espacial dos pontos pode ser determinada, bem como uma alteração da

intensidade associada a cada local.

Na última década, houve um enorme progresso na caracterização das proprie-

dades de rotação das estrelas em vários estágios de evolução e ao longo de toda a

faixa de massa de anãs marrons até os objetos de maior massa. Novos resultados

observacionais trazem grandes limitações para o desenvolvimento de modelos evo-

lutivos para o momento angular. Enquanto os processos dominantes que ditam a
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Figura 2.1: Imagem do efeito Zeeman-Doppler por Hussain et al., 2007. O painel
superior é um mapa local, com o preto indicando a presença da mancha solar e o
branco, a fotosfera nua. O painel do meio e inferior são mapas dos campos radial
e azimutal, respectivamente; azul e vermelho indicam ±1300G, e representam a
estrutura do campo caracteŕıstico da AB Dor.
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Figura 2.2: Este desenho ilustra como o imageamento Doppler funciona. Quando
uma mancha cruza a superf́ıcie estelar numa dada latitude, há um decréscimo no
fluxo cont́ınuo observado, contribuindo para a permanência em toda absorção que é o
deslocamento Doppler. Tomando uma série temporal do espectro a movimentação e
localização das manchas pode ser determinada pela modelagem destas contribuições
das linhas de absorção estelares. Crédito da imagem : A. Collier Cameron.



Questões Abertas na Evolução de Estrelas PMS de Baixa Massa 38

Figura 2.3: Este modelo para a estrela AB Dor da Jardine et al.,(2002) ilustra
o efeito da temperatura coronal a partir da emissão raio X. A figura a esquerda
é o campo magnético extrapolado em larga escala pelo imageamento superficial
Zeeman-Doppler. Ao centro,uma imagem da emissão de raio X é gerada usando
uma temperatura de 107K e uma densidade de 4 × 108cm−3. A direita, a mesma
imagem mas com temperatura de 106K e densidade coronal 2× 108cm−1.
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evolução de rotação de estrelas são identificados, ainda há muito a ser feito para

compreender a sua f́ısica detalhada e seus respectivos papéis. O confronto entre os

modelos e observações, embora muito melhor nos últimos anos, ainda indicam uma

série de deficiências relacionadas com processos de transporte radiativos, a f́ısica dos

ventos estelares, e da interação entre a estrela e seu ambiente. Grandes avanços são

esperados nas simulações numéricas multi-dimensionais para o interior das estrelas

e atmosferas estelares, e esperamos que eles forneçam novas pistas para os processos

f́ısicos indescrit́ıveis que governam a evolução da rotação de estrelas desde o seu

nascimento até os últimos estágios de sua evolução.

2.1.8 Depleção do ĺıtio

No âmbito da f́ısica da depleção do ĺıtio em PMS, estrelas completamente convecti-

vas são simples e podem ser tratadas quase que analiticamente Bildsten et al (1997).

Entretanto, estrelas mais pesadas que 0.5M� desenvolvem um núcleo radiativo du-

rante a depleção de ĺıtio na fase PMS, e a f́ısica se torna mais complexa. Quando a

região radiativa estende-se além do raio onde a queima termonuclear de ĺıtio é efici-

ente, modelos padrões predizem que a depleção de ĺıtio na superf́ıcie estelar deveria

parar. Alguns efeitos não-padrões como perda de massa (Swenson & Faulkner, 1992)

ou overshooting (Vandenberg & Poll, 1989) induziriam mais depleção de ĺıtio que o

modelo padrão, mas outros poderiam ir em direção oposta de inibição da depleção do

ĺıtio durante a PMS. Particularmente importante dentro das limitações dos modelos

PMS são dados relevantes para iniciar a depleção de ĺıtio. Martin & Claret (1994)

tentou estimar a luminosidade na qual as estrelas WTTs mostram significativa de-

pleção de ĺıtio (logN(Li) ≤ 2.8). Entretanto, eles não tem muitas estrelas de baixa

massa na amostra e muitas delas vem de observações no raio X. Não é comprovado

que estrelas pobres em ĺıtio estão relacionadas com as nuvens moleculares, e dáı a

distância e as posições no diagrama HR seriam um erro. A luminosidade e massa

das estrelas PMS quando a depleção de ĺıtio inicia ainda estão indeterminadas. O

catálogo Hipparcos poderia ser útil, mas provavelmente não é suficiente para estre-

las PMS de baixa massa inclúıdas nele. Futuras missões especiais, como Gaia, para

medir as paralaxes trigonométricas de estrelas fracas seriam mais úteis.

É importante comparar as previsões de depleção de ĺıtio nas estrelas PMS de

1 M� com os dados dos grupos I e II de aglomerados com idade (30 − 110 Myrs)

já que as observações mostram que estrelas PMS com Teff ≥ 5500K tem pouca

depleção de ĺıtio (< 0.5 dex). Isto necessita talvez uma revisão sobre o tratamento

do mixing convectivo.
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A dispersão das abundâncias de ĺıtio entre membros dos aglomerados com Teff

similar é mais alimento para o pensamento. É muito intrigante que tenha uma Teff

média onde a abundância de ĺıtio tende ser maior para a rotação. Nas Pleiades, isto

acontece, para 5500−4500K, como notado pela primeira vez por Butler et al (1987).

Todos os outros trabalhos confirmaram a relação Li-rotação.

Para Teff < 4500K a conexão Li-rotação quebra, como sugerido por Martin et

al. (1993) e Garcia Lopez, Rebolo & Martin (1994), e mais tarde confirmado com

mais estrelas analisadas por Jones et al (1996). A dispersão de abundância de ĺıtio

nestas estrelas mais frias foi menor. Qual, outro fator pode causar a dispersão de

ĺıtio que não esteja ligada com a rotação destas estrelas? Modelos padrões tem

somente uma alternativa: disseminação da idade. Portanto, é improvável que um

espalhamento na idade seja responsável pela dispersão do ĺıtio. O único agente que

parece ser capaz de desempenhar um papel importante é a rotação, apesar do fato

que não vemos uma conexão direta ĺıtio-rotação. A compreensão teórica da evolução

da rotação nas PMS recebeu um impulso considerável nos últimos anos Bouvier et

al. (2007). Modelos padrões com composição solar predizem que na ZAMS o Sol

tem Teff ∼ 5600K. A predita depleção de ĺıtio nas PMS com 1 M� depende da

opacidade e convecção. Alguns modelos padrões sugerem mais depleção de ĺıtio na

PMS com valor igual a 0.5 dex para 1 M� (Vandenberg & Poll, 1989, D’Antona &

Mazzitelli, 1994). Tais modelos estão com problemas dadas as restrições impostas

pelos aglomerados. Para massas mais baixas que o Sol, os modelos padrões tendem

a prever muito mais depleção de ĺıtio considerando as observações dos aglomerados

(Garcia Lopez et al.,1994, Randich et al., 1997).

A tendência em aumentar a opacidade ao longo dos últimos anos, também con-

tribuiu para maior depleção de ĺıtio na PMS. Uma possibilidade para achar acordo

entre observações e teoria foi proposto por Martin & Claret (1996). Eles mostraram

que modelos de rotação de corpo ŕıgido preveem menos depleção de ĺıtio na PMS

que os modelos padrões sem rotação. Recentes modelos de rotação também sugerem

que a rotação decresce a temperatura interna da estrela, mas Mendes, D’Antona &

Mazzitelli, (1997) apresentam diferentes resultados. Rotação de corpo ŕıgido é uma

simples aproximação que pode não ser reaĺıstica. Cálculos de transferência de mo-

mento angular no interior estelar prevê maior depleção de ĺıtio para uma rotação

mais rápida (Chaboyer, Demarque & Pinsonneault, 1995a) o que é inconsistente com

as observações. É claro que modelos padrões (incluindo o modelo solar) necessitam

de melhorias substanciais para explicar quantitativamente a abundância de ĺıtio em

jovens aglomerados abertos. Um grande desafio para os modelos parece encontrar
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uma solução para reduzir a taxa de depleção na PMS. Contudo, os modelos perma-

necem parcialmente fenomenológicos porque eles não levam em conta a rotação da

estrutura estelar e a queima dos elementos leves. Não é claro, por exemplo, se a

forte dissociação do envoltório convectivo/núcleo radiativo é necessária para expli-

car os dados da rotação ou não. É visto que modelos com rotação do corpo ŕıgido

(Martin & Claret, 1996) fazem diferentes prognósticos sobre a depleção do ĺıtio que

os modelos de transferência interna de momento angular. Modelos evolutivos de-

veriam levar em conta o ĺıtio e a rotação para restringir os parâmetros ajustáveis.

Futuros trabalhos não deveriam somente dedicar-se aos aspectos teóricos fascinantes

do problema do ĺıtio na PMS. Observações de mais jovens aglomerados para medir a

abundância de ĺıtio e os peŕıodos de rotação irão aumentar a significância estat́ıstica

de restrições emṕıricas dos modelos.

Diante de todas as questões apresentadas adotamos o modelo de trajetória evo-

lutiva denominada PARSEC (Bressan et al., 2012), que é baseado em uma nova

composição solar (Z = 0.015) segundo Caffau et al. (2011). O presente código

no entanto permite: (1) o cálculo rápido de faixas com as distribuições de metais

modificadas, levando em conta as mudanças impĺıcitas às tabelas de opacidades e

equação de estado; (2) Considera a evolução ao longo da fase de PMS; (3) Algumas

mudanças foram introduzidas na forma como a convecção é tratada. A partir dessas

faixas obtemos isócronas preliminares até ao ińıcio do ramo TP-AGB. O objetivo

é apenas chamar a atenção para a reprodução correta das principais caracteŕısticas

dos CMDs, incluindo a forma do turn-off, o ramo subgiante, a inclinação RGB, e

red clumps dos aglomerados estelares. Além de uma análise quantitativa detalhada

para calibrar eficientemente este intervalo de massa (Rubele et al., Em prep.).



Caṕıtulo 3

Dados Fotométricos e a Lei de

Extinção Interestelar

3.1 Importância das observações no IR (infraver-

melho)

Nos últimos 35 anos, as observações no infravermelho revolucionaram nossa

compreensão da formação estelar. Entretanto, é sabido a mais tempo que há ex-

cesso de emissão no infravermelho nas estrelas jovens (Mendoza V., 1966, 1968). O

excesso de emissão é bem superior ao esperado de fotosferas estelares avermelhadas

e se origina dos discos circunstelares de poeira e envoltórios circundantes das jovens

estrelas. Por essas razões, diagramas cor-cor provam ser excelentes ferramentas para

identificar e classificar jovens objetos estelares. Com base nos dados do Catálogo

2MASS (Two Micron All Sky Survey), as estrelas jovens são encontradas em três

regiões nos diagramas do infravermelho próximo (JHKs). Objetos com disco de

acreção (Classe II) se referem as CTT (Clássicas T Tauri), e os objetos domina-

dos por envoltórios infall (ClasseI) se remetem as CTTs. Estrelas com discos

de grandes cavidades internas se encontram na região correspondente às estrelas

da Classe III mais próximas a Sequência Principal (Meyer et al.;1997). Um exaus-

tivo estudo da formação de estrelas na nuvem molecular Taurus-Auriga (Kenyon

& Hartmann, 1995) combinado com a fotometria no infravermelho próximo mostra

que há um avermelhamento suave nas cores IR da Classe II que é dominada pelo

disco e da Classe I dominada pelo envoltório. Além disso, uma medida do excesso

no infravermelho próximo é melhor para distinguir as duas classes I e II.

Desta forma, apresentamos os catálogos 2MASS, WISE e Spitzer, infravermelho

42
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próximo e médio), os quais nos forneceram os dados fotométricos para a análise do

complexo IC 5146 e sua vizinhança, além da lei de extinção interestelar adotada.

3.2 2MASS - The Two Micron All Sky Survey

Entre junho de 1997 e fevereiro de 2001 o 2MASS (Fig. 3.1) coletou 25.4 Tbytes

de dados cobrindo 99.998% da esfera celeste no infravermelho próximo, nas bandas

fotométricas J(1.25µm), H(1.65µm) e Ks (2.16µm) (Fig. 3.2). Diferentemente

de outros surveys, as observações foram conduzidas a partir de dois telescópios de

tempo dedicado com 1.3m de diâmetro localizado no Monte Hopkins, no Arizona e

Cerro Tololo, no Chile.

O maior objetivo deste survey foi permitir o estudo de estruturas em grandes

escalas explorando uma gama de comprimento de onda que é relativamente insenśıvel

à poeira interestelar, já senśıvel a larga variedade de massas estelares.

O segundo objetivo foi procurar por certa classe de objetos indefinidos que emi-

tem fortemente no infravermelho próximo. Uma óbvia classe de objetos esperados

que tenham essa caracteŕıstica são chamados de anãs marrons, estrelas de baixas

massas que são incapazes de sustentar a queima de hidrogênio. A maioria das anãs

marrons da vizinhança solar deveriam ter temperatura T ≤ 1000K e não deveriam

ter significativo excesso de emissão no infravermelho médio.

E o terceiro objetivo e nosso foco é empregar o contexto acima no estudo da

região selecionada.

Estudos das regiões de formação estelar ilustram tal ponto. Estes estudos fre-

quentemente focam nas profundas regiões de ativa formação estelar. A extração das

funções de luminosidade para estes aglomerados em formação requerem um meio

de distinguir membros do aglomerado e estrelas de background, as quais na maio-

ria dos casos são altamente avermelhadas pelo material foreground da nuvem e não

são fáceis de distinguir das estrelas ainda revestidas em seus envoltórios circunste-

lares. Sem sensibilidade e alta resolução espectroscópica torna-se necessário o uso

de técnicas estat́ısticas para determinar a fração de fontes que pertencem ao back-

ground. Confiável determinação da população de background requer uma estimativa

de estrelas que excedam a área circundante do aglomerado de interesse. 2MASS for-

neceu uma caracterização da população estelar galáctica ao longo de qualquer linha

de visada particular, fornecendo meios de modelar a contagem de estrelas galácticas

no infravermelho.

Talvez o aspecto mais importante foi fornecer um contexto para a interpretação
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de descobertas casuais. Analogias podem ser feitas à descoberta do cirrus infraver-

melho feita pelo IRAS, o fenômeno Vega e a ubiquidade das galáxias com lumino-

sidades opostas à dos quasares, a descoberta de estrelas de muitas massas solares

(8-25) circundadas por envoltórios de poeira.

3.3 WISE -Wide field Infrared Survey Explorer

O WISE concluiu o mapeamento de todo o céu no infravermelho médio em 2010

com maior sensibilidade que as missões anteriores. A missão anterior, IRAS 1 (Neu-

gebauer et al., 1984, Beichman et al., 1998), foi lançada em 1983 e mapeou todo

o céu em 4 bandas com 62 detectores individualmente conectados. WISE possui 4

bandas no IR (W1, W2, W3 e W4) centradas a 3.4µm, 4.6µm, 12µm e 22µm (Fig.

3.2) usando um telescópio de 40cm com um detector de 4 milhões de pixels. O au-

mento do número de detectores leva-nos à maior sensibilidade, entretanto, o WISE

conseguiu uma sensibilidade 100 vezes melhor que o IRAS em 12µm. Enquanto o

IRAS tinha 2 bandas no IR distante 60µm e 100µm, WISE tinha 2 no IR médio

3.4µm e 4.6µm.

Os objetivos mais espećıficos do WISE (Fig. 3.1) estavam voltados para anãs

marrons, galáxias ultra-luminosas no IR, caracterizar e investigar a população de

AGNs 2 e QSOs 3, o tamanho dos asteróides. Entretanto, todo o all skysurvey pode

ser usado para direcionar várias questões, possibilitando estes projetos tanto quanto

outros, dentre eles, jovens estrelas e discos debris.

WISE forneceu uma base de dados estat́ısticos robustos para estudar a formação

de estrelas, a evolução dos discos circumstelares, e a dissipação das nuvens em torno

das estrelas de todas as massas, estendendo-se à massa de anãs-marrons. Detectou

pequeno excesso de IR nas fases posteriores à dissipação do disco com habilidade

precisa de prever a emissão fotosférica em comprimentos de onda longos. A simul-

taneidade das quatro bandas fotométricas tornou posśıvel a detecção da emissão

opticamente espessa para estrelas do tipo solar acima de 1kpc de distância e abaixo

do limite de queima de hidrogênio nas regiões de formação estelar (e.g Taurus e

Ophiucus). Visto que jovens estrelas são variáveis, a cobertura simultânea das 4

bandas do survey forneceu medidas precisas da temperatura dos discos circunstela-

res.

1The Infrared Astronomical Satellite - Satélite Astronômico no Infravermelho
2Active galactic Nucleus - Núcleo Ativo de Galáxia
3Quasi-Stellar Objects - Objetos quase estelares
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3.4 Spitzer Space Telescope

O telescópio espacial Spitzer (2003-2014) prometeu revolucionar ainda mais o estudo

da formação de estrelas, pela obtenção das potenciais imagens de jovens grupos es-

telares e aglomerados no infravermelho médio com sensibilidade de detectar jovens

estrelas até o limite da queima de hidrogênio. Com este novo recurso, podemos

expandir os legados do IRAS e ISO 4 , e dos telescópios de base terrestre em ob-

servações no infravermelho próximo, pela investigação das SEDs 5 das estrelas anãs

marrons, e protoestrelas em jovens aglomerados estelares a distâncias de 1 kpc ou

superior.

