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Resumo
Nesta Tese, estudamos uma oleção de glóbulos de Bok do Hemisfério Sul,om a �nalidade de analisar os diferentes estágios evolutivos e determinar asondições físias que preedem a uma eventual formação de estrelas de baixamassa. Para este �m, seleionamos 21 glóbulos, onde 11 deles são lassi�adosomo starless e 10 têm assoiados fontes IRAS disretas. Em uma primeiraetapa da análise, utilizamos a metodologia da extinção determinada a partirde observações no infravermelho, que diferentemente das ténias no sub-milimétrio ou milimétrio, não dependem da temperatura da poeira. Paraisto, utilizamos pela primeira vez o atálogo 2MASS para mapear a distribui-ção da extinção em glóbulos de Bok, e mediante uma análise da estabilidade,enontramos efetivamente que os dois grupos de glóbulos se enontram emestados evolutivos diferentes. Os glóbulos starless estariam assoiados a umaetapa pré-estelar, enquanto os glóbulos IRAS orresponderiam a uma etapamais evoluída, na direção da formação estelar. A ténia da extinção permi-tiu detetar núleos densos embebidos, om pios de absorção invisíveis nasimagens óptias. Neste sentido, a ténia baseada nas ores do 2MASS seapresentou sendo muito sensível e útil para o mapeamento de nuvens esuraspequenas. O estudo da estrutura interna dos glóbulos signi�ou passar porvárias etapas, nas quais se determinaram as distânias aos glóbulos e se ons-truiram os per�s radiais dos núleos densos embebidos. A integração destesper�s levou ao álulo das massas dos glóbulos. Posteriormente, estes per�sforam modelados om esferas isotérmias em equilíbrio hidrostátio (esferasde Bonnor-Ebert). Resolvendo numériamente a equação de Lane-Emden,foram determinados para ada glóbulo o parâmetro de estabilidade (ξmax) ea extinção entral (AcV). Os resultados mais signi�ativos deste trabalho sereferem às ondições de estabilidade dos dois grupos. A maioria (87%) dos



xglóbulos starless se enontra num estado estável frente ao olapso gravitaio-nal. Ao ontrario, a maioria (62%) dos glóbulos IRAS se enontra na regiãode instabilidade. Para araterizar as fontes infravermelhas assoiadas aosglóbulos IRAS, assumimos que estas orresponderiam a diferentes lasses deprotoestrelas. Para isto, onstruimos as distribuições espetrais de energia(SEDs) e alulamos os índies espetrais α, assim omo as temperaturasbolométrias de ada fonte. De 13 fontes IRAS, enontramos que 10 or-respondem a protoestrelas de Classe 0 e I, e 3 à Classe II. A maioria dasfontes de Classe 0 e I estão assoiadas a núleos densos instáveis gravitai-onalmente, segundo o parâmetro ξmax, e as fontes mais evoluidas, de ClasseII, estão assoiadas a glóbulos estáveis. Finalmente, mediante observaçõesmilimétrias das moléulas de 13CO e C18O, analisamos os glóbulos BHR 138e BHR 149. Ao ontrario das linhas simétrias de BHR 149, foi enontradauma assimetria no aso de BHR 138, que é ompatível om movimentos deolapso gravitaional no glóbulo. Esta idéia de um provável olapso estariasustentada pela instabilidade gravitaional do núleo e pela presença de umaprotoestrela de Classe 0. Usando um modelo simples de olapso (two-layer),foi possível determinar uma veloidade de olapso de 0.25 km/s. No entanto,observações de linhas moleulares óptiamente �nas seriam neessárias paradesartar outros efeitos diferentes do olapso gravitaional.