Como parte das observações, o Spitzer (Fig. 3.1) apresenta três instrumentos: o

IRAC 6, MIPS 7 e IRS 8, entretanto, neste trabalho utilizaremos dados apenas do

primeiro.

O IRAC é um dos instrumentos do plano focal do telescópio espacial Spitzer. Ele

é uma câmera de quatro canais que obtém imagens simultâneas em 3.6µm, 4.5µm,

5.8µm e 8.0µm (Fig. 3.2). Dois campos de visão adjacentes de 5.2× 5.2 arcmin são

vistos pelos quatro canais em pares. Todos os 4 detectores tem 256× 256 pixels de

tamanho, com os dois comprimentos de onda mais curtos usando InSb e dois canais

de comprimentos de onda mais longos usando Si.

A matriz da câmera infravermelha (IRAC) no Spitzer (Werner et al., 2004, Fazio

et al., 2004) tem o potencial de estender nossa compreensão da evolução do disco e

formação estelar, detectando o obscurecimento optico das jovens estrelas profunda-

mente imersas e protoestrelas, a emissão dos discos e as fases iniciais com envoltórios

infall. A vantagem do IRAC é a sua sensibilidade nas bandas 3− 8µm que contêm

relativamente pouca contribuição das fotosferas estelares quando comparadas com

os discos e envoltórios. É importante entendermos que este novo espaço de cor e

como usá-lo para identificar jovens estrelas de várias classes evolutivas.

O diagrama Cor-Cor neste caso será uma ferramenta important́ıssima para iden-

tificação de jovens estrelas, embora haja algum overlap entre baixa densidade e

luminosidade das fontes das Classes I e II, contudo, os grupos se apresentarão bem

segregados e consistentes com a distribuição dos modelos de cor (Megeath et al.,

2004, Allen et al., 2004, Cieza et al., 2007). Veremos de forma detalhada no próximo

4The Infrared Space Observatory - Observatório Espacial Infravermelho
5Spectral Energy Distribution- Distribuição Espectral de Energia
6Infrared Array Camera - Matriz da Câmera Infravermelha
7Multiband Photometer for Spitzer - Fotômetro com diversos comprimentos de onda para o

Spitzer
8Infrared Spectrograph - Espectrógrafo Infravermelho
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caṕıtulo.

Figura 3.2: Filtros no NIR e MIR utilizados pelos telescopios 2MASS, WISE e Spitzer.
Crédito: Galeria de imagens dos respectivos telescópios.

3.5 A lei de extinção interestelar

A extinção interestelar é o fenômeno que indica a presença de matéria escura difusa

na Galáxia. A primeira observação documentada sobre os efeitos de extinção, apa-

recendo na forma de regiões escuras, é a de Sir William Herschel, que em 1784. Ele
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Figura 3.1: Telescópios: à esquerda e direita superior temos o 2MASS e o WISE,
respectivamente. Na parte inferior central: Spitzer.
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observou que uma região do céu não continha estrelas. A natureza de tais manchas

escuras permaneceu um mistério por muitos anos, mesmo tão tarde quanto a pu-

blicação do famoso Atlas das regiões selecionadas da Via Láctea por E. Barnard em

1919 e 1927, o que provou a existência de muitas regiões escuras na céu diferindo

em tamanho (de alguns graus a apenas um arco minuto) e forma ( quase circular a

completamente irregular). Astrônomos da década de 1920 e 1930, finalmente, con-

cluiram que os ”vazios”observados no fundo estelar são devido à presença de alguma

matéria difusa irregularmente distribúıda que causa a extinção, impedindo fótons

estelares de atingir o observador (Trumpler 1930a).

A extinção é a soma dos dois processos f́ısicos: absorção e dispersão. A absorção

é eficaz para as part́ıculas (isto é, grãos de poeira do meio interestelar) com um

tamanho f́ısico maior do que o comprimento de onda da radiação incidente (λ).

Porque o número de densidade de grãos de poeira no meio interestelar (ISM) é

uma função decrescente de tamanho, N(a) ∝ a−3.5, sendo geralmente maior em

comprimentos de onda mais curtos. Trumpler (1930b) demonstrou que a extinção

depende do comprimento de onda de, aproximadamente, λ−1. Mais recentemente,

foi demonstrado que, toda suposição e resultado obitdo por Trumpler são corretos,

e a lei de extinção dependerá do local (por exemplo, Gordon et al. 2003).

Por exemplo, a poeira interestelar na Via Láctea tem diferentes propriedades

de extinção em função do comprimento de onda dos satélites: a Pequena e Grande

Nuvem de Magalhães (Fig. 3.3).
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Figura 3.3: Comparação das leis de extinção na Via Láctea, a Grande e a Pequena Nuvem
de Magalhães. Figura extráıda de Gordon et al. (2013)

O aumento geral na absorção para comprimentos de onda mais curtos dá origem

ao efeito de avermelhamento. Isso pode ser facilmente observado a partir de imagens

em vários comprimentos de onda em direção a regiões de poeira interestelar (Fig.

3.4). A medida mais comum de avermelhamento é o excesso de cor:

EB−V = AB − AV = (B − V )− (B − V )0 (3.1)

onde (B − V )0 denota o valor intŕınseco da cor de uma estrela. AB e AV são a
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extinção total nas bandas fotométricas B (450nm) e V(550nm).

Conforme a fórmula acima, o excesso de cor pode ser determinado quando a

extinção total não é conhecido em qualquer uma das bandas fotométricas.

Figura 3.4: Composição de imagens da nuvem de poeira em Barnard 68: BVI (450 nm,
550 nm, 800 nm; esquerda) e BIK (550 nm, 800 nm, 2200 nm; direita). Crédito da imagem:
ESO

A Tabela 3.1 apresenta a dependência do comprimento de onda com base na lei

da extinção da Via Láctea empiricamente obtida.

A extinção total pode, então, ser determinada a partir do excesso de cor, como

segue:

EB−V = AB − AV = (
AB
AV
− 1)× AV = 0.324× AVAV = 3.086× EB−V ≈ 3.1EB−V

(3.2)

A proporção AV
EB−V

é algumas denotada como RV .

As medidas do avermelhamento interestelar é uma ferramenta importante para

estimar a extinção em direção populações estelares homogêneas (por exemplo, os
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Tabela 3.1: Relação comprimento de onda e a Extinção

Filtro λ Aλ/AV
(nm)

U 360 1.531
B 450 1324
V 550 1
R 660 0.748
I 800 0.482
J 1250 0.282
H 1650 0.175
K 2200 0.112
L 3500 0.058
M 4800 0.023

aglomerados abertos ou globulares), e, portanto, corrigir os seus diagramas cor-

magnitude do efeito de extinção (Fig. 3.5). Uma vez que o diagrama cor-magnitude

tenha sido obtido levando em conta a extinção, a distância e a idade da população

estelar podem ser estimadas através sequência principal e ajuste de isócrona.
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Figura 3.5: O efeito do AV = 10mag no diagrama cor-magnitudede uma população
obscurecida pela poeira a 450 pc.

O avermelhamento pode ser estimado de uma forma independente da distância a

partir de um diagrama de cor cor-de uma população de estrelas, comparando-o com

a localização das estrelas da sequência principal mais avermelhadas. O resultado é

visto mais claramente no diagrama cor-cor de um jovem aglomerado aberto obscu-

recido pela poeira(< 500 Myr) com estrelas massivas early-type (B e A), as quais

têm quase zero as diferenças de cores (B − V ), (V − R) e (R − I). Aglomerados

globulares tendem a ser muito mais velhos (> 10.000 Myr), e todas as estrelas do
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tipo early-type evoluiram fora da sequência principal.



Caṕıtulo 4

Resultados e Discussão

IC 5146 é uma nebulosa de reflexão e emissão encontrada na constelação de Cygnus.

Essa região foi identificada por Wolf (1904), que também observou a presença do

Streamer. Hubble (1922) classificou-a como nebulosa de emissão cont́ınua, enquanto

Minkowski (1947) listou a nebulosa como tendo emissão Hα. Ambos estão certos,

já que IC5146 é um caso de transição entre uma nebulosa de reflexão e uma região

HII.

Um grande número de estudos e surveys em diferentes comprimentos de onda

tem sido realizado com essa região e as nuvens associadas a ela, a qual será discutida

posteriormente (Harvey et al., 2008, Arzoumanian & Hill, 2011, Herbig & Dahm,

2002, Herbig & Reipurth, 2008, Kramer et al., 2003).

Fig. 4.1 mostra a nebulosa IC 5146 e o Streamer (∼ 1.7o × 0.8o) estendido a

oeste. Marcamos os 5 ECs descobertos nesta região. Dados básicos desta amostra

são apresentados na Tabela 4.1.

A partir do Vizier extráımos dados fotométricos do 2MASS e WISE, enquanto

os dados do Spitzer foram pelo C2D Spitzer Legacy Team (Harvey et al., 2008),

contudo, todos coexistem num campo circular de raio Ranel = 60′ (Fig. 4.2) sendo

um anel de raio interno Rcluster = 7′ centrado em α = 21h53′28.64′′ e δ = 47o16′0.49′′,

identificado como o centro do aglomerado, conforme o RDP (radial density profile).

Como regra geral, a estrutura de um aglomerado de estrelas é estudada pelo perfil

de densidade radial (RDP).

O RDP fornece uma visão geral da estrutura do aglomerado ao assumirmos,

por simplicidade, simetria esférica na distribuição radial de estrelas.Normalmente, o

raio do aglomerado (RDP) é a distância do centro do aglomerado até onde o RDP

e o campo se tornam estatisticamente indistingúıveis. Os RDPs também podem

fornecer informações importantes sobre a estrutura do aglomerado estudado a partir

54
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NBB2

NBB1

NBB4

NBB3

NBB5

Figura 4.1: NOAO/AURA/NSF imagem óptica do telescópio Kitt Peak (Campo é
∼ 2o × 1.5o) do IC 5146 (esquerda) e as posições dos 5 novos ECs (quadrados) ao
longo do Streamer. Norte para cima e o leste para a esquerda. Crédito da imagem:
Adam Block.
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Figura 4.2: Distribuição das fontes puntuais do complexo IC 5146 e sua vizinhaça.
Extração do Catálogo 2MASS para R = 60′.
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de curvas previstas por modelos (King, 1962, 1966b).

Tratando-se de aglomerados imersos, seu RDP geralmente apresenta múltiplos

picos distribúıdos espacialmente ou centralmente concentrados, e pode ser ajustado

uma lei de King (Lada & Lada, 2003; Camargo, Bonatto & Bica, 2011, 2012; Ca-

margo, Bica & Bonatto, 2013). Já para os aglomerados imersos de baixa massa e/ou

em fase inicial de evolução o RDP não ajusta um perfil de King, apresentando picos

e depressões que se confundem com o perfil de distribuição das estrelas de campo.

Essas depressões são consequencia da absorção diferencial por poeira, ou efeitos de

baixa estat́ıstica. Algumas RDPs irregulares parecem estar intŕınsecas ao estágio

evoluitvo embrionário e relacionado a uma estrutura fractal. Os perfis radiais do

IC 5146 e dos ECs juntamente com os CMDs (Figs. 4.4 e 4.7) determinados neste

estudo apresentam caracteŕısticas similares dos RDPs de trabalhos anteriores (por

exemplo: Bonatto & Bica de 2009, Bonatto & Bica, 2010).

Os RDPs são constrúıdos na primeira extração dos dados fotométricos do aglo-

merado ainda contaminado pelas estrelas de campo, e após a aplicação do algoritmo

de descontaminação é feita a aplicação de um filtro cor-magnitude (FCM) nos dados

fotométricos observados. Tal procedimento descarta estrelas com cores compat́ıveis

com aquelas apresentadas pelas estrelas do fundo do céu, selecionando as regiões do

CMD que contém as sequências evolutivas do aglomerado levando em consideração

os efeitos de evolução dinâmica.

A análise emprega fotometria 2MASS, WISE e Spitzer, descontaminação das es-

trelas (para realçar a morfologia intŕınseca do diagrama cor-magnitude) (Fig. 4.3).

A fotometria 2MASS tem sido bastante utilizada no estudo de aglomerados abertos

(Bica et al., 2006b; Bonatto and Bica, 2007a), e tem-se mostrado bastante confiável,

porém no estudo de aglomerados muito jovens e ainda imersos nas nuvens molecu-

lares que os gerarem faz-se necessária uma maior profundidade observacional para

que as estrelas menos brilhantes (que ocupam a região da PMS que é o nosso maior)

possam ser utilizadas nas analises dos CMDs, por isso agregamos os outros dois

catálogos.

Para obtermos CMDs mais completos realizamos a junção dos dados do catálogo

2MASS e das fotometrias do WISE e Spitzer para cada alvo, desta forma as mag-

nitudes das estrelas Spitzer e WISE são convertidas para magnitudes esperadas no

sistema 2MASS. Ao localizar uma estrela no WISE e Spitzer busca-se a estrela

2MASS mais próxima (sendo d = 0.5′′ a mais distância) e então são feitas as subs-

tituições banda a banda. Consequentemente temos um CMD mais completo que

abrange desde as estrelas PMS até as MS.
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Tabela 4.1: O aglomerado embebido IC 5146 e os 5 novos ECS encontrados no
Streamer

Nome l b α δ Raio Número de Estrelas
(deg) (deg) (h:m:s) (o :′:′′) (′) (estrelas)

IC 5146 Cl 94.38 −5.49 21 : 53 : 22 47 : 16 : 1.0 7 162
NBB 1† 93.49 −4.72 21 : 46 : 25 47 : 17 : 34 2 47
NBB 2† 93.53 −4.26 21 : 44 : 45 47 : 40 : 10 5 24
NBB 3† 93.60 −4.10 21 : 44 : 32 47 : 50 : 32 5 31
NBB 4† 93.76 −4.64 21 : 47 : 19 47 : 32 : 10 8 45
NBB 5†? 94.24 −5.43 21 : 52 : 28 47 : 13 : 28 3 23

? próximo ao IC 5146

O método de descontaminação aplicado é o mesmo descrito em Bonatto & Bica

(2007, 2010). Este método trabalho com bases estat́ısticas fazendo a contagem de

estrelas por área na região do aglomerado e no campo de comparação, dividindo o

CMD observado em uma grande de 3 dimensões, a magnitude J e as cores (J −H)

e (J −Ks), considerando uma incerteza de 1σ em cada banda (σJ , σH e σK ) da

fotometria. Em seguida computa-se a densidade de estrelas de campo esperada para

cada célula da grade, baseando-se na densidade de estrelas do campo de comparação

que apresentam magnitude e cores compat́ıveis com as da célula, e subtraem-se

estrelas numa fração consistente com a densidade de estrelas de campo esperada

para cada célula. Por simplicidade, vamos redefinir os eixos χ = J , ξ = (J − H)

e = (J −Ks). AAs dimensões t́ıpicas das células são ∆χ = 1.0mag e ∆ξ = ∆ς =

0.2 mag. Esses valores garantem uma contagem estat́ıstica significativa de estrelas

nas celúlas individuais e ao mesmo tempo preservam a morfologia das diferentes

sequências evolutivas no CMD.

A partir disto, começamos por definir as regiões do aglomerado e do campo de

comparação, tomadas dentro das extrações circulares. As extrações de campo de

área igual são usados apenas para comparações visuais qualitativas, uma vez que

o algoritmo utiliza toda área circundante (como definido acima) em alta represen-

tatividade estat́ıstica (Fig. 4.3). Nossa abordagem assume que a distribuição de

estrelas de campo no diagrama cor-magnitude seja:

1. estatisticamente representativa da contaminação do cluster

2. apresenta um certo grau de uniformidade espacial

A região IC 5146 apresenta uma boa população de estrelas da pré-sequência prin-

cipal. Fontes embebidas, algumas vezes conhecidas como protoestrelas, são jovens
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Figura 4.3: Exemplo de descontaminação para o aglomerado estelar IC 5146. Painel
superior: CMD observado para R=7’ (ćırculos abertos) é superposta na mesma área
do céu (cinza). Painel inferior: CMD descontaminado.
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estrelas opticamente inviśıveis, entretanto, no IR são evidenciadas de maneira pecu-

liar, tendo ainda sua grande maioria associada a nuvem, ou seja, excesso de emissão

acima do esperado vindo das fotosferas estelares avermelhadas, dos discos de poeira

e envelope infall ao redor das estrelas jovens.