Abstrat
In this Thesis, we study a olletion of Southern Bok globules, with thepurpose of analyzing the di�erent evolutionary states and to determine thephysial onditions that preede an eventual low-mass star formation. To dothis, we seleted 21 globules, where 11 of them are lassi�ed as starless and10 are assoiated whith IRAS point soures. In a �rst stage of the analysis,we used the methodology of the extintion determined from infrared observa-tions, that di�erently from the tehnique in the milimetre and sub-milimetre,does not depend on the dust temperature. For this, we used for the �rst timethe 2MASS atalogue to map the extintion distribution in Bok globules, andby means of a stability analysis, we found e�etively that the two groups ofglobules are in di�erent evolutionary states. The starless globules would beassoiated to a pre-stellar stage, while the IRAS globules would orrespond toa more evolved stage, in the diretion to the star formation. The extintiontehnique allowed us to detet embedded dense ores, with absorption peaksinvisible in optial images. In this sense, the tehnique based on 2MASSolors appears to be very sensible and useful for mapping small dark louds.To study the internal struture of the globules, we pass through some stages,where we determined the distanes to the globules, and onstruted radialpro�les of the embedded dense ores. The integration of these pro�les ledto the alulation of the masses of the globules. Then, these pro�les weremodeled with isothermal spheres in hydrostati equilibrium (Bonnor-Ebertspheres). By solving the Lane-Endem equation numerially, we determinedthe stability parameter (ξmax) and the entral extintion (AcV) for eah glo-bule. The most signi�ant results of this work are related to the stabilityonditions in the two groups. The majority (87%) of the starless globules arefound to be in a stable state against gravitational ollapse. On the ontrary,



xiithe majority (62%) of the IRAS globules are found to be in the instabilityregion. To haraterize the infrared soures assoiated with the IRAS globu-les, we assumed that these soures would orrespond to di�erent protostellarlasses. For this, we onstruted spetral energy distributions (SEDs) andalulated the spetral index α, as well as the bolometri temperature foreah soure. Out of 13 soures, we found that 10 orrespond to Class 0 and Iprotostars, and 3 to the Class II. The majority of the Class 0 and I soures areassoiated with gravitationally unstable dense ores, aording to the ξmaxparameter, and the more evolved Classe II soures are assoiated with stableglobules. Finally, by means of millimetri observations of 13CO and C18Omoleules, we analyzed the globules BHR 138 and BHR 149. As opposed tosymmetri lines in BHR 149, we found an assymetry in the ase of BHR 138,that is ompatible with gravitational ollapse motions in the globule. Thisidea of a probable ollapse would be supported by the gravitational instabi-lity of the ore and by the presene of a Class 0 protostar. Using a simpleollapse model (two-layer), it was possible to determine a ollapse veloityof 0.25 km/s. However, observations of optially thin moleular lines wouldbe neessary to disard other e�ets than the gravitational ollapse.
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Capı́tulo 1
Introdução
1.1 Nuvens MoleularesAs nuvens esuras foram identi�adas failmente a partir de observaçõesvisuais e usando telesópio já no séulo XVIII (Hershel, 1785). De fato, oomplexo onheido omo �Sao de Carvão� pode ser failmente detetadosem neessidade de telesópio na direção da Via Látea. Somente no omeçodo séulo XX, Barnard (1919) e Wolf (1923) deram iníio a uma atálogode regiões opaas individuais, distribuidas em diferentes regiões da Galáxia.A forte opaidade levou alguns pesquisadores a pensarem que o prinipalomponente destas nuvens seria uma alta onentração de poeira interestelar.Somente mais tarde, já nos anos `50, os resultados observaionais mostra-ram evidênias surpreendentes e diferentes do que se pensava anteriormente.A primeira surpresa foi onstatar que as nuvens esuras tinham uma om-ponente HI extremamente baixa ou quase ausente (Bok et al., 1955; Heiles,1969). Este resultado levou Bok a fazer uma predição importante que maistarde tornou-se orreta: as nuvens seriam formadas prinipalmente de ma-terial moleular. A primeira on�rmação de que as nuvens ontém umaomponente moleular veio om a deteção da moléula de CO na nuvemmoleular de Órion (Wilson et al., 1970). Outra surpresa foi onstatar quea poeira, embora existente, era pouo abundante. Nessa époa, já se tinhaa idéia de que a prinipal omponente das nuvens esuras seria hidrogêniomoleular (H2), om traços de outras moléulas simples e omplexas, porém



2 Introduçãomenos abundantes, e de poua poeira interestelar. (A omponente moleu-lar orresponde a 99% em massa, enquanto a poeira ontribui om 1% (e.g.,Knapp & Kerr, 1974)).Ainda que o prinipal onstituinte das nuvens moleulares seja H2, estamoléula é de difíil observação em omprimentos de onda de rádio. Isto sedeve a que, sendo H2 uma moléula mononulear, a mais leve de todas, elanão tem momento de dipolo elétrio e não é exitada num meio om tempera-tura araterístia das nuvens moleulares, por isso não apresenta transiçõesrotaionais. Por esta razão, o método tradiional usado para derivar as pro-priedades físias básias das nuvens moleulares (e.g., massas, densidades,temperaturas e propriedades dinâmias) é a observação espetrosópia demoléulas omo CO, CS e NH3, as quais são vários ordens de grandeza (∼4�9) menos abundantes que o H2. Várias outras moléulas podem ser usadasom esse objetivo (van Dishoek & Horgerheijde, 1999). Porém, a interpreta-ção das observações de linhas moleulares nem sempre forneem informaçõespreisas sobre as nuvens. Várias ompliações (e.g., afastamento do equilíbriotermodinâmio loal, variação nas opaidades, evolução químia, depleção)omprometem a derivação de propriedades importantes, omo a distribuiçãoda massa e a estrutura de uma nuvem moleular (Alves et al., 1999), quandoesses efeitos não são levados em onsideração .Como a razão gás-poeira, estabeleida observaionalmente, é aeita omoonstante em nuvens interestelares (e.g., Bohlin et al., 1978), a forma maison�ável para traçar o onteúdo total de gás em uma nuvem moleular é me-dindo a distribuição da poeira através dela, a qual é diretamente determinadavia medições da extinção sofrida pelas estrelas de fundo em omprimentosde onda do infravermelho próximo (Lada et al., 1994).1.2 Glóbulos de Bok e Núleos DensosBok & Reilly (1947) foram os primeiros a dar atenção às pequenas regiõesesuras, arredondadas e densas, às quais hamaram �glóbulos�, e sugeriram apossibilidade de que a formação estelar poderia oorrer dentro delas. Estesobjetos foram hamados posteriormente de glóbulos de Bok. Trata-se, emgeral, de estruturas isoladas, frias (T ∼ 10 K) e densas (n ∼ 104−5 m−3),sendo as ténias baseadas prinipalmente no infravermelho, sub-milimétrio,milimétrio e rádio as que deram a verdadeira importânia ao estudo destas