Walker (1959) sugeriu uma distância para IC 5146 de 1.0kpc baseado na foto-

metria UBV e espectroscopia de 4 estrelas B (W35,W62,W64,W76). Elias (1978)

adicionou fotometria no infravermelho e assumindo distribuição normal de energia

obteve uma distância de 900 ± 100 pc. Crampton & Fisher (1974) encontrou uma

distância de 960 pc. Usando modernas calibrações e magnitudes absolutas, Her-

big & Dahm (2002) re-determinaram a distância para estrelas early-type associadas

com IC 5146, e as encontrou numa média entre 1.0 a 1.4 kpc. Herbig & Dahm

(2002) sugeriram uma distância de 1.2 kpc, com uma incerteza de ±180 pc com

uma intŕınseca dispersão entre a magnitude absoluta e luminosidade, sem levar em

conta outros erros. Harvey et al. (2008) deduziram uma distância fotométrica de

950±80 pc usando o Aglomerado da Nebulosa de Órion como um calibrador. E nós

encontramos, a partir da fotometria no infravermelho, 1200± 100 pc, está em bom

acordo com os valores da literatura, contudo, percebemos que há grandes variações

de valores determinados como pode ser visto na Tabela 4.2.

Medidas de distância do Streamer não existem na literatura. Usualmente a

distância nesta região é a mesma obtida para estrelas B no óptico para IC 5146

(Elias, 1978, Dobashi et al., 1993, Lada et al., 1999). Entretanto, baseado na relativa

ausência de estrelas de foreground, Lada et al. (1994) estimou a distância somente em

460 pc da nuvem, se comparado ao nosso valor estimado de 1190 pc, mais próximo

de IC 5146.

Nós encontramos 5 novos ECs (embedded clusters) ou protoclusters usando o

imageamento WISE no Streamer do IC 5146. WISE é um survey que cobre o céu

inteiro utilizando das bandas fotométricas no infravermelho W1, W2, W3 e W4

centrada em 3.4, 4.6, 12 e 22µm. Ele fornece uma eficiente detecção de regiões de

formação estelar (Majaess et al.2013, Camargo et al. 2015). Imagens do WISE

para uma amostra representativa dos novos clusters são mostrados nas Figuras 4.5

e 4.6. Eles estão localizados na região do Streamer. O Streamer está localizado

a oeste da região central do IC 5146 e tem uma estrutura filamentária alongada e

uma distribuição estelar provavelmente como uma consequência da dinâmica do gás

e assim uma potencial região de protoclusters. Fig. 4.1 mostra que 4 ECs são vistos

ao longo do Streamer, enquanto NBB 5 está perto do IC 5146. A análise destes ECs

foi feita usando dados do 2MASS (Figs. 4.7 e 4.8).
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Tabela 4.2: Distância IC 5146 e a Nuvem Molecular

Referências Distância Notas
(pc)

Walker (1959) 1000 [1]
Crampton & Fisher(1974) 960 [2]

Elias (1978) 900± 100 [3]
Forte & Orsatti (1984) 1000 [4]

Lada et al.,(1999) 460± 40 [5]
Herbig & Dahm (2002) 1400± 180 [6]
Herbig & Dahm (2002) 1100± 180 [7]

Harvey et al.,(2008) 950± 80 [8]
Este trabalho 1190± 70 [9]

Informações da Tabela - Os métodos adotados e as referências são: [1] Johnson &
Hilter (1956)-ZAMS; [2] Walborn (1972)-ZAMS; [3]Blaauw (1963)-ZAMS; [4]
Balona & Feast (1975)-ZAMS; [5] Star counts; [6] Allen et al.(1982)-ZAMS;
[7] Jaschek & Gomez (1998)-MS; [8] Harvey et al.(2008)-ONC ZAMS; [9] PMS
and MS.

Historicamente, diferentes aproximações têm sida usadas para extrair parâmetros

astrof́ısicos a partir de ajustes de isócronas. As mais simples são baseadas na com-

paração direta do conjunto de isócronas com a morfologia do CMD e dos digramas

Cor-cor (Figs. 4.7 e 4.8, respectivamente), enquanto as mais sofisticadas incluem di-

ferenças fotométricas, binariedade e variações na metalicidade. Alertamos que, por

causa das incertezas fotométricas do 2MASS para as sequências evolutivas mais bai-

xas, uma abordagem mais sofisticada pode levar a uma má interpretação no ajuste

de isócronas. No entanto, alguns efeitos como o flattening do envoltório ou a pre-

sença do outflow pode mudar as cores das PMS, especialmente em baixas densidades

(Whitney et al., 2003).

Parâmetros fundamentais são obtidos usando o CMD do campo descontaminado

ajustado com as isócronas PMS de PADOVA (Bressan et al., 2012) (Ver Fig. 4.7).

Existem variados conjuntos de trajetórias evolutivas dispońıveis na literatura (Ver

Apêndice A), entretanto, escolhemos Bressan et al. (2012) devido as tabelas de opa-

cidades precisas para baixa temperatura e para qualquer combinação de elementos

qúımicos de H-U, largo intervalo de massas que varia de 0.1−12M�, trajetórias evo-

lutivas que se estendem desde a PMS até o aparecimento da fase AGB (Asymptotic

Giant Branch)/TP-AGB ou da ignição do carbono. Além disso, as mudanças mais

importantes incluem a atualização dos parâmetros f́ısicos de entrada (equação de es-

tado, opacidade e taxa de reação nuclear), a implementação da difusão microscópica
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Tabela 4.3: Avermelhamento, módulo de distância, extinção visual, idade e distância
para IC 5146, o Streamer e os 5 ECs

Protocluster E(J −Ks) (m−M)J Av Idade Distância
(mag) (pc) (mag) (Myr) (kpc)

IC 5146 0.42± 0.05 11.40± 0.13 2.43± 0.29 5± 3 1.3± 0.1
NBB 1† 0.42± 0.05 10.94± 0.13 2.44± 0.29 5± 3 1.1± 0.1
NBB 2† 0.50± 0.05 12.42± 0.13 2.91± 0.29 5± 3 2.1± 0.2
NBB 3† 0.45± 0.05 11.94± 0.13 2.62± 0.29 5± 3 1.7± 0.1
NBB 4† 0.40± 0.05 11.95± 0.13 2.33± 0.29 5± 3 1.8± 0.1
NBB 5† 0.34± 0.05 11.23± 0.13 1.98± 0.29 5± 3 1.4± 0.1
Streamer 0.49± 0.05 11.27± 0.13 2.85± 0.29 5± 3 1.2± 0.1

Informações da Tabela † ECs centradas de acordo com a Tabela 4.1.

e a extensão dos cálculos das trajetórias evolutivas.

Estes parâmetros na Tabela (4.3) são o módulo de distância observado (m−M)J

e avermelhamento E(J −H), o qual converte para E(B − V ) e AV com as relações

AJ/AV = 0.276, AH/AV = 0.176, AKs/AV = 0.118, AJ = 2.76 × E(J − H) e

E(J − H) = 0.33 × E(B − V ) (Dutra et al., 2002). Os ajustes são feitos por

inspeção visual, tomando as distribuições estelares da MS e PMS como restrições,

permitindo o avermelhamento diferencial e as incertezas fotométricas. Tais ajustes

são tradicionalmente utilizados nas análises de CMDs de aglomerados abertos e glo-

bulares (por exemplo: Bonatto et al. 2010 e Barbuy et al., 2007). Fits automáticos

(por exemplo, Naylor et al. 2006) também são uma ferramenta importante, mas

podem se tornar incertos na presença de CMDs contaminados com estrelas at́ıpicas

fora das principais trajetórias evolutivas e/ou efeitos do avermelhamento diferencial.

Isócronas de Bressan et al. (2012), com idades na faixa de 1 − 20 Myr são usadas

para caracterizar PMS. Dada uma MS pouco povoada, ajustes aceitáveis para a

morfologia da MS descontaminada são obtidos com qualquer isócrona num intervalo

de idade entre 1−10 Myr. As estrelas PMS estão basicamente contidas dentro deste

intervalo, o que implica uma faixa de idade semelhante a MS. Assim, tomamos 5

Myr como uma solução representativa e um desvio padrão de 3 Myr. Além disso,

consideramos o ajuste do envelope ao longo da MS como PMS (Mayne et al., 2007),

pouco antes do ińıcio da queima de hidrogênio quando ele entra em um estado de

quase-equiĺıbrio. Este atraso na chegada a MS, permite variações devido às incerte-

zas fotométricas e avermelhamento diferencial (Bonatto & Bica, 2010). Adotamos

uma relação de absorção total RV = 3, 1 (Cardelli, Clayton & Mathis, 1989). Os

parâmetros obtidos são dados na Tabela 4.3.
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A maioria dos aglomerados estelares embebidos não sobrevivem aos primeiros 10

Myr, especialmente os de baixa massa, dada a interação entre condições ambientais,

a eficiência da formação estelar, o estado inicial da dinâmica estelar e a fração de

massa convertida em estrelas ou ejetada. É importante investigar as propriedades

estrutural e fotométrica nesta fase inicial. Nós relatamos a descoberta dos 5 ECs no

Streamer a oeste do IC 5146 e comparamos seus CMDs e diagramas Cor-cor, o que

sugere uma similaridade de propriedades entre eles.

As caracteŕısticas dos diagramas Cor-cor do Streamer e dos ECs são compat́ıveis

a uma idade de ∼ 5 Myr (Fig. 4.8 e Tabela 4.3). Em prinćıpio, a distribuição de

estrelas na região PMS no plano do CMD reflete a história da formação estelar de

uma população embebida. As médias relativas das idades de aglomerados jovens

podem ser estabelecida com maior precisão usando um único ou um conjunto con-

sistente de modelos PMS para extrair as idades de aglomerados (Haisch et al., 2001,

Bressan et al., 2012,e.g).

Em todos os 5 ECs (Tabela 4.3), as estrelas jovens identificadas pelo seu excesso

de emissão no IR médio estão distribúıdas em distâncias variadas. Ao contrário, os

diâmetros dos aglomerados pela contagem de estrelas são tipicamente 4 pc ou menos

(Lada & Lada, 2003). Isto confirma que uma significante fração de gás em cada

região de formação estelar produz estrelas fora e ao redor da região do aglomerado.

As distâncias e as incertezas fotométricas sugerem que os NBBs estão associados

fisicamente. Talvez somente o NBB 2 esteja mais longe.

Os diagramas Cor-cor (Fig. 4.8) mostram que o IC 5146 é mais populoso do

que os novos ECs, NBB 1 a NBB 5. Além disso, sugerimos que a formação de

estrelas no IC 5146 continua no halo, enquanto o gás molecular dispersou em torno do

núcleo do aglomerado e do Streamer. Este, apesar de ser considerado uma nebulosa,

surpreendentemente apresentou uma quantidade expressiva de estrelas (Fig. 4.11)

muito similar ao IC 5146. O que nos leva a sugerir uma análise futura mais rigorosa

para melhor compreensão da região.

A maioria das fontes nos ECs e IC 5146 residem no envelope infall. Mesmo

nesta fase inicial do colapso, estas fontes podem exibir bipolar outflows. A Classe I

(Fig. 4.9) é o estágio mais tardio do colapso protoestelar, os jovens objetos estão

dominados pelos envoltórios infall. Na parte mais extrema estão os filamentos de

alta opacidade consistente com o grande AV .

A Classe II (Figs. 4.8 e 4.10) é caracterizada pela presença do excesso de emissão

no IR acima do esperado para uma fotosfera estelar. Estas estrelas podem estar den-

tro ou ficar ao longo do vetor de extinção e, portanto, estarem mais avermelhadas.
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Esta é uma clássica assinatura de uma T Tauri circundada por um disco de acreção.

A Classe II pode durar ∼ 107 Myr finalizando na sequência principal de idade zero

(ZAMS) (Palla & Stahler, 1999) (Figs. 4.9 e 4.10). E a Classe III, as estrelas apre-

sentam discos de grandes internas e estão na região mais avermelhada da Sequência

Principal.

Muitos fatores podem nos levar a classificação incorreta das fontes. Primeiro,

modelos mostram algum overlap entre as fontes da Classe I e Classe II. Segundo, a

dispersão fotométrica pode alterar a classificação de umas poucas fontes. Terceiro,

algumas das fontes que identificamos como Classe I pode ser de fato avermelhada

Classe II. Finalmente, binárias não resolvidas podem resultar uma correta classi-

ficação das fontes.

As distribuições das fontes em cada EC é muito semelhante, mas algumas con-

centrações distintas de estrelas no diagrama cor-cor também são evidentes ao olho

(Figs. 4.7 a 4.11).

Verificamos que a maior parte dos RDPs mostra excessos centrais, mas NBB 2

e NBB 3 têm uma diminuição estelar na região central. Os últimos ECs parecem

estar mais envolvidos na nuvem de gás e poeira que os geraram, possivelmente com

uma idade mais jovem. Por outro lado, IC 5146 tem um proeminente núcleo (Ver

Fig. 4.4).

A maioria dos objetos associados parecem ser potenciais YSOs; entretanto, não é

prudente nesse caso confiar apenas nas magnitudes do IR próximo e diagramas cor-

cor para a identificação destas fontes, já que outros objetos altamente avermelhados

são encontrados na região também. Dados adicionais são necessários a fim de separar

os atuais objetos YSOs de objetos extragalácticos e estrelas avermelhadas late-type.

O uso de ambos IR próximo e médio pode aliviar algumas das dificuldades men-

cionadas acima. Por isso, usamos modelos e dados do IRAC no Spitzer (Allen

et al., 2004, Robitaille et al., 2008, Gutermuth et al., 2009) que nos possibilita usar

diagramas cor-cor (Figs. 4.8 e 4.10) no IR médio para distinguir YSOs e objetos (ex-

tra)galácticos avermelhados, e os YSOs podem ser separados em diferentes estágios

evolutivos.

Nebulosa Planetária, estrelas AGB e galáxias podem também ser identificadas

incorretamente como jovens estrelas ou protoestrelas (Whitney et al., 2003). Ape-

sar de tudo, o diagrama cor-cor nos provou que é uma poderosa ferramenta de

diagnóstico.

Neste contexto, é importante investigar as propriedades estruturais e fotométricas

nesta recente fase. Nós informamos a descoberta destes 5 ECs (Figs. 4.5 e 4.6) no
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Streamer que fica a oeste do IC 5146 e seus respectivos CMDs e diagramas cor- cor

para a amostra do aglomerado sugerem-nos uma concordância morfológica associada

com o processo de formação (Figs. 4.7 e 4.8). Nós fornecemos informações impor-

tantes dos ECs que podem colaborar para um melhor entendimento da evolução

aglomerados estelares imersos.
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Figura 4.4: Os perfis de densidade radial IC 5146 e dos ECs.
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NBB 1

NBB 2

NBB 3

NBB 4 NBB 5

Figura 4.5: Extrações na banda W2 do WISE (10′× 10′) dos 5 novos ECs encontra-
dos. Painéis superiores da esquerda para direita: NBB 1, NBB 2 e NBB 3. Painéis
inferiores a partir da esquerda: NBB 4 and NBB 5. Norte para cima e leste à direita.
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NBB 1

NBB 2

NBB 3

NBB 4 NBB 5

Figura 4.6: Extração banda W4 (10′× 10′) dos 5 novos ECs encontrados mostrando
os efeitos da poeira. Painéis superiores da esquerda para direita: NBB 1, NBB 2 e
NBB 3. Painéis inferiores da esquerda para direita: NBB 4 e NBB 5. Norte para
cima e leste à direita.
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isócronas de PADOVA. Pontos cinzas correspondem as estrelas de campo. Pontos
marrons são estrelas subtráıdas estatisticamente do aglomerado.
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Figura 4.10: Diagrama cor-cor do IC 5146 classificando os estágios evolutivos das
estrelas PMS.
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Caṕıtulo 5

Conclusões e Perspectivas

Os aglomerados imersos são importantes ferramentas de estudo das regiões de formação

estelar, pois estes ainda encontram-se associados ao gás em que foram gerados. Nesse

contexto, no presente trabalho analisamos a complexa região IC 5146 a fim de ma-

pear a região e determinar seus parâmetros.

Utilizando a fotometria nas bandas NIR e MIR do 2MASS, WISE e Spitzer ana-

lisamos a natureza da região composta por 1 aglomerado estelar imerso, o Streamer

e os 5 novos objetos considerados possiveis aglomerados estelares.

Como ferramenta de análise utilizamos um algoritmo de descontaminação das

estrelas de campo e derivamos os parâmetros fundamentais da amostra a partir dos

diagramas cor-magnitude e cor-cor ajustando isócronas de Bressan et al. (2012) de

metalicidade (Z = 0.0152) de Caffau et al. (2011). Este conjunto de trajetórias

evolutivas foi o mais robusto aos dados analisados, conseguindo assim dar melhores

respostas às questões citadas no Cap. 2, exceto para depleção do Li.

Ao utilizar o catálogo 2MASS estávamos limitados a diagramas cor-magnitude

pouco profundos, ou seja, sem a presença das estrelas mais fracas da PMS. No

entanto, estas estrelas são as que mais povoam o diagram cor-magnitude. Logo,

com a utilização dos dados fotométricos do WISE e Spitzer, abrimos novo caminho

no que diz respeitos ao estudo de aglomerados jovens e/ou ainda imersos.

Idades em todo o complexo do IC 5146 são aproximadamente constantes ∼ 5Myr

(Tabela 4.3). Absorções na banda V são fortes e podem variar por mais de um

fator de 2. IC 5146, Streamer, NBB 2, NBB 3 e NBB 4 parecem estar ligeiramente

no primeiro plano do sistema.