1.2 Glóbulos de Bok e Núleos Densos 3estruturas omo sítios poteniais para a formação de estrelas de baixa massa(< 10 M⊙).Sendo a maioria das estrelas formadas nos omplexos moleulares demaiores massas, em aglomerados embebidos em nuvens moleulares gigantese não em isolamento, é muito importante onheer em detalhe os proes-sos físios que dão lugar à formação de uma estrela num ambiente isolado.Para isto, os glóbulos de Bok onstituem o �laboratório� ideal para estudara formação isolada de estrelas de baixa massa. Sua estrutura simples per-mite modela-los om ertos detalhes, em ontraste om a formação estelarem omplexos moleulares maiores, onde movimentos em grande esala, re-giões HII e formação estelar múltipla dentro da nuvem podem di�ultar aidenti�ação dos meanismos de formação estelar simples.A extinção visual foi usada para estudar 248 glóbulos de Bok por Cle-mens & Barvainis (1988) no Hemisfério Norte, e 169 glóbulos por Bourkeet al. (1995a, daqui em diante BHR) no Hemisfério Sul. Regiões de altadensidade olunar em nuvens maiores, omo as estudadas por Benson &Myers (1989) mediante emissão moleular de NH3, indiativa de densidades
& 104 m−3, foram hamadas �núleos densos�. Os núleos densos que nãoontém protoestrelas ou YSOs1, que não estão assoiados a fontes IRAS2infravermelhas nem apresentam �uxos bipolares, são hamados �núleos semestrelas�, onheidos omo �núleos starless� na literatura (Beihman et al.,1986), denominação que nós adotaremos neste trabalho. Os núleos densosque apresentam alguma evidênia de formação estelar, omo protoestrelas deClasse 0 ou I embebidas, são hamados �núleos protoestelares� (André etal., 2000). Os núleos starless que apresentam emissão sub-milimétria, indi-ando densidades de 105−6 m−3, são hamados �núleos pré-protoestelares�,ou simplesmente �núleos pré-estelares� (Ward-Thompson et al., 1994).No milimétrio ou sub-milimétrio, estudos de núleos starless omo emWard-Thompson et al. (1994) indiam que os per�s 1D, médias da distri-buição azimutal, são planos para raios < 3000-7000 AU, e inlinados pararaios maiores. Estes per�s se desviam da distribuição n(r) ∝ r−2 da esferaisotérmia singular, proposta por Shu (1977) omo sendo o estado iniial dosnúleos densos isolados antes do olapso gravitaional. Per�s similares sãoobtidos mapeando a distribuição da poeira em um núleo denso ou glóbulode Bok. Estas on�gurações são melhores desritas por �esferas de Bonnor-1Young Stellar Objets2Infrared Astronomial Satellite



4 IntroduçãoEbert� (Bonnor, 1956; Ebert, 1955), as quais são soluções não singulares dasequações de equilíbrio hidrostátio on�nadas por uma pressão externa. Naaproximação isotérmia 1D, existe uma família de soluções de Bonnor-Ebert,parametrizadas pela densidade entral nc, onde o per�l de densidade estáaraterizado por dois regimes: um deresimento lento da densidade parapequenos raios e um deresimento mais rápido, tipo lei de potênia (∼ r−2),para raios maiores.Modelagens detalhadas de per�s usando observações no infravermelho(e.g., Kandori et al., 2005; Teixeira et al., 2005) e emissão ontinua (e.g.,Ward-Thompson et al., 1999) on�rmam que as esferas de Bonnor-Ebert sãouma boa aproximação às estruturas internas dos núleos starless. Porém, nãoé atualmente possível distinguir entre uma esfera de Bonnor-Ebert estátiae uma olapsando om per�s baseados em emissão ou absorção de poeira, jáque a estrutura do per�l, para uma dada nc, não varia signi�ativamente atéas últimas etapas do olapso (Myers, 2005).1.3 Objetivos e Estrutura da TeseNesta Tese, vamos estudar uma amostra de 21 glóbulos de Bok do Hemis-fério Sul, seleionada de BHR. Dos 21 glóbulos, 11 não apresentam indíiosde formaão estelar, sendo que os 10 restantes tem assoiadas fontes infra-vermelhas IRAS. Conforme de�nições anteriores, no primeiro grupo estão�glóbulos starless�, e no segundo �glóbulos IRAS�. Mapas de extinção visualserão onstruídos a partir de observações no infravermelho extraídas do a-tálogo de fontes pontuais do 2MASS3, que nos permitirão detetar os núleosdensos embebidos nos glóbulos de Bok. Em seguida, a partir da onstruçãode per�s radiais destes núleos, apliaremos o modelo das esferas isotérmiasde Bonnor-Ebert para estudar a estrutura interna dos glóbulos. O estudo dasfontes infravermelhas assoiadas aos glóbulos IRAS nos ajudarão a estudara formação estelar assoiada a eles. Finalmente, a partir da radioemissão delinhas de CO de alguns desses glóbulos IRAS, estudaremos indíios de umpossível olapso gravitaional.Pela primeira vez, o 2MASS é utilizado para estudar objetos isoladose ompatos, omo os glóbulos de Bok apresentados nesta Tese. Esses re-sultados sugerem que o atálogo de fontes pontuais do 2MASS, ontendo3Two Miron All Sky Survey



1.3 Objetivos e Estrutura da Tese 5471 milhões de estrelas, se onstitui numa ferramente poderosa para ma-pear a extinção visual em nuvens esuras, om a vantagem de que, sendoum atálogo públio, não se preisa de tempo de observação, e os dados quedisponibilizam já estão prontos para serem usados. Isto nos possibilitou ana-lizar a maior amostra de góbulos de Bok no infravermelho próximo, emboraainda seja uma amostra limitada do ponto de vista estatístio. Observaçõesom maiores telesópios e melhores resoluções permitem estudar em detalheas distribuições de densidades dessas nuvens esuras, que ainda são pouoonheidas, e partiularmente os glóbulos de Bok.A estrutura da Tese é a seguinte: no Capítulo 2 desrevemos os detalhesda seleção da amostra a partir do trabalho de BHR e das observações noinfravermelho. No Capítulo 3 onstruiremos os mapas de extinção visuale no Capítulo 4 faremos uma determinação das distânias aos glóbulos deBok. No Capítulo 5 ajustaremos os per�s radiais om o modelo isotérmiode Bonnor-Ebert. No Capítulo 6 estudaremos a natureza das fontes IRASe �nalmente no Capítulo 7 apliaremos um modelo simples de olapso a umdos glóbulos IRAS, ujas observações de linhas moleulares em rádio pareemompatíveis om uma região em olapso.



Capı́tulo 2
Amostra e Dados Observaionais

Clemens & Barvainis (1988), om o objetivo de investigar a naturezafísia do gás moleular preedente à formação de estrelas e dos proessosmais importantes que desenadeiam a formação estelar, realizaram um a-tálogo de pequenas nuvens moleulares ou glóbulos de Bok do HermisférioSul. Até estes anos, os atálogos disponíveis eram os de Barnard (1927) ede Lynds (1962), os quais eram ompletos para nuvens om tamanhos an-gulares maiores que 10′ de aro. Porém, a maioria das nuvens menores nãoapareiam nesses atálogos. Em onseqüênia, Clemens & Barvainis (1988)realizaram uma nova busa nas plaas do POSS1 om a �nalidade de enon-trar as menores nuvens moleulares. As nuvens seleionadas para o atálogotêm tamanhos angulares médios menores que 10′, apresentam ondensaçõesóptiamente opaas e estão razoavelmente isoladas de nebulosidades brilhan-tes e de outras nuvens esuras. A forma da ondensação não foi um ritériode seleção, já que a forma de uma nuvem pode depender da sua evolução oudas propriedades do ampo magnétio.Alguns anos depois, BHR montaram um atálogo similar para glóbulosde Bok do Hemisfério Sul, baseados no atálogo de Hartley et al. (1986) denuvens esuras om delinação < −33◦, o qual surgiu omo omplementodo atálogo de Lynds (1962) que ontém nuvens esuras no intervalo de de-linação −33◦ a +90◦. Diferentemente de Clemens & Barvainis (1988), opropósito de BHR foi esolher um subonjunto de nuvens opaas do atálogode Hartley et al. (1986), e não uma busa de nuvens não atalogadas. O ri-1Palomar Observatory Sky Survey