O Streamer é a uma nebulosa escura óptica como mostrado na figura 4.1, mas,

adicionalmente tem uma estrutura filamentar composta por estrelas, em outras pa-

lavras é uma região complexa. De acordo com Roy et al. (2011), o Streamer é uma
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região pré-estelar (Kramer et al., 2003), sem essencialmente emissão de grãos de

poeira quentes. Isto indica uma diferença nos estágios evolutivos das nuvens. Há

uma mistura de fases quentes e frias nesta região.

Além disso, Dobashi et al. (2003) sugeriram que os outflows têm um papel

importante no suporte da nuvem durante o colapso. Desta forma, nós consideramos

o Streamer uma caixa de Pandora e que deve ser mais explorado.

As análises do trabalho sugerem que o IC 5146, Streamer e os 5 novos exemplos

primordiais de uma estendida região de formação estelar são cruciais para estudos

futuros de toda região.

5.1 Perspectivas

Em estudos futuros, pretendemos examinar mais detalhadamente as imagens e dados

do WISE e Spitzer, além de dar continuidade ao estudo de outros aglomerados e/ou

candidatos que podem estar presentes nesta e outras tantas regiões similares, como

LDN 1774.

Buscaremos explorar mais o Streamer por nós denominado ”caixa de Pandora”.

Por fim, agregaremos dados do GAIA para melhor precisão na determinação das

paralaxes trigonométricas de estrelas PMS.



Apêndice A: Evolução das estrelas

PMS- Modelos Teóricos

Dispońıveis

Ao contrário da fase protoestelar altamente dinâmica, a evolução de uma estrela

PMS pode ser seguida pelos modelos de equiĺıbrio hidrostático e térmico. Estes mo-

delos são muito mais fáceis de construir e menos sujeitos a imprecisões numéricas.

Vários grupos têm modelos de variadas complexidades com atenção especial para

implementação de parâmetros f́ısicos (equação do estado, opacidade, tratamento da

convecção, etc) usando as melhores prescrições dispońıveis. A localização das es-

trelas opticalmente viśıveis no diagrama H-R combinado com o uso das trajetórias

teóricas evolutivas as isócronas permite aos pesquisadores obter quantidades de aglo-

merados estelares e associações, tais como a distribuição das massas e idades de

estrelas para construir a IMF (Initial Mass Function) e história da formação este-

lar, respectivamente. A maioria dos atuais modelos foram desenvolvidos no final do

anos 90 e ińıcio de 2000 (Baraffe et al., 1998, D’Antona & Mazzitelli, 1997, Palla &

Stahler, 1999, Siess et al., 2000). Outros modelos dispońıveis são aqueles do grupo

de YALE (YREC)- Demarque & Robinson (2003)), grupo de Pisa (FRANEC)

- (Degl’Innocenti et al., 2008), grupo de Paris (CESAM)- (Lebreton & Michel,

2008), grupo de Dartmouth (DSEP08)- Dotter et al. (2008) e PASERC de Bres-

san et al. (2012). Assim, tem-se uma ampla escolha para comparação com os dados

observacionais. Entretanto, visto que os modelos são computados usando diferentes

prescrições para os parâmetros f́ısicos de entrada, discrepâncias estão presentes en-

tre as predições teóricas. Uma das mais significantivas diferenças vêm das condições

de borda adotadas. Essas variam de uma simplicada relação T (τ) para condições

de superf́ıcie a modelos reaĺısticos atmosféricos os quais são particularmente im-

portantes para estrelas de baixa massa (Baraffe et al., 1998). Outro importante

ingrediente é o tratamento da convecção a qual é usualmente responsável pelo uso
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do MLT 1, contudo o FRANEC adota o tratamento da convecção turbulenta de

Canuto-Mazzitelli (1991).

Muitos modelos também incluem os efeitos da rotação e campos magnéticos,

embora ainda de forma aproximada. D’Antona et al. (2000) apresentaram uma

primeira análise dos efeitos dos campos magnéticos na superf́ıcie das estrelas PMS

tipicamente solares, com ênfase particular no efeito sob o raio estelar e na quantidade

de ĺıtio depletado. Assumindo que o campo magnético B é gerado pela rotação e o

efeito térmico é válido para B2 � P , onde P é a pressão, o efeito fenomenológico do

campo magnético é expresso através de uma modificação no critério de Schwarzschild

para instabilidade da convecção de forma :

∇rad > ∇ad + γγ =
B2

B2 + γ · P
(5.1)

onde γ é a taxa do calor espećıfico.

De fato, no interior das estrelas de baixa massa e BD(Brown Dwarfs - anãs

marrons) a pressão magnética (≤ 10−7 dyn · cm−2) de ordens de grandeza menor

que a pressão do gás (1012 − 1016 dyn · cm−2 (Chabrier & Baraffe, 2000). Esta

prescrição segue o critério de Gough & Tayler (1966) para instabilidade convectiva.

O parâmetro de inibição magnética γ é uma variável local cujo valor muda em

função da posição radial dentro da estrela. Um pressuposto habitual é tomar γ(R) =

constante de acordo com Mullan & MacDonald (2001).

A consequente evolução torna-se bem senśıvel a valores do campo magnético su-

perficial, produzindo modelos mais frios e depleções mais baixas de ĺıtio que no caso

de um campo magnético ausente. Resultados similares obtidos mais recentemente

por Macdonald & Mullan (2010) que constrúıram trajetórias evolutivas para estrelas

de baixa massa incluindo os efeitos de inibição da convecção no núcleo de uma estrela

de baixa massa devida à presença do campo magnético. Entretanto, Chabrier et al.

(2007) criticaram tal aproximação argumentando que a força necessária do campo

magnético para inibir a convecção no núcleo de uma estrela de baixa massa seria

altamente improvável e provavelmente instável. Como uma alternativa, eles têm

simulado efeitos globais do campo magnético pela redução do valor do parâmetro

MLT, α = l
Hp

de um valor canônico 1.5 − 1.9, necessário para ajustar os dados do

Sol, para o menor valor de α < 1. Entretanto, a fim de obter o mesmo efeito quanti-

tativo sob a temperatura efetiva e o raio, Chabrier et al. (2007) de fato introduz um

segundo parâmetro relacionado à presença de grandes manchas na superf́ıcie estelar.

1Mixing Length Approximation Theory
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Figura 5.1: Comparação de modelos teóricos para PMS. Figura extráıda do Tognelli et
al. (2011)
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5.2 Testes Observacionais para estrelas PMS

Já que a evolução da PMS inicia-se quando a precedente fase de acreção principal

é excedente (quando a escala de tempo de acreção torna-se muito longa comparada

ao tempo de contração tkh), torna-se importante discutir brevemente os resulta-

dos principais da evolução protoestelar como determinar a condição inicial para a

contração de estrelas PMS.

Uma propriedade importante é a existência da relação massa-raio para núcleos de

acreção protoestelar. Esta relação encontra origem f́ısica na natureza termostática

da queima do deutério uma vez que a protoestrela alcança a temperatura cŕıtica

de ignição (∼ 106K). Como um resultado da queima de deutério, primeiro no

centro e então numa camada subsuperficial, protoestrelas nunca atingem grandes

raios. O raio permanece tipicamente 3 − 5 vezes maior que o valor correspondente

da ZAMS (Zero Age Main Sequence), mas um fator de 10, ou mais, menor que os

grandes valores preditos pela teoria clássica da evolução das PMS (Iben, Hayashi,

Cameron entre outros que ignoraram o impacto da evolução protoestelar). Outra

caracteŕıstica importante das protoestrelas é que sua estrutura interna afasta signifi-

cativamente da pressuposta convecção térmica. Na teoria padrão da PMS assume-se

que todas as estrelas sejam objetos completamente convectivos como resultado de

um grande raio inicial. No entanto, a convecção em protoestrelas de baixa massa

é devida à queima central de deutério, enquanto protoestrelas mais massivas que

2 M� são radiativamente estáveis em regimes mais internos e possuem um manto

espesso convectivo mantido pela queima de deutério. Assim, estas estrelas são ter-

micamente não relaxadas no ińıcio da evolução da PMS e precisam submeter-se a

uma contração quase-estática e não-homóloga.

Estas duas propriedades têm um profundo impacto no cálculo dos modelos evo-

lutivos das PMS e no resultado do diagrama HR. Primeiro, comparado ao clássico

conjunto de trajetórias PMS, as novas trajetórias ocupam uma porção muito mais li-

mitada do diagrama. A razão é que as trajetórias mais velhas correspondem a raios

estelares tão grandes para serem alcançados durante a acreção protoestelar. As-

sim, a luminosidade inicial (proporcional a R2
?)é muito mais baixa que previamente

previsto. Além disso, a temperatura da superf́ıcie dessas estrelas iniciam-se muito

altas. Observe também que a linha de nascimento intercepta a sequência principal

para massa M? = 8 M� : este ponto representa a configuração estelar cŕıtica na

qual a queima de hidrogênio parou a contração gravitacional enquanto a estrela está

ainda crescendo em massa. Estrelas mais massivas, entretanto, não têm nenhuma

fase PMS, contudo aparecem diretamente na sequência principal assim que elas são
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opticamente reveladas. A exata massa na qual a linha de nascimento funde-se na

ZAMS depende da história de acreção e do aumento a medida que a taxa de acreção

de massa aumenta.

5.3 Estrelas de baixa massa e anãs marrons: 0.5M� ≤
M? ≤ 1.5 M�

O estudo dos sistemas de binárias eclipsantes fornece um dos mais precisos (≤ 2%)

e exatos métodos para medir os parâmetros estelares fundamentais (massa, raio,

luminosidade, gravidade, temperatura efetiva e distância). Ele também serve como

um teste cŕıtico da massa teórica decorrente dos modelos evolutivos. Na média,

modelos preveem massas dentro de 20%, mas previsões de estrelas individuais estão

acima de 50% de incerteza. As limitações principais são erros sistemáticos nas

propriedades estelares (temperatura efetiva, raio e luminosidade). Entretanto, em

poucos casos massas e raios foram medidos com alta precisão, assim permitindo um

rigoroso teste de predições de modelos teóricos.

A partir de 2007, todos os sistemas estudados tinham massas maiores M? ≥
0.5 M�. Dáı, a necessidade para estender a análise para sistemas de mais baixas

massas, no domı́nio onde as incertezas nos modelos estelares são ainda as maiores de-

vido ao mau conhecimento (evidentemente complicado) f́ısico necessário para tratar

os efeitos de convecção, campos magnéticos e opacidades estelares a baixas tempe-

raturas. Desde então, a situação melhorou com a descoberta de muitos sistemas,

incluindo duas anãs marrons gêmeas.

Recentemente, Stassun et al. (2009) resumiram as atuais limitações dos modelos

teóricos estelares das medidas emṕıricas de massas e idades das jovens estrelas de

baixa massa e anãs marrons. Os principais resultados de comparação com os modelos

evolutivos de Baraffe et al. (1998), D’Antona & Mazzitelli (1997), Palla & Stahler

(1999) e Siess et al. (2000).

• Estimativas de massa dinâmica estão dispońıveis para mais de 30 estrelas

PMS com massa ≤ 2.0 M�, incluindo estrelas individuais (curva de rotação

dos discos circundantes) e estrelas binárias(ambas astrométricas e eclipsantes).

• Comparação de modelos teóricos no diagrama HR mostra que acima de &

1.0M� se tem um bom acordo (ambos em massa e idade) com uma diferença

média de 10% e uma similar dispersão, enquanto abaixo . 1.0M� o acordo é
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mais pobre com diferenças que podem ser tão grandes quanto ∼ 100% e uma

enorme dispersão.

• O melhor acordo global é encontrado com os modelos de Siess et al. (2000),

Palla & Stahler (1999): consistência total ∼ 5%, com uma dispersão de ∼ 25%.

• Este acordo poderia ser fortuito e os modelos certos para razões erradas (por

exemplo, o efeito da atividade estelar nas temperaturas efetivas que são ig-

noradas nos modelos). Entretanto, diferenças na morfologia da trajetória são

relevantes, especialmente a M? ∼ 0.5M�.

• Não coincidência de 40% é posśıvel em binárias de baixa massa (t? ∼ 1Myr).

Então, cuidado é preciso ao usar uma mesma geração como calibração para os

modelos.

O último ponto é particularmente interessante já que binárias são supostamente

formadas ao mesmo tempo de um mesmo material dentro dos núcleos densos. Se esta

suposição é de fato correta, elas representam uma poderosa calibração para modelos

evolutivos Luhman & Rieke (1999). A fim de obter uma estimativa independente

do grau de coincidência de uma grande e uniforme amostra de estrelas binárias,

Kraus & Hillenbrand (2009) apresentaram um profundo estudo da distribuição no

diagrama HR de todos sistemas conhecidos da Taurus-Auriga com fluxos espectrais

e taxas do fluxo para ao menos dois componentes. Para as isócronas, eles usaram

os modelos de Baraffe et al. (1998) para estrelas de baixa massa (M? . 1.2 M�)

e D’Antona & Mazzitelli (1997) para estrelas mais massivas. Kraus & Hillenbrand

(2009) encontraram que as idades das binárias têm uma dispersão total σ ∼ 0.40dex

, enquanto pares aleatórios contemporâneos estão dentro de σ ∼ 0.58dex. Desta

forma, as binárias parecem ser mais śıncronas que as associações como um todo. De

outro lado, a distribuição relativa das idades indica a presença de duas populações:
2
3

da amostra parece coexistir dentro dos erros σ ∼ 0.16dex, enquanto 1
3

tem uma

larga distribuição de idade > 0.4 − 0.9dex. Como uma posśıvel explicação deste

espalhamento, Kraus & Hillenbrand (2009) sugerem a presença de múltiplas hie-

rarquias desconhecidas, ou estrelas vistas na luz espalhada, ou objetos fortemente

contaminados pela emissão do disco. Uma intensificada coincidência para sistemas

binários (∼ 70%) é consistente com a escala de tempo de formação das estrelas dos

individuais núcleos densos e também dá crédito às isócronas PMS adotadas e usadas

na análise.
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5.4 Estrelas de massa intermediária: 1.5 ≤ M?
M�
≤

8.0 e a faixa de instabilidade

Informação das propriedades das estrelas PMS de massa intermediária, chamadas

estrelas Herbig Ae/Be, pode vir dos sistemas binários eclipsantes e da única carac-

teŕıstica que na trajetória para ZAMS, as estrelas da sequência principal com massa

1.5 ≤ M?

M�≤4.0 cruzam uma instável faixa de pulsação no diagrama HR. A relação en-

tre o peŕıodo de pulsação e os parâmetros estelares intŕınsecos (L, Teff ) permite-nos

obter informação independente das propriedades evolutivas e em particular a massa

estelar. Além disso, técnicas asterosismológica podem ser aplicadas para inferir a

estrutura interna dos pulsadores observados.

A primeira investigação teórica da faixa de instabilidade da PMS fundamentada

em modelos hidrodinâmicos convectivos não lineares foi realizada por Marconi &

Palla (1998), calcularam a topologia para os três primeiros modos radiais. Eles

também encontraram que a estrutura interna das estrelas PMS cruzando a faixa de

instabilidade é significantivamente diferente das mais evolúıdas estrelas da sequência

principal (com a mesma massa e temperatura), embora as estruturas do envoltórios

sejam similares. Subsequentemente, Suran et al. (2001) fizeram um estudo compara-

tivo da sismologia de estrelas PMS de 1.8M� e pós-sequência principal (PSP). Esses

autores encontraram que a faixa da frequência instável é aproximadamente a mesma

para PMS e pós-SP, mas alguns daqueles modos radiais (g) são muito senśıveis na

profunda estrutura interna. Mais recentemente, Grigahcene et al. (2006) produzi-

ram uma faixa de instabilidade teórica para estrelas PMS nos primeiros sete modos

radiais, e Ruoppo et al. (2007) determinaram uma relação entre a grande separação

da frequência, a luminosidade estelar e temperatura efetiva. Desenvolveram uma

ferramenta para comparar a teoria da observação no diagrama echelle. Finalmente,

usando o código evolutivo ATON, Di Criscienzo et al. (2008) computaram mode-

los padrões de PMS para produzir o espectro de oscilação adiabática cobrindo uma

extensa rede de parâmetro espacial.

Do ponto de vista observacional, até a data, mais de duas dezenas de estrelas

Herbig Ae/Be pulsantes são conhecidas. A localização da faixa de instabilidade no

diagrama HR e a posição de uma amostra das pulsantes δSct é exibida na Figura

5.2:

Os t́ıpicos peŕıodos de pulsação estão numa variação de muitas horas e amplitudes

de centésimos a milhares de magnitude.
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Figura 5.2: Faixa de instabilidade teórica (região hachurada) no diagrama HR, ao longo
uma amostra das PMS pulsantes δSct. Os pontos cheios são as estrelas que podem ser
usadas para testar as condições iniciais protoestelares (Marconi et al, 2004).
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5.5 Estrelas massivas: M? & 8.0 M�

O que acontece com as estrelas massivas? Como podemos testar sua massa e idade

da localização no diagrama HR? O cenário de acreção desenvolvido para estrelas de

baixa e intermediária massa também é válido para objetos massivos? São realmente

necessárias as taxas de acreção muito altas ( ˙Macc > 10−4M�yr
−1)? E tem evidência

para um aumento da taxa de acreção com massa? Já que a maioria das estrelas

massivas estão em aglomerados, elas se formam primeiro ou depois?

Nosso entendimento da formação de estrela massiva é ainda muito limitado com-

parado ao das estrelas de massa solar, para as quais existe um quadro teórico geral-

mente aceito . Os papéis das interações dinâmicas e coalescência versus um núcleo

mais padrão e estrutura de disco de acreção são ainda debatidos (Beuther & Stei-

nacker, 2007, Zinnecker & Yorke, 2007). Considerando o mecanismo de formação,

o cenário de acreção que funciona bem para os objetos de mais baixas massas tem

problemas para as mais altas massas. O principal deles é que a pressão de radiação

começa a tornar-se significantiva em protoestrelas de massa intermediária. Entre-

tanto, infall não pode ser parado enquanto a acreção domina a luminosidade total.

É conhecido que para a taxa de acreção de ˙Macc ∼ 10−5M�yr
−1, a protoestrela chega

na sequência principal com uma massa de ∼ 8 M� onde ela estabelece ∼ 3000 L�,

menos que a luminosidade proferida pela queima do hidrogênio (∼ 104 L�) nesta

massa. Dáı, a necessidade para altas taxas de acreção, indiretamente surgerida

pela grande perda de massa dos outflows associados. Como alcançar as condições

f́ısicas para tais valores altos de ˙Macc é ainda obscuro, embora núcleos centralmente

densos e turbulentos podem servir a este propósito (McKee & Tan, 2003). Tal-

vez, as recentes sugestões de um modo inteiramente diferente da formação baseado

no crescimento pela coalescência dos núcleos moleculares densos (Stahler, 2000) ou

por acréscimo induzido de colisões e subsequente fusão de protoestrelas em regiões

centrais densas de aglomerados estelares (Bonnell et al., 1998) ainda representem

alternativas viáveis.

Além disso, progredir neste campo é limitado em parte pelas grandes dificulda-

des observacionais de estudos de protoestrelas massivas que são tipicamente mais

distantes, imersas e de rápida evolução, que suas homólogas de mais baixa massa.
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5.6 Aglomerados versus estrelas massivas isola-

das

A grande maioria das estrelas de alta massa são parte de grupos estelares: jovens

aglomerados estelares ou associações OB. Esta observação leva-nos à ideia que a

formação de uma estrela massiva está intrinsecamente conectada com a formação

de um aglomerado estelar. Os dois cenários rivais para a formação das estrelas

massivas, interações dinâmicas e colapsos para núcleos massivos turbulentos (Bon-

nell et al., 1998, McKee & Tan, 2003), fizeram um comum pressuposto que estrelas

massivas formam-se dentro de um aglomerado estelar. Entretanto, uma população

(aparentemente) de estrelas tipo O isoladas é de conhecida existência na Galáxia.

Alguns 70% de estrelas do tipo O na Via Láctea são encontradas em aglomerados ou

associações OB, ∼ 10% são estrelas OB fugitivas, e ∼ 20% são estrelas O de campo

(Mason et al., 1998, Maiz-Apellaniz et al., 2004). Então, a questão é se esta fração

não despreźıvel de estrelas isoladas é verdadeiramente o resultado da formação em

condições peculiares ou não.

Na tentativa de elucidar as origens das estrelas isoladas, de Wit et al. (2004, 2005)

pesquisaram algumas 43 estrelas O de campo na vizinhança solar com V < 8mag

classificada como isolada no catálogo de Mason et al. (1998) que buscaram por

aglomerados estelares não detectados centrados na mesma amostra de estrelas. O

estudo revelou a presença de uma bem definida densidade estelar acentuada próximo

à estrela O de campo em cinco casos (4 deles previamente desconhecidos). Desta

forma, o levantamento das imagens revelou que ∼ 85% de estrelas de campo tipo

O são de fato isoladas. A baixa taxa de acreção leva-nos a considerar a hipótese de

estrela fugitiva como um mecanismo de possibilidade para a origem das estrelas de

campo do tipo O.

Dentro do raio de 2kpc do Sol, a porcentagem de estrelas fugitivas tipo O é

de ∼ 10%. Elas são caracterizadas pelas grandes velocidades espaciais (presente

ou passado) adquiridas das interações dinâmicas nos centros dos jovens e densos

aglomerados estelares ou devido à explosão de uma supernova binária (Blaauw,

1961, Hoogerwerf et al., 2001). A fim de avaliar a natureza da desordem para

as estrelas O velhas, de Wit et al. (2005) re-analisaram suas distribuição espacial

com respeito ao plano Galáctico e a proximidade de jovens aglomerados conhecidos.

O estudo resultou na identificação de 22 novas candidatas runaway, refletindo a

importância da interação dinâmica em jovens aglomerados. De outro lado, a fração

de estrelas tipo O não associadas com um aglomerado/associação OB foi encontrada
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em ∼ 4 ± 2% (12 estrelas O). Entre estas estrelas, somente uma destas é binária

espectroscópica e duas são suspeitas binárias visuais. Assim, contrária a maioria

das estrelas do tipo O que são parte de sistemas binários/múltiplos, a presença de

uma pequena fração genúına de estrelas isoladas indicou uma peculiaridade a mais

no processo de formação.

Em suma, embora sejam raros os casos, parece que a Galáxia está hábil para

formar uma única estrela massiva sem a condição de aglomerado estelar. Mais recen-

temente, Pflamm-Altenburg & Kroupa (2010) propuseram que uma pequena fração

de estrelas isoladas pode ser o resultado de um processo de ejeção em duas etapas

na quais uma binária massiva é dinamicamente ejetada de um aglomerado estelar

como resultado de encontros próximos entre binárias e estrelas isoladas ou binárias e

binárias com subsequente explosão de supernova de componente binária com reper-

cussão na outra binária. Neste caminho, mesmo estrelas de campo aparentemente

isoladas devem originar-se de um ambiente denso.

5.7 A função de massa inicial - IMF

Qualquer tentativa para compreender a origem dos grupos estelares precisa visar a

distribuição de massa. Não é óbvio que qualquer simples função descreveria adequa-

damente todos sistemas existentes. No prinćıpio, a natural variação em tais fatores

ambientais como campo magnético, ńıvel de turbulência, ou prévia temperatura da

nuvem molecular para formação do aglomerado produziria uma enorme variedade

de distribuições. Entretanto, estudos detalhados das regiões de formação estelar

galáctica sugerem que estrelas massivas sejam intrinsecamente mais raras que suas

homólogas de baixa massa. Na verdade, esta propriedade parece manter galáxias

observadas do Universo Local numa resolução suficiente para solucionar a população

de baixa massa, e um consenso geral é que tem uma universal significância.

5.7.1 Um pouco de história

É instrutivo rever brevemente a abordagem seguida por Salpeter na origem de sua

proposta de IMF (Salpeter, 2002). Primeiro, a motivação para olhar para dentro

desta questão fundamental veio da necessidade de preparar uma tabela contendo to-

das as propriedades das estrelas da sequência principal como uma função de massa

para um livro, Energy production in stars, que no entanto nunca foi publicado. Tais

dados não estavam completamente dispońıveis naquele tempo (1954) e para obtê-

los, algumas extrapolações e suposições foram necessárias. A questão astrof́ısica
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por detrás da tabela foi a ausência de conhecimento sobre a quantidade de enri-

quecimento do gás interestelar devido à explosão de estrelas massivas, considerando

que tais objetos são muito raros no tempo presente. Esta questão foi importante

somente um ano antes que Burbidge, Fowler e Hoyle terem mostrado que os elemen-

tos pesados são sintetizados no interior das estrelas massivas e altamente massivas,

subsequentemente lançadas no meio interestelar após a explosão da supernova (Bur-

bidge et al., 1957). Além disso, o conceito de duas populações introduzidas por

Baade com a suposição que estrelas se formam continuamente sob o tempo de vida

da Galáxia (estimado então ∼ 6Gyr).

Desta forma, a questão relevante era quantas estrelas massivas tinham nascido e

morrido no tempo de vida da Galáxia. Para responder essa pergunta, um cálculo da

função de massa inicial ou taxa de nascimento foi necessário. Muitos pressuposições

feitas requeriam o conhecimento de tempo de vida de uma estrela em função de

sua massa, relação massa-luminosidade, distribuição da luminosidade das estrelas

da população I. É interessante que Salpeter, ao contrário dos outros proeminentes

cientistas do tempo dele (em particular, Gamow), não acreditou que a taxa de

nascimento das estrelas massivas (produtoras de elementos pesados) era despreźıvel

sobre os últimos ∼ 6Gyr de vida da Galáxia.

Para o cálculo, Salpeter fez 3 importantes suposições: ignorar a dependência de

massa na distribuição estelar perpendicular ao disco galáctico, assumir que a taxa

absoluta de formação estelar é constante sobre 6 Gyr (T0), e, o mais importante,

assumir que para as estrelas da População I de maior brilho a função de luminosidade

inicial ( ILF- Initial Luminosity Function) é maior que a LF observada por um fator
T0
τms

, onde τms é o tempo de vida hipotético da estrela de massa M após deixar a

sequência principal. Salpeter estimou que τms = 0.12 τH(MS) onde τH(MS) é o

tempo de queima de hidrogênio na sequência principal, uma quantidade conhecida.

O resultado foi uma única expressão para IMF com a lei de potência com expoente

−2.35, definida por unidade de massa (Salpeter (1955)). Além disso, Salpeter foi

hábil ao calcular que a massa de todas estrelas formadas, quase 80%, iguala a massa

das estrelas existentes. Já que a noção das estrelas de neutron ou buracos negros era

ainda ausente, a morte das estrelas foi identificada como anãs brancas, cuja fração

é de fato ∼ 10%.

5.7.2 Atuais paradigmas para IMF

Aqui, nós primeiro apresentamos uma dedução da IMF para estrelas de campo na

vizinhança solar. Então, iremos compará-la com as funções de massa oriundas da
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taxa de formação estelar (SFR - Star Formation Rate) de jovens aglomerados e

mostra que duas distribuições de massa assemelham-se ao menos aproximadamente.

O primeiro ponto para destacar é que para uma estrela de campo a uma distância

conhecida, a massa não é uma quantidade diretamente observável (para além dos

membros do sistema de raras binárias eclipsantes), mas em vez disso é a luminosi-

dade dentro de um intervalo de comprimento de onda. Uma propriedade estat́ıstica

fundamental para estrelas de campo é a função de luminosidade, Φ(Mv). Essa

função é definida de modo que Φ(Mv∆Mv) é o número de estrelas por pc−3 na vizi-

nhança solar com magnitude visual absoluta entre Mv − δMv

2
e Mv + deltaMv

2
, tendo

φ(Mv) = dM
dMv

.

As principais propriedades da função de luminosidade podem ser resumidas

como:

• A função de luminosidade (LF) aumenta com o aumento Mv até Mv ≈= 12

indicando que estrelas fracas são mais numerosas que as brilhantes em qualquer

magnitude estabelecida.

• A função de luminosidade equipara-se aproximadamente Mv = +5 - essa

transição corresponde a estrelas cujo tempo de vida é similar à idade do disco

galáctico (tgal = 1 · 1010 yr).

• A origem da mudança de inclinação da curva é devido ao fato que estrelas de

baixa massa com Mv ≥ Mv∗, enquanto somente uma fração de maior brilho,

estrelas de curta existência com Mv ≤Mv∗ sobreviveram.

• Acima Mv ≈ +12 reflete o decréscimo em ocorrência de estrelas de baixa massa

e anãs marrons (BD), embora sua realidade seja ainda afetada pela correção

da incerteza devida a sistemas binários.

Para transformar a LF dada acima em real LF inicial, deve-se corrigir para a

produção de estrelas de diferentes magnitudes. Seja ˙Mstar(t) ser a taxa total de

formação estelar na Galáxia por parsec2 perto da posição Solar,e, a ILF, ψ(Mv)

representa a frequência relativa com a qual estrelas de uma dadaMv primeiro aparece

e é normalizada para
∫
ψMv dMv. Se estabelecermos M?

v para aquela magnitude a

qual tMS = tgal, a função de luminosidade pode ser escrita como uma integral sobre

o tempo, onde limites de integração depende de Mv e onde ignora-se a possibilidade

de dependência do tempo ψMv ou na escala de altura HMv :
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ΦMv =

{ ∫ tgal
tgal−tMS

dt ṁ?Ψ(MV )[2H(Mv)]
−1 seMV < M?

V∫ tgal
0

dt ṁ?Ψ(MV )[2H(MV )]−1 seMV ≥M?
V

(5.2)

já que os tempos de vida na sequência principal tMS(Mv) são conhecidos, podemos

inverter a equação acima e obtermos ψ(Mv), previsto que a taxa de formação estelar
˙Mstar(t) é também conhecida. Por exemplo, podemos assumir um valor constante

de ˙Mstar(t), já que o resultado final não alterará a forma funcional adotada.

Uma vez ψ(Mv) é obtido, o último passo é obter a IMF, ξ(M?), i.e, número de

estrelas relativas produzida por intervalo de unidade de massa. Normalizando esta

função para unidade, a IMF é :

ξ(M?) = ψ(Mv)
dMv

dM?

(5.3)

A derivada do lado direito representa a relação massa-luminosidade na sequência

principal, cuja forma funcional é empiricamente bem conhecida (L ≈ Mα, com

α ≥ 3). Já que Mv ≈ log(M), então a IMF é definida por unidade logaŕıtmica do

intervalo de massa como M?ξ(M?) = ξ(logM?) ≈ M−1.35, ou ξ(M?) ≈ M−2.35 por

unidade de massa. Esta última é a original dedução da IMF de Salpeter.

É claro, essa simples dedução de IMF precisa ser substitúıda por um tratamento

preciso de várias simplificações feitas até agora. Uma das parametrizações mais

usadas frequentemente é aquela proposta por Kroupa et al. (1993). Onde por con-

veniência da IMF é aproximada por uma lei de potência com 3 segmentos:

ξ(M?) =


K(M?/M�)−1.2 0.1 < M?/M� < 1.0

K(M?/M�)−2.7 1.0 < M?/M� < 10

K(M?/M�)−2.3 10 < M?/M�

(5.4)

onde K é uma constante de normalização. A Figura 5.3 retrata a IMF de Kroupa,

mostrando a distribuição mais inclinada entre 0.1 M� e 1 M� que Salpeter e mais

plana para massa abaixo 0.1 M�. Entretanto, a importante mensagem da IMF é

que metade de todas estrelas são produzidas com M? ≥ 0.2M�. Somente 12% tem

massa excedendo 1 M�, enquanto a fração diminui para 0.3% para estrelas acima

de 10 M�. Em contrapartida, 70% das estrelas tem M? ≥ 0.1 M�. Dessa forma, a

principal conclusão é que o processo de formação estelar produz objetos com uma

massa caracteŕıstica de uns poucos décimos de M�.

Mais recentemente, Weidner et al. (2010) propuseram uma lei de potência da

IMF com múltiplos componentes e com expoentes que diferem dos prévios. Os

expoentes da IMF são :
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Figura 5.3: IMF Kroupa e Salpeter - Linha tracejada é a IMF de Salpeter e a linha
cont́ınua, Kroupa (Stahler & Palla, 2004).
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IMF =


−0.3para0.01 < M?/ M� < 0.08

−1.3para0.08 < M?/ M� < 0.5

−2.35para1 < M?/ M�

(5.5)

Portanto, a IMF tem duas partes na lei de potência do regime estelar, a qual a

IMF de Salpeter corresponde às estrelas maiores ≈ solar. Como um resultado, BD

contribuem em ≈ 4% pela massa. Uma forma log normal de IMF abaixo ≈ 1M� e

uma extensão da lei de potência para altas massas sugeridas por Chabrier (2003): sua

forma é notavelmente similar a prescrição de Kroupa e colaboradores. Finalmente,

uma parametrização a mais da IMF sugerida por de Marchi et al. (2005) com uma

parte de reduzida da lei de potência :

f(M) =
dN

dM
∝ m−α[1− e(m−mc)β] (5.6)

onde mc é a massa caracteŕıstica do pico, α é o expoente da lei de potência para a

extremidade superior da IMF, e β é o expoente da parte que descreve a extremidade

inferior da distribuição. Esta forma funcional reproduz bem a IMF para a taxa

de formação estelar em aglomerados, jovens aglomerados abertos e aglomerados

globulares galácticos.

5.7.3 A IMF de aglomerados jovens e associações

Há muitos reviews que tratam deste tópico, mas as referências mais completas in-

cluem Zinnecker & Yorke (2007), Bastian et al. (2010), Corbelli et al. (2005). Tem

muitas vantagens ao medir a IMF em regiões de formação estelar. Em primeiro

lugar, espera-se uma precisão maior, uma vez que podemos aplicar testes observaci-

onais a modelos e não necessita converter a função de massa atual a função de massa

inicial. Também, todos os membros de um complexo tem a mesma idade e distância

(embora em alguns casos, espalhamentos significantivos em ambos parâmetros) e a

amostra da população integral é maior devido ao fato que (a) ambas estrelas de mais

baixa-massa e BD são brilhantes quando jovem e (b) evolução dinâmica e segregação

de massa são minimizadas. Finalmente, um bônus importante é que as condições

iniciais são diretamente observáveis mais que supostas.

De outro lado, um número de complicações afetam a determinação dos parâmetros

fundamentais estelares (temperatura efetiva e luminosidade) que permite uma es-

timativa de massa e idade por meio da comparação com modelos teóricos. Entre

eles: excesso de emissão em UV (ultravioleta) e IR (infravermelho) devido a acreção
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em discos circunstelares que produzem linhas veladas (Hα) no espectro e que pre-

cisam ser cuidadosamente levadas em conta para além disso obter a luminosidade

bolométrica, a presença de quantidade de extinção variável; efeitos da gravidade su-

perficial que complicam a conversão do tipo espectral para temperatura. Além disso,

a incerteza dos modelos teóricos que introduz erros adicionais na determinação da

massa, tipicamente 30− 50% (Hillenbrand & White, 2004). Finalmente, essencial e

obviamente necessário um bom espectro para cada objeto individual.

Apesar das dificuldades, a SFR mais importante da vizinhança solar é extensi-

vamente examinada, principalmente para provar que o limite inferior da IMF para

baixa massa e alguns resultados comuns têm surgido. Os principais deles podem ser

amplamente resumidos como segue :

1. A IMF é povoada por objetos os quais continuamente abrangem uma variedade

de massa, das estrelas mais massivas a objetos subestelares perto do limite de

queima do deutério (DBL 2 = 0.012M�);

2. A IMF é caracterizada por um pico largo próximo a 0.2 M�, sugerindo uma

massa caracteŕıstica para formação estelar em torno de 0.2− 0.3M�;

3. Objetos subestelares representam somente 20 − 25% de todas as fontes. A

IMF declina de HBL 3 para DBL;

4. A IMF parece ter uma forma universal, ao menos dentro das incertezas ine-

rentes as medidas.

5.8 Discos circunstelares

Discos circunstelares são uma consequência inevitável da conservação do momento

angular durante a formação de um estrela através do colapso gravitacional. Ini-

cialmente, os discos rapidamente depositam matéria sobre a estrela, mas como o

envoltório circundante é utilizado ou caso contrário disperso, a taxa de acreção

decresce e uma pequena quantidade de matéria persiste. Estes discos podem ser

considerados protoplanetários devido não somente a geometria do Sistema Solar

mas também a alta taxa de detecção em exoplanetas.

Como os discos exibem uma variedade de temperaturas - quente próximo a es-

trela, mais frio longe dela- eles irradiam fortemente em uma gama de comprimentos

2Deuterium Burning Limit
3Hydrogen Burning Limit- Limite da Queima de Hidrogênio
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de onda que varia entre mı́crons até miĺımetros. Eles podem, portanto, ser observa-

dos com telescópios com detectores no infravermelho e de rádio, e o mapeamento no

comprimento de onda de rádio permite que modelos detalhados da sua estrutura pos-

sam ser mais acurados. Além do mais, sua longevidade, em relação ao núcleo natal,

permite suas propriedades serem estudadas em relação a protoestrela opticalmente

viśıvel.

Atrito interno ou viscosidade dentro do disco conduz acreção cont́ınua sobre

a estrela. Para preservar o momento angular, alguma matéria é perdida através

dos outflows, e o disco pode gradualmente expandir-se com o tempo. A estrutura

pode também ser fortemente afetada pela fotoevaporação, ambos da estrela central

e estrelas externas, e pela aglomeração de grãos de poeira bem além dos tama-

nhos t́ıpicos encontrados no meio interestelar (ISM), incluindo em última instância,

planetesimais grandes o suficiente para perturbar gravitacionalmente o disco.

5.8.1 Formação do disco

O inicial colapso de um núcleo de uma nuvem molecular está em direção a uma

fonte puntual embora um disco se forme rapidamente com alto momento angular e

com matéria distante sendo depositada na região mais interna. O disco alcança o

raio centŕıfugo, o qual é esperado crescer rapidamente com o tempo, R(t) ∝ Ω2t3,

onde Ω é a taxa de rotação angular do núcleo (Terebey et al. (1984)). Discos

deveriam evoluir rapidamente, entretanto, o seu tamanho final e massa dependem

sensivelmente do tempo infall (t3) e as propriedades do núcleo (Ω2). Basu (1998)

notou que núcles colapsantes magnetizados podem não estar em rotação ŕıgida e

que o raio pode crescer apenas de forma linear com o tempo. Em qualquer caso,

dada a grande variedade de taxas de rotação do núcleos (Goodman et al., 1993) e

provavelmente variações na duração infall, não deveŕıamos estar surpresos por uma

inerente e grande diversidade nos tamanhos e massas iniciais dos discos.

O papel dos campos magnéticos no colapso do núcleo e na formação do disco

é incerta. Medidas de polarização mostram linhas de campo magnético no centro

dos núcleos das nuvens colapsantes numa configuração de ampulheta (Girart et al.,

2006), ainda observações Zeeman mostram que a intensidade do campo magnético é

geralmente insuficiente para suportar núcleos contra sua própria gravidade (Crutcher

et al., 2009).

Modelos numéricos de ambos, magnético e não magnético, núcleos moleculares

colapsantes mostram discos formando-se rapidamente, dentro de 104yr (Yorke et al.,

1993, Bodenheimer et al., 1993, Hueso & Guillot, 2005). As temperaturas são muito
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elevadas nestas fases iniciais devido ao infall gravitacional. Enquanto a matéria do

núcleo é consumida ou caso contrário se dispersa, o disco esfria e sua massa decresce

à medida que acreta sobre a estrela.

O núcleo colapsa em direção ao disco e abre uma cavidade aproximadamente

esférica no envoltório circundante de raio R(t) que é inferido a partir da presença

do excesso de emissão no infravermelho médio acima do esperado (Jørgensen et al.,

2005b, Enoch et al., 2009). Embora existam muitas observações de movimentos

internos em escalas de tamanho do núcleo (Di Francesco et al., 2001), a detecção

direta do fluxo de gás num disco tem de ser demonstrada de forma convincente.

Imageamento dos discos imersos requerem comprimentos de onda longos para ver

através dos envoltórios ou altas resoluções para corresponder com os tamanhos dos

discos. Interferômetros milimétricos atendem a esses requisitos e também acuram

as estruturas estendidas (Keene & Masson, 1990, Brown et al., 2000, Looney et al.,

2000, Jørgensen et al., 2005a).

Um survey de 50 jovens objetos estelares (YSO) mostra que o fluxo do disco é em

média 4 vezes maior na Classe 0 que na Classe I, mas depois permite temperaturas

mais elevadas devido ao maior aquecimento da acreção. Massas dos discos inferidas

mostram que não há nenhuma pendência no estado evolutivo. Massas em ambas

Classes 0 ou I variam de ≈ 0.02− 0.1M� com uma mediana de 0.04M� (Jørgensen

et al., 2009). Este resultado é quantitativamente similar aos resultados das 6 fontes

observadas em 2.7mm no cont́ınuo por Looney et al. (2003).

A ausência da dependência da massa do disco no estado evolutivo na Classe 0 ou

I é contrátrio as expectativas teóricas de crescimento do disco como descrito acima,

se o núcleo é ŕıgido ou apresenta uma rotação diferencial. Certamente, indica que

os discos se formam rapidamente e que o fluxo de matéria do envoltório, o qual

declina em massa por quase uma ordem de magnitude entre duas classes (Young

et al., 2003) é rapidamente transportada através do disco.

A provável causa do transporte rápido nestes estágios recentes é a instabilidade

do disco. Laughlin & Bodenheimer (1994) sugeriram que discos seriam gravitaci-

onalmente instáveis durante a formação nos estágios primordiais devido à fração

relativamente alta de massa do disco versus a massa de acreção (Zhu et al., 2009)

e evita que a massa do disco cresça mais rápido que da estrela (Vorobyov & Basu,

2010). Muitas protoestrelas observadas se submetem a curtas explosões de atividade

devido a alta acreção, e estes eventos são nomeados após o primeiro caso identifi-

cado, FU Orionis (Herbig, 1977). Hartmann & Kenyon (1996) estimam que uma

t́ıpica estrela de baixa massa pode ter cerca de 10 explosões durante sua formação.
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Evidência observacional para a pontuada evolução nestes estágios iniciais é en-

contrada em medidas das taxas de massa infall por meio de diferentes componentes

e distribuição da luminosidade protoestelar. Eisner et al. (2005) acham que as taxas

infall são mais que uma ordem de grandeza maior que as taxas de acreção no disco

da Classe I, sugerindo que a massa se acumula no disco até que um evento de ex-

plosão ocorra. É sabido que a Classe I é, em média, aproximadamente uma ordem

de magnitude menos luminosa que o esperado para liberação da energia gravitaci-

onal enquanto o envelope cai sobre a protoestrela durante o tempo de vida na fase

imersa

5.8.2 Propriedades dos discos proto-planetários

As fases de formação estelar profundamente imersas, Classe 0 e I , duram apenas

uma pequena fração de tempo de vida do disco, tipicamente ≈ 0.5Myr comparado

a vários milhões de anos. Até o final da fase denominada Classe I, o envoltório

completamente se dispersou e o processo de formação estelar está efetivamente ter-

minado. O disco agora contém somente uma pequena percentagem da massa da

estrela central e pode ser considerado verdadeiramente protoplanetário, não proto-

estelar. Embora possa haver uma pequena quantidade de acreção de matéria da

nuvem molecular, os elementos principais que governam a evolução do disco nesta

fase são : acreção sobre a estrela, fotoevaporação das fontes de radiação local ou

externa, aglomeração em corpos com maiores dimensões, interações dinâmicas com

companheiras estelar ou subestelares.

A não ser que o disco esteja edge-on 4, a extinção da protoestrela central é

pequena, e seu tipo espectral pode ser determinado através da espectroscopia no

óptico e infravermelho próximo na maioria dos casos. As propriedades dos discos

neste estágio assinala uma linha de base para estudos da sua evolução e modelos de

acreção do núcleo para formação de planetas gigantes.

Como comparação confiável, usa-se a MMSN 5, a mais baixa massa primordial

do disco que formou o Sistema Solar deduzida a partir das composições da escala

planetária a abundâncias cósmicas em cada raio orbital (Kusaka et al., 1970, Wei-

denschilling, 1977).

4visto de lado
5Minimum Mass Solar Nebula- Massa Solar Mı́nima
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5.9 Massa

Massas do disco são melhores determinadas a partir de observações (sub)milimétricas

da poeira. A emissão cont́ınua é opticamente fina exceto nas regiões mais internas

onde as colunas de densidade são altas. A profundidade óptica é a integral da

opacidade da poeira, Kν , multiplicada pela densidade, ρ, ao longo da linha de visada.

τν =

∫
ρ ·Kν ds = K

∑
(5.7)

onde
∑

é a densidade de superf́ıcie projetada (Beckwith et al. (1990)).

Ambos o valor absoluto e o ı́ndice da lei de potência, β, estão relacionados com o

tamanho da distribuição e composição dos grãos de poeira (Ossenkopf & Henning,

1994, Pollack et al., 1994). A normalização acima também impĺıcita inclui uma

proporção gás-poeira de 100, e ρ e
∑

referem-se a densidade total (gás+poeira).

Para discos, β ≈ 1 então K(1mm) = 0.03cm2 · g−1, o qual implica τ(1mm) = 1

e a densidade superficial de
∑
≈ 30g · g−2, corresponde a aproximadamente 10UA 6

na MMSN (Davis, 2005) e uma escala angular de 0.07 arcsec na vizinhança da região

de formação estelar Taurus. Discos protoplanetários são geralmente muito maiores

que isto, e a maioria da emissão resolvida é de fato opticamente fina. Entretanto,

na região mais interna a 10UA provavelmente constitui uma fração substancial de

região de formação de disco planetário. Não somente alta resolução, mas detectores

de comprimentos de onda maiores que 1mm são necessários para fases iniciais do

disco.

Para uma questão geral das medidas da massa do disco em escalas muito maiores

que 10UA, considera-se a emissão opticamente fina e, portanto, relacionada com o

fluxo observado, Fν , a massa,

M(gás+ poeira) =
Fν d̂2

Kνβν(T )
(5.8)

onde d é a distância da fonte. Isto mostra uma vantagem adicional do comprimento

de onda milimétrico em que a função de Planck é próxima da função de Rayleigh-

Jeans, βν ≈ 2ν2KT
ĉ2

, e a emissão é apenas uma função linear, em vez de exponencial,

dependendo da temperatura da poeira.

Uma importante incerteza adicional está escondida nos grandes grãos. Poeira

6Unidades Astronômicas
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cresce em tamanhos maiores nos discos protoplanetários que no ISM, e estes pe-

dregulhos podem conter considerável massa num pequeno ângulo sólido, com um

efeito despreźıvel na SED. Como regra geral, observações no comprimento de onda

(λ) apenas restringem as propriedades dos grãos de poeira a um tamanho máximo

amax ∼ 3λ (Draine, 2006). Apenas em alguns discos detectaram além do compri-

mento de milimétrico, e assim sabe-se pouco sobre a geral ocorrência e distribuição

das part́ıculas em cent́ımetros ou maiores tamanhos nos discos. Para uma distri-

buição granulométrica (tamanho do grão de poeira) n(a) ∝ a−3.5 (Mathis et al.

(1977)), a escala de massa total como amax
1
2 e a massa substancial pode não ser

detectada. Modelos detalhados por D’Alessio et al. (2001) mostram que a opacidade

prescrita é válida para amax ∝ 0.3−3mm mas é aproxidamente um fator de 20 vezes

menor para amax = 1m, o que implica altas massas.

As incertezas nas medidas da massa do disco são grandes, mas por acaso tendem

a cancelar uma a outra. Isso ocorre porque há uma superestimação ao assumir uma

proporção de gás interestelar-poeira e subestimar por ignorar os grandes corpos. Há

duas indicações que massas do disco são significantivamente baixas, no entanto, isso

implicaria que o crescimento do grão é o efeito dominante. Primeiro, massas dos

discos protoplanetários obtidas a partir da fotometria (sub)milimétrica são sistema-

ticamente mais baixas que aquelas estimadas a partir da taxa de acreção integrada

sobre idades protoestelares Hartmann et al. (1998), Andrews & Williams (2007a).

Segundo, não há discos suficientemente massivos nas regiões vizinhas de formação

estelar para equiparar com a incidência de planetas extrasolares gigantes (Greaves

& Rice, 2010).

5.9.1 Raio

Tamanhos de discos são dif́ıceis de medir porque as partes externas são frias e emitem

fracamente. Eles ainda são eficientes absorvedores, embora, imagens das silhuetas do

disco em Orion contra a região HII brilhante ao fundo fornece uma única e direta

determinação do tamanho (Vicente & Alves, 2005). Embora haja uma incerteza

substancial associada nestas determinações, eles inferem um raio médio.

Imagem de discos em comprimentos de onda milimétricos requer interferometria

por conta das pequenas escalas angulares em regiões de formação estelar vizinhas.

Dutrey et al. (1996) realizaram o primeiro grande levantamento interferométrico

e resolveram muitos discos da nuvem de Taurus com t́ıpicos tamanhos angulares

de 1 − 2arcsec. Um problema curioso surgiu no tamanho do disco de gás. Como

observado nas linhas rotacionais de CO, que excedia significativamente o tamanho da
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imagem cont́ınua (Piétu et al., 2005, Isella et al., 2009). As diferenças não poderiam

ser compat́ıveis com uma lei de potência truncada com perfil de densidade (
∑
∝ Rp

para R ≤ Rout,
∑

= 0 para R > Rout) sem introduzir uma mudança arbitrária em

ambas relações poeira-gás ou poeira-opacidade no raio do disco cont́ınuo.

Similarmente, McCaughrean & O’dell (1996) constataram que as leis de potência

simples ou bordas sharp não correspondem com os perfis de intensidade das silhuetas

dos discos protoplanetários e mostraram que um decaimento exponencial no limite

exterior foi necessário. Na verdade, modelos f́ısicos de discos de acreção viscoso

(Lynden-Bell & Pringle, 1974, Hartmann et al., 1998) prevê um perfil exponencial

cônico.

∑
(R) = (2− γ)( Md

2πRĉ2)(
1
R
Rc

)γexp[−( R
Rc

)2−γ ]

(5.9)

Md é a massa do disco, Rc é o raio caracteŕıstico, e γ especifica a dependência

radial da viscosidade do disco, ν ou Rγ. Kitamura et al. (2002) modelaram pela

primeira vez imagens do disco no comprimento de onda milimétrico usando este

perfil, mas seus dados não conseguiram diferenciar entre este e o ajuste de potência.

Com observações de alta resolução, (Hughes et al., 2008) mostraram que se pode

naturalmente levar em conta a discrepância no tamanho aparente no imageamento

milimétrico como na linha de CO, opticamente espessa.

Rc é um raio caracteŕıstico que delineia onde o perfil de densidade superficial

inicia significantivamente mais profundo, a partir de uma lei de potência. Como o

disco não tem uma borda sharp, o tamanho f́ısico do disco precisa ser especificado

em termos de um limiar da intensidade. Uma estimativa grosseira de Rc pode ser

obtida observando que 2
3

da massa total do disco encontra-se dentro dele. Mais

precisamente, Hughes et al. (2011) determinam Rc = 30 − 200UA para 4 discos

usando o perfil acima ajustado para dados cont́ınuos. Eles comparam com o ajuste

da lei de potência e encontram Rout ∝ 2Rc. Os discos cônicos estendem-se muito

além do Rout, porém, com densidades no plano médio n(H2) > 105cm−3 para R .

800UA.

Ao mesmo tempo ajustes de SED com dados interferométricos e IR- milimétricos,

(Andrews et al., 2009, 2010) determinam uma gama Rc = 14−198UA para 16 discos
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em Ophiucus. Sua amostra é suficientemente grande para que eles identifiquem uma

correlação com a massa do disco, Md ∝ R1.6±0.3
c , a qual é suscept́ıvel de ser uma

assinatura da formação f́ısica do disco em vez de uma sequência evolutiva. Também

não encontraram correlação com as propriedades da estrela central.

O momento angular espećıfico dos discos protoplanetários, j = J
M

, encontra-

se na faixa de log10j[cm
−2s−1] = 19.4 − 20.9 (Isella et al., 2009, Andrews et al.,

2010). Isto é comparável a planetas gigantes no Sistema Solar, log10j = 20 − 20.4,

mas significantivamente menor que os valores observados nos núcleos moleculares,

log10 = 20.8 − 22.6 (Goodman et al., 1993). Ou o momento angular no núcleo

não é eficientemente transferido para o disco ou o valor é superestimado devido a

flutuações inerentes à turbulência nas observações da velocidade radial (Dib et al.,

2010).

5.10 Estrutura

Os perfis médio radial,vertical e de velocidade dos discos, relativamente brilhantes

e grandes podem ser determinados através das observações resolvidas e cuidadosa

modelagem de distribuição de energia espectral.

Densidade de superf́ıcie

Uma imagem resolvida de um disco no comprimento de onda milimétrico fornece

não somente uma medida de sua massa total e raio, mas também a distribuição de

massa e a densidade de superf́ıcie. Até recentemente isto foi caracterizado como

uma lei de potência perfeita,
∑
∝ R−ρ, com valores de ρ geralmente na faixa entre

0− 1 (Mundy, 1997, Andrews & Williams, 2007b).

Os ajustes exponenciais cônicos aproximam uma lei de potência,
∑
∝ R−γ para

R ≤ Rc, mas os valores ajustados de Rc ' 30 − 200UA correspondem a . 1”

(arsec) em todos os discos mais próximos, e γ é atualmente determinado por meio

da inclinação exponencial do cone. A comparação dos ajustes da lei de potência

versus a lei de potência exponencial mostra ı́ndices semelhantes, mas com uma lei

de potência perfeita ligeiramente acentuada devido a uma borda fina 〈ρ〉 = 1.2,

〈y〉 = 0.9 para 4 discos.

Em geral, todos os resultados estão de acordo que os jovens discos protopla-

netários têm perfis de densidade mais planos na região central que a lei de potência

canônica, p = 1.5 M.M.S.N (Weidenschilling, 1977).
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Escala de altura

Discos protoplanetários são alargados com uma escala de altura vertical que cresce

com o raio. Kenyon & Hartmann (1987) primeiro sugeriu que a possibilidade de

expansão baseada no grande excesso do infravermelho distante detectado pelo IRAS

não poderia ser explicado por um disco espacialmente plano. Evidência direta para

discos alargados pode ser encontrada nas belas imagens das silhuetas dos discos

Taurus contra a luz espalhada da estrela central feitas pelo Hubble e em Orion

contra o background nebular (Smith et al., 2005, Padgett et al., 1999, Stapelfeldt

et al., 1998, Burrows et al., 1996).

Caracterizar a escala de altura do disco é essencial para modelar as estruturas

térmica e qúımica, e a ionização dos discos, depois, para interpretar observações

atômicas e linhas moleculares. É também importante para compreender a evolução

do disco como outras partes, com baixas densidades e grandes escalas de altura, são

particularmente suscept́ıveis a perdas fotoevaporativas.

Para uma simetria azimutal do disco no equiĺıbrio hidrostático, a densidade é

uma função de ambos, raio (R) e altura vertical (Z):

ρ(R,Z) =

∑
(R)√

2πH
exp
−Z2

2H2
(5.10)∑

(R) foi definido anteriormente, e H(R) é a escala de altura, a qual depende da

competição entre a pressão térmica e a componente vertical da gravidade estelar. A

temperatura do disco, por sua vez, depende da quantidade de radiação estelar que

o afeta e, por conseguinte a geometria. Chiang et al. (1997) fornecem uma solução

anaĺıtica elegante para estas equações através da aproximação da transferência radi-

ativa com uma camada superficial quente que absorve e reprocessa a luz da estrela

a qual então aquece a camada interior. Eles encontram uma aproximada lei de

potência dependente, H ∝ Rh com h ≈ 1.3 − 1.5. D’Alessio et al. (1998) e Dulle-

mond et al. (2002) repetiram soluções numéricas para estrutura vertical do disco e

encontraram resultados similares.

SEDs observadas do disco têm menos emissão no IR médio que o esperado,

devido a sedimentação dos grãos de poeira em direção ao plano médio (D’Alessio

et al., 1999, Chiang et al., 2001). Este achatamento do disco de poeira em relação

ao gás ocorre muito cedo na evolução do disco.
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Velocidade

Massas do disco na Classe II e após são uma pequena fração da massa da estrela

central. Seus movimentos são, portanto, keplerianos. Perfis de velocidade foram

medidos para alguns poucos discos. A dificuldade está em encontrar discos que

são suficientemente jovens e, portanto, brilhantes o suficiente para supor uma linha

espectral, geralmente no comprimento de onda milimétrico, uma linha rotacional de

CO ou isótopo, ainda não contaminado pela emissão do envoltório residual ou da

nuvem vizinha.

Variações da simetria azimutal

A discussão até agora considerava apenas a variação radial ou vertical das proprie-

dades do disco por conta da dominância da gravidade da estrela central. Variações

azimutais são de grande interesse, no entanto, porque elas sinalizariam uma in-

fluência adicional, potencialmente a auto-gravidade do disco ou protoplanetas.

Discos são minúsculos em comparação com as distâncias entre as estrelas mesmo

em aglomerados densos, e encontros perturbadores são altamente improváveis. Para

movimentos relativos t́ıpicos de 1km · s−1, a densidade estelar precisa ser maior

que ≈ 106 estrelas por parsec3 para um encontro dentro de 1000UA de um disco

dentro de 1Myr. Quase todos os discos estudados em detalhe estão próximos e um

ou outro são isolados em regiões de formação de estrelas de baixa massa onde as

densidades estelares são ordens de grandeza menores que esta. Consequentemente, a

probabilidade de que distorções azimutais em jovem disco são devidas a um encontro

com uma estrela próxima seja muito baixa.

As medições de densidade superficial e perfis de velocidade kepleriana mostram

que o disco auto-gravitante é despreźıvel na Classe II. Como discutido na Seção 3,

no entanto, discos mais jovens em formação provavelmente têm razões disco-massa

muito mais altas. O disco em torno da estrela HerbigAe, na AB Aur, pode ser um

exemplo de um disco instável. Imagem no óptico e infravermelho próximo, (Grady

et al., 1999, Fukagawa et al., 2004) mostram caracteŕısticas espirais no espalhamento

da luz. A mais baixa resolução interferométrica confirma assimetrias em grandes

escalas do sistema (Corder et al., 2005) e os desvios de rotação kepleriana que podem

indicar os movimentos fluindo ao longo dos braços ou da companheira inviśıvel (Lin

et al., 2006, Piétu et al., 2005).

O efeito gravitacional dos planetas sobre discos debris foi diagnosticado em Fo-

malhaut (Chiang et al.,2009). Discos mais jovens estão mais longe, e no caos in-
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trigante de AB Aur não obstante, a resolução ainda não é suficiente para procurar

por tais efeitos, embora esta seja uma perspectiva animadora para o futuro (Wolf &

D’Angelo, 2005, Narayanan et al., 2006).

5.10.1 Composição

Tal como acontece com o meio interestelar, o meio circunstelar é composto de gás e

poeira. Há um processamento substancial de ambos componentes, todavia, conforme

um disco se forma e evolui.

Poeira

A poeira domina a opacidade dos discos protoplanetários e é matéria-prima para

planetesimais. No ISM difuso, a poeira é principalmente composta de silicatos com

tamanhos r . 0.1µm com uma mistura de grãos de grafite e hidrocarbonetos po-

lićıclicos aromáticos (PAHs) (Draine, 2003). Durante a passagem pelas frias dark

clouds em discos protoplanetários, as moléculas congelam a partir da fase gasosa so-

bre as superf́ıcies dos grãos de poeira, produzindo mantos de gelo (Bergin & Tafalla,

2007) e os grãos colisionalmente se aglomeram Blum & Wurm (2008).

Os silicatos são facilmente identificados através de largas bandas espectrais de

10 e 18µm (Henning, 2010). Hidrocarbonetos polićıclicos aromáticos também têm

várias caracteŕısticas no infravermelho próximo e na extensão deste comprimento

de onda (Tielens, 2008). Cerca de 2000 discos protoplanetários foram observados

proporcionando uma riqueza de informações sobre a composição, distribuição do

tamanho, e a evolução da poeira.

Gás

O gás agrega 99% da massa total do meio interestelar e o mesmo é verdadeiro ao

menos inicialmente, para os discos. A sua detecção no entanto, apresenta um desafio

observacional mais rigoroso que a componente minoritária de poeira porque ela emite

em comprimentos de ondas espećıficos e, por conseguinte requer espectroscopia de

alta resolução. Além disso, comprimentos de onda onde a emissão de poeira é

opticamente espessa, uma linha só pode ser vista se a sua temperatura de emissão

difere da poeira.

A acreção do disco, pode ser medida através da recombinação das linhas de

emissão ou excesso de emissão cont́ınua quente, fornece uma evidência ineqúıvoca
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da presença de gás. Entretanto, a quantidade exata ou as condições f́ısicas do gás

no disco não podem ser determinadas com estes diagnósticos (Hartmann, 2009).

Nas t́ıpicas densidades altas e baixas temperaturas na maior parte de um disco

protoplanetário a espécie primária é H2. Transições eletrônicas fluorescentes de H2

no UV (ultravioleta) surgem do gás quente próximo da protoestrela (?). Linhas vi-

bracionais no infravermelho próximo também investigam o disco mais internamente,

. 1UA.

Tem além disso muitas linhas moleculares detectáveis no comprimento de onda

(sub)milimétrico. Observações das transições de baixa energia rotacional, as quais

podem ser excitadas mesmo a baixas temperaturas e densidades do disco externo,

fornecendo as melhores restrições sobre a massa total do gás num disco. Ainda há

linhas que restringem a estrutura f́ısica, bem como a qúımica do disco externo.

A análise completa das muitas espécies e linhas já detectadas em discos proto-

planetários requer modelos sofisticados para lidar com a estrutura f́ısica, térmica e

qúımica. A complexidade é tal que, para estrelas T Tauri pelo menos, não há roteiro

simples para a massa do gás. Entretanto, estas observações fornecem informação

substancial sobre a estrutura do disco e complementa as medidas da poeira. Discos

tem uma atmosfera dinâmica acima do plano médio frio: a temperatura aumenta

com a altura, a fase muda de molecular para atômica e para ionizada, e os grãos de

poeira sofrem sublimação e condensação dos mantos de gelo, assim eles movem-se

por toda parte.

Dependência sobre a massa estelar

Discos são observados ao redor de uma ampla gama de estrelas de mais baixa massa e

intermediária (Herbig Ae/Be). Excessos de IR dos discos em torno das anãs marrons

são também detectados com uma similar frequência às estrelas (Luhman et al., 2005),

e as massas da grande maioria destas foram medidas a partir do comprimento de

onda milimétrico (Scholz et al., 2006). A relação entre disco e propriedades estelares

esclarece modelos de formação do disco e evolução.

Estrelas de alta massa requerem mais material para transcorrer por meio do disco

e pode-se entretanto esperar uma correlação positiva entre massa do disco e massa

estelar (Natta et al., 2000). A Figura 5.4 reúne medidas (sub)milimétricas dos discos

dos YSOs 7 da Classe II da literatura (Mannings et al., 2000, Natta et al., 2000, Acke

et al., 2004, Alonso-Albi et al., 2009) e mostra que tem um grande espalhamento

7Young Stellar Objects- Jovens objetos estelares
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≈ 0.5dex, mas confirma que massas do disco tendem a ser mais baixas em torno de

estrelas de baixa massa tal que a razão seja Md

M?
≈ 0.01. Contudo, para estrelas mais

massivas essa relação falha.

Medidas do tamanho do disco, seja das observações ópticas dos discos protopla-

netários de Orion (Vicente & Alves, 2005) ou milimétricas dos discos de Ophiucus

(Andrews et al., 2009, 2010) são de uma gama de massas estelares M? ' 0.3−2M�, e

não seguem uma clara direção. Além disso, Panić & Hogerheijde (2009) argumentam

que observações de estrelas Herbig Ae/Be em comprimento de onda milimétrico in-

dica uma tendência a discos brilhantes e grandes. ALMA, já em operação, fornecerá

uma resolução necessária para medir os raios do disco numa amostra representativa.

Estrutura do disco parece ser dependente da massa estelar, pelo menos para

estrelas de baixa massa. SzHucs et al. (2010) constataram que cores relativamente

azuis no IR médio implicam escalas de altura menores para discos ao redor das

estrelas de mais baixa massa que para estrelas de baixa massa numa mesma região

de formação estelar. É mais dif́ıcil fazer uma comparação direta com estrelas de mais

alta massa Herbig Ae/Be em outras regiões por causa da dificuldade em distinguir

condições iniciais de evolução devido ao crescimento do grão e sedimentação.

Tempo de vida dos discos

Um dos parâmetros mais fundamentais nos estudos da evolução do disco é a vida

útil do mesmo. Isto não é só porque ele reflete uma escala de tempo relevante

dos processos f́ısicos que conduzem a dissipação do disco, mas também porque ele

estabelece um limite sobre o tempo dispońıvel para a formação de planetas.

Embora a massa do gás inicialmente domina a poeira por duas ordens de grandeza

nos discos primordiais, a poeira é muito mais fácil para observar e, assim a maior

parte das restrições sobre os tempos de vida dos discos circunstelares foram obtidas

pela observação da emissão térmica dos grãos de poeira. Estas part́ıculas absorvem

luz estelar e re-irradia principalmente na faixa entre 1µma1mm Como a temperatura

da poeira diminui com a distância da estrela central, diferentes comprimentos de

onda traçam diferentes raios do disco(para uma dada luminosidade estelar).

Infravermelho próximo: O disco numa visão mais interna

Como existe uma correlação muito bem estabelecida entre a presença do excesso de

infravermelho próximo (1 − 5µm)e a ocorrência de assinaturas espectroscópicas de

acreção (Hartigan et al. (1995)), é posśıvel investigar o tempo de vida dos discos
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Figura 5.4: A variação da massa do disco protoplanetário com a massa da estrela central.
O limite superior mostra os extremos da massa estelar, onde os discos não são detectados.
A linha pontilhada diagonal delineia a média das detecções dos discos. Quase todos os
discos em torno das estrelas (0.04−10M�) permanecem dentro da área cinza (hachurada),
1dex. As exceções são estrelas O, onde os discos não são detectados nos comprimentos de
onda (sub)milimétricos, indicando se há um curto tempo de vida do disco ou um cenário
diferente de formação estelar (Cieza et al., 2011).



Conclusões e Perspectivas 106

internos de acreção (R . 0.1UA) pelo estudo das frações de estrelas com excesso

no IR próximo em função da idade estelar. Estudos de regiões de formação estelar

vizinhas encontraram que 90% das estrelas jovens entre 3 − 8Myr apresenta ex-

cessos no IR próximo (Hillenbrand, 2005). Dada as grandes incertezas associadas

com modelos obtidos das idades estelares, tem-se argumentado que as regiões de

formação de estrelas individuais não tem a propagação intŕınseca da idade para in-

vestigar o tempo de vida dos discos a partir das idades derivadas individualmente,

e uma aparente dispersão de idade é principalmente impulsionada pelas incertezas

observacionais (Hartmann et al., 2001). No entanto, estudos similares baseados nas

frequências dos discos em aglomerados com uma extensa média de idades (Haisch

et al., 2001) levaram essencialmente ao mesmo resultado: a frequência de discos

internos de acreção diminui progressivamente de < 1a ≈ 10Myr (Wyatt, 2008).

As frações de discos internos observados em ambos jovens aglomerados estela-

res e a população das estrelas da pré-sequência principal nas regiões de formação

estelar são consistentes com o tempo de vida médio do disco entre 2 − 3Myr. A

diminuição também foi modelada como uma exponencial com o tempo dobrável a

2.5Myr (Mamajek, 2009). A incerteza neste número é principalmente devido a di-

ficuldade em determinar idades estelares precisamente nestes primeiros tempos e a

duração incerta da formação estelar no aglomerado. Há também uma grande dis-

persão no tempo de vida: alguns objetos perdem seus discos internos numa idade

muito precoce (. 1Myr), mesmo antes de se tornarem opticalmente revelados e

serem colocados no diagrama H-R com precisão, enquanto outros objetos mantém

seus discos de acreção até 10Myr.

Escala de tempo para dissipação

O fato de que muito poucos objetos não dispõe de excesso no infravermelho próximo

mostram excesso no infravermelho médio implica que, uma vez que a acreção para,

o disco interno se elimina, e todo o disco dissipa rapidamente. Isso também é con-

firmado pelas observações (su)milimétricas (Andre & Montmerle, 1994, Andrews &

Williams, 2005, 2007a) mostrando uma forte correlação entre a detectabilidade de

um disco a estes longos comprimentos de onda e a presença de um disco interno

de acreção. Isto implica que a grande maioria das estrelas da pré-sequência princi-

pal em qualquer dada população estão acretando CTTs 8 com excesso de emissão

estendendo-se a todos os caminhos do IR próximo a submilimétrico ou tem fotosfera

8Classical T Tauri star - Clássica Estrela T Tauri
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estelar nua. Com base na pequena incidência de objetos que não tem um disco

interno, mas apresentam evidências de disco externo, a escala de tempo para a dis-

sipação de todo disco primordial uma vez que a acreção para tem repetidamente

sido estimado . 0.5Myr (Skrutskie et al., 1990, Wolk & Walter, 1996, Cieza et al.,

2007). Esta constatação, de que o material circunstelar pode sobreviver em to-

dos os raios (R . 0.1 − 200UA) por muitos Myr embora depois ocorra dissipação

total do disco numa escala muito menor de tempo é conhecida como ′ problema

de 2 escalas de tempo 8. Modelos de evolução do disco combinam acreção viscosa

com fotoevaporação (Alexander et al., 2006b,a) tem reproduzido com sucesso este

comportamento.

Evolução do disco

Compreender os processos f́ısicos que conduzem a evolução dos discos circunstela-

res primordiais, como eles evoluem do opticamente espesso para o fino, é crucial

para o entendimento da formação planetária. Discos evoluem através de vários pro-

cessos, incluindo acreção viscosa, sedimentação da poeira e coagulação, interações

dinâmicas com companheiras (sub)estelares e formação de planetas, fotoevaporação

pela radiação UV e raios X.

Transporte Viscoso

Para primeira instrução, a evolução dos discos primordiais é conduzida pelo trans-

porte viscoso. A acreção do disco interno sobre a estrela é relativamente bem com-

preendida e bem restrita observacionalmente. As largas amplitudes de intervalo da

velocidade, intensidades, e perfis de emissão de linhas tais como Hα, Brγ e CaII

podem ser reproduzidas com sucesso por modelos de acreção da magnetosfera (Mu-

zerolle et al., 1998). Os mecanismos f́ısicos que dirigem o transporte radial do outro

lado do disco são analisados por Armitage et al.,(2011).

Modelos de evolução viscosa são amplamente consistentes com as restrições ob-

servacionais para massas e tamanho dos discos e com o decréscimo da taxa de

acreção ao longo do tempo (Hartmann et al., 1998, Hueso & Guillot, 2005). Entre-

tanto, modelos de evolução viscosa também prevê uam suavização da lei de potência

das propriedades do disco durante a evolução. Esta evolução secular do disco é in-

consistente com a rápida dissipação do disco que geralmente ocorre após um longo

tempo de vida. Modelos como este também não conseguem explicar a variedade das

SEDs observadas em objetos de transição. Estas importantes limitações dos mo-
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delos e evolução viscosa mostra que eles são de fato uma aproximação de primeira

ordem de uma evolução muito mais complexa que envolve muitos outros importantes

processos f́ısicos.

Fotoevaporação pela radiação da estrela central

Em conjunto com a acreção viscosa, a fotoevaporação é um dos principais meca-

nismos através dos quais os discos circunstelares primordiais perdem massa e even-

tualmente dissipam. Fotoevaporação pode ser conduzida pela energia dos fótons

no ultravioleta distante (FUV : 6eV < hν < 13.6eV ), no ultravioleta extremo

(EUV : 13.6eV < hν < 0.1KeV ) e raios X (hν > 0.1KeV ). Fotóns em cada va-

riação de energia afeta os discos de diferentes maneiras, e a respectiva importância

da fotoevaporação FUV, EUV e raios X ainda não é bem compreendida. Fótons

da fotoevaporação podem originar ambos da estrelas massivas circunvizinhas e da

própria estrela central.

Modelos recentes de fotoevaporação focou no efeito da radiação ionizante de

EUV (Hollenbach et al. 1994) do gás circunstelar ao redor das estrelas early type.

Posteriores modelos de evolução dos discos conhecidos como modelos UV-switch

(Clarke et al., 2001) associam evolução viscosa com fotoevaporação pelos fótons EUV

(Clarke et al., 2001, Alexander et al., 2006b,a) para resolver o ”problema de 2 escalas

de tempo”. De acordo com estes modelos, fótons EUV originam da cromosfera

estelar das estrelas de baixa massa ioniza e aquece o hidrogênio circunstelar a ≈
104K. Além de um raio cŕıtico, ≈ 10UA para estrelas de massa solar, a velocidade

térmica do hidrogênio ionizado excede a velocidade de escape e a matéria é perdida

em forma de um vento.

Nas fases iniciais da evolução do disco, a taxa de acreção domina sobre a taxa

de evaporação e o disco se submete-a evolução viscosa padrão: material do disco

interno é acretado sobre a estrela, enquanto o disco externo comporta como um

reservatório que reabastece o disco interno, espalhando-se como o momento angular

é transportado para fora.

Mais tarde, quando a taxa de acreção cai para a taxa de evaporação, ≈ 10−10 −
10−9 M�yr

−1 nos modelos, o disco externo não é mais capaz de reabastecer o disco

interno com material. Neste ponto, o disco interno drena escala de tempo viscosa

(. 105yr), e uma cavidade mais interna de poucas unidades astronômicas de raio

é formada no disco. A borda mais interna do disco é agora diretamente exposto

a radiação EUV, e o disco rapidamente fotoevapora de dentro pra fora. Assim, o

modelo UV-switch naturalmente explica o tempo de vida e a escala de tempo da
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dissipação do disco tão bem como para SEDs de algumas estrelas da pré-sequência

principal, sugerindo a presença de grandes cavidades internas.

Os recentes modelos de fotoevaporação incluem raios X (Owen et al., 2010) e/ou

irradiação FUV (Gorti & Hollenbach, 2009a) além disso, fótons EUV. Como raios X

e fótons FUV são capazes de penetrar muito nas grandes colunas de gás neutro, eles

aquecem o gás que está localizado tanto no disco profundo como nos grandes raios.

Assim, enquanto a fotoevaporação EUV induzida é restrita para poucas unidades

astronômicas do disco interno, raios X e os fótons FUV podem agir a dezenas de

unidades astronômicas da estrela.

Resultados de modelos EUV + raiosX e FUV + raiosX predizem uma signi-

ficante população de estrelas das sequência principal com massa do disco relativa

(& 10Mjup) com grandes cavidades internas e nenhuma ou pouco acreção. Entre-

tanto, observações mostram que discos em torno da WTTS 9 tendem a ter mais

baixas massas, . 1− 2Myr (Andrews & Williams, 2005, 2007a, Cieza et al., 2008,

2010). Isto sugere que, na realidade, a taxa de fotoevaporação e massa do disco

são mais baixas que as previstas (Gorti et al., 2009, Owen et al., 2010) quando a

cavidade mais interna é inicialmente formada e as quantidades previstas dos atuais

modelos de fotoevaporação deveriam ser levadas com mais cuidado.

Crescimento e sedimentação do grão de poeira

Mesmo que as part́ıculas sólidas represente apenas 1% da massa inicial do disco,

compreender sua evolução é o máximo interesse para estudos da evolução do disco e

da formação de planetas. Sólidos não somente dominam a opacidade do disco, mas

também fornece a matéria prima para qual os planetas terrestres e os núcleos dos

planetas gigantes (modelo de acreção do núcleo)são feitos. Embora a acreção viscosa

e os processo de fotoevaporação discutidos anteriormente conduzam a evolução do

gás, outros processos operam em part́ıculas sólidas, mais importante, o crescimento

do grão e sedimentação da poeira.

Crescimento do grão e sedimentação da poeira são processos intimamente inter-

conectados. Movimentos de gás diferem ligeiramente dos movimentos keplerianos

devido a pressão. Pequenos grãos (r ≈ 0.1µm) tem uma relação superf́ıcie-massa

grande e são varridos juntos com o gás. Como os grãos colidem e grudam juntos, sua

proporção superf́ıcie-massa decresce e seus movimentos dissociam do gás. Este au-

mento de densidade da poeira no interior do disco, o qual acelera o crescimento dos

9Weak Line T Tauri star
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grãos e resulta em grãos ainda maiores e sedimentados profundamente no interior do

disco. Se este processo fosse cont́ınuo, o resultado final seria um disco perfeitamente

estratificado com apenas pequenos grãos na superf́ıcie do disco e grandes corpos no

plano médio. Embora, os discos sejam conhecidos como turbulentos, algum grau de

agitação vertical e mistura de grãos é esperado (Dullemond & Dominik, 2005).

Discos protoplanetários são alargados e, portanto, interceptam e reprocessam

mais radiação estelar que os discos finos. Todavia, a maioria das estrelas T Tauri

exibem bem menos emissão no infravermelho médio do que o esperado para um disco

em equiĺıbrio hidrostático. Isto pode ser compreendido em termos de assentamento

de poeira, o qual reduz a escala de altura e a queima do disco (Dullemond & Dominik,

2004). Declives no infravermelho médio podem,portanto, ser utilizados como um

diagnóstico de sedimentação da poeira. D’Alessio et al. (2006) exploraram modelos

paramétricos com duas populações de grãos: grãos micro com uma relação de massa

da poeira-gás reduzida nas camadas da superf́ıcie do disco, e grãos milimétricos com

um aumento da relação poeira-gás no plano médio do disco. A fim de quantificar

o grau de sedimentação da poeira, eles introduziram um paramêtro ε, a relação de

massa poeira-gás na camada superficial do disco acompanha a relação de massa

poeira-gás do ISM 10 (1 : 100). Neste contexto, ε = 1 implica que não ocorreu o

assentamento da poeira, e ε decresce quando a sedimentação da poeira aumenta.

D’Alessio et al. (2006) acharam que as inclinações medianas no infravermelho médio

das SEDs das CTTs sugere ε . 0.1 e possivelmente tão baixo quanto 10−3. ?McClure

et al. (2010) encontraram evidências para uma significante sedimentação da poeira

em objetos jovens (idade ≈ 0.3Myr) imersos nos núcleos das nuvens, sugerindo que

este processo estabelece na fase inicial da evolução do disco.

Evolução t́ıpica e diversidade de trajetórias evolutivas

Embora estejamos muito longe de compreender a complexa evolução dos discos

protoplanetários, uma coerente imagem surge de muitos modelos e restrições ob-

servacionais já discutidas anteriormente. Não obstante, seja claro que nem todos

os discos seguem a mesma trajetória evolutiva, muitas observações sugerem que a

maioria dos objetos seguem uma comum sequência de eventos.

10insterstellar medium - meio interestelar
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Evolução t́ıpica de um disco

No ińıcio de sua evolução, o disco perde massa através da acreção sobre a estrela

central e a fotoevaporação FUV do disco externo (Gorti et al., 2009). A fotoeva-

poração FUV é suscept́ıvel de cortar a borda externa do disco, limitando a expansão

viscosa para um tamanho finito de muitas centenas de unidades astronômicas de

diâmetro,como pode ser visto na Fig. 5.5.

Durante esse estágio de depleção de massa, o qual pode durar milhões de anos,

um objeto seria classificado como uma CTTs com base na presença dos indicadores

de acreção. Acreção pode ser variável em curtas escalas de tempo, mas mostra uma

tendência de queda a longo prazo.

Ao mesmo tempo, os grãos crescem em grandes corpos que se instalam sobre

o plano médio do disco, onde eles podem se transformar em rochas, planetesimais

e mais além. Assim, a escala de altura da poeira diminui e inicialmente o disco

alargado pela poeira torna-se mais plano como mostrado na Figura 5.5.

Este excesso de inclinação das SEDs no infravermelho médio e distante, uma me-

nor fração de radiação estelar é interceptada pela poeira circunstelar (Dullemond &

Dominik, 2005). Os fluxos no infravermelho próximo permanece inalterado porque

o disco interno permanece opticamente espesso e prolonga internamente a tempe-

ratura de sublimação da poeira. A mudança mais notável da SED durante este

estágio é visto no decĺınio do fluxo no (sub)milimétrico, o qual traça o decréscimo

da massa de part́ıculas milimétricas e de tamanhos menores (Andrews & Williams,

2005, 2007b).

Como a massa do disco e a taxa de acreção diminuem, Fig. 5.5, fótons energéticos

da cromosfera estelar são capazes de penetrar no disco interno e a fotoevaporação

torna-se importante. Quando a taxa de acreção cai na proporção da taxa de eva-

poração, o disco externo não é capaz de reabastecer o disco interno com material

(Alexander et al., 2006b, Owen et al., 2010). Neste ponto, o disco interno se con-

some numa escala de tempo viscosa (. 105Myr) e uma cavidade interna de poucas

unidades astronômicas no raio é formada no disco. Uma vez formada essa cavidade,

os fótons energéticos colidem com a borda interna livre, e a taxa de fotoevaporação

aumenta mais, evitando que qualquer material do disco externo flua para dentro da

cavidade interna. Isto interrompe a acreção e resulta numa rápida transição entre

as fases CTTs e WTTs.

A formação da cavidade interna marca o fim da lenta fase de depleção de massa

e ińıcio da fase rápida de dissipação do disco. Até o momento a cavidade interna é

formada, acredita-se que a massa do disco externo seja . 1− 2Mjup, como atestado
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Figura 5.5: Evolução do disco: a) Crescimento dos grãos sobre o plano do disco b)Perda
de massa do disco através da acreção sob a estrela e a fotoevaporação na parte mais
externa c) Diminuição da massa do disco e da taxa de acreção d) Permanência dos grãos
grandes, planetesimais ou planetas. Figuras extráıdas - Cieza et al.(2011).
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pelos discos das WTTs de baixa massa (Andrews & Williams, 2005, Cieza et al.,

2008, 2010). Durante esta fase de dissipação do disco, as SEDs dos discos das WTTs

apresenta uma grande variedade de morfologias, conforme esperado para discos com

cavidades internas de diferentes tamanhos (Padgett et al., 2006, Cieza et al., 2007,

Wahhaj et al., 2010). Uma vez que permaneça a fotoevaporação do gás, a dinâmica

das part́ıculas sólidas tornam-se dominadas pelos efeitos da radiação. Enquanto os

pequenos grãos (r . 1µm) são destrúıdos pela pressão de radiação, e eventualmente,

os grandes evaporam quando atingem o raio de sublimação da poeira. O que resta

representa as condiçõeos iniciais de um disco de detritos ′ debris disk 8, um disco

pobre em gás com grandes grãos, planitesimais e/ou planetas, como apresentado na

Figura 5.5.

O fato de que a maioria das WTTs não mostrarem evidência de um disco (pri-

mordial ou detritos) implica que nem todo disco primordial evolui a discos de detritos

detectáveis. Também não se sabe se alguns discos permanecem detectáveis durante

toda transição ou se há sempre um peŕıodo de repouso entre essas duas fases que

ainda precisa ser estabelecida.

A variável idade

Embora seja verdade que haja alguma correlação percept́ıvel entre as idades das

estrelas da pré-sequência principal e os estágios evolutivos dos seus discos, esta

correlação é bem fraca. Na verdade, disco circunstelar em cada estágio evolutivo,

a partir de discos primordiais massivos a disco de detritos e discos completamente

dissipados, são vistos em aglomerados estelares e associações com idades entre .

1Myr a ≈ 10Myr (Muzerolle et al., 2010). WTTs sem discos no núcleo da jovem

nuvem molecular Ophiucus e a relativamente velha mais rica em gás TW Hydra são

dois exemplos bons destes extremos. Esta fraca correlação entre idade estelar e a

fase evolutiva do disco pode ser explicada pela combinação de dois fatores: a grande

variação na fase de depleção da massa e a outra escala de tempo da fase de dissipação

do disco. Como a fase de depleção é esperada ser curta (. 0.3Myr), seus discos

circunstelares podem passar por todos os estágios evolutivos descritos acima em

menos de 1Myr. Contudo, a evolução dos discos circunstelares massivos inicialmente

pode em prinćıpio permanecer opticamente espesso em todos os comprimentos de

onda no infravermelho até ≈ 10Myr.
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