2.1 Seleção da Amostra 7tério de seleção de BHR foi o mesmo que o adotado por Clemens & Barvainis(1988).Neste Capítulo vamos desrever a amostra de glóbulos de Bok om a qualvamos trabalhar, e os dados observaionais que vamos usar para estudar aspropriedades físias destas pequenas nuvens esuras.2.1 Seleção da AmostraNo iníio deste trabalho, a idéia foi estudar glóbulos de Bok listados porBHR sob as seguintes ondições:1. que fossem ompletamente isolados, ou seja, que não tivessem assoia-dos nebulosidades brilhantes e nem a omplexos moleulares maiores,2. que possuissem uma determinação de suas distânias,3. que não tivessem assoiados fontes pontuais IRAS.Seguindo estes ritérios, obtivemos uma amostra iniial de 11 glóbulos. Pos-teriormente, no deorrer do trabalho, adiionamos um segundo grupo deobjetos:4. satisfazendo às ondições 1 e 2, e que tivessem assoiados fontes pon-tuais IRAS.Foram enontrado 10 objetos que satisfaziam esta última ondição. No total,a nossa amostra de glóbulos de Bok do Hemisfério Sul, esolhida do trabalhode BHR, onsiste de 21 objetos, dos quais 11 orrespondem a glóbulos starlesse 10 a glóbulos IRAS. Na Tabela 2.1 apresentamos os objetos seleionados.A oluna 1 india o nome do glóbulo seguindo a notação de BHR, a oluna 2india o nome omo aparee no atálogo de Hartley et al. (1986), as olunas3 e 4 são a asenção reta e delinação, a oluna 5 mostra o tamanho óptioem minutos de aro, e a oluna 6 a distânia determinada por BHR.



8 Amostra e Dados Observaionais2.2 Dados ObservaionaisOs dados no infravermelho próximo usados neste trabalho foram obtidosdo 2MASS (Skrutskie et al., 2006). O atálogo de fontes pontuais do 2MASSontém 471 milhões de estrelas, obrindo 99.998% do éu nas bandas J(1.24
µm), H(1.66 µm) e Ks(2.16µm)2. As observações deste atálogo foram feitasom dois telesópios de 1.3 m de diámetro, loalizados em Mount Hopkins(Arizona, EUA) e em Cerro Tololo (Chile). O atálogo de fontes pontuais do2MASS é mais que 99% ompleto para J < 15.8, H < 15.1 e Ks < 14.3.Para ada um dos glóbulos da Tabela 2.1, prouramos as magnitudesJHK e suas orrespondentes inertezas no 2MASS, em regiões de 15′ × 15′entradas nos glóbulos. Somente aquelas estrelas ujas inertezas fotométri-as foram ≤ 0.1 mag em todas as bandas foram extraídas, garantindo umarelação S/N ≥ 10. A proura das estrelas no atálogo foi feita através dainterfae web Gator3.

2Nos seguintes apítulos, o �ltro �Ks� será hamado simplesmente �K�3http://irsa.ipa.alteh.edu/appliations/Gator/



2.2 Dados Observaionais 9
Tabela 2.1: Coordenadas dos glóbulos de BokBHR DC α(J2000) δ(J2000) Tamanho óptio Distânia(h m s) (◦ ′ ′′) (a′ × b′) (p)Glóbulos starless016 255.4-3.9 08 05 26 −39 08 54 6 × 2 300044 269.5+4.0 09 26 19 −45 11 00 2 × 2 300053 274.2-0.4 09 28 47 −51 36 42 8 × 4 500059 291.1-1.7 11 07 07 −62 05 48 5 × 3 250074 300.0-3.7 12 22 09 −66 27 06 3 × 3 175075 300.2-3.5 12 24 13 −66 10 42 6 × 3 175111 327.2+1.8 15 42 20 −52 49 06 3 × 2 250113 331.0-0.7 16 12 43 −52 15 36 8 × 4 200133 340.5+0.5 16 46 45 −44 30 48 10 × 4 700144 346.4+7.9 16 37 28 −35 13 54 7 × 1 170145 347.5-8.0 17 48 01 −43 43 12 8 × 5 450Glóbulos IRAS034 267.2-7.2 08 26 34 −50 39 54 8 × 2 400058 289.3-2.8 10 49 00 −62 23 06 5 × 3 250117 334.6+4.6 16 06 18 −45 55 18 7 × 2 250121 337.1-4.9 16 58 42 −50 35 48 2 × 2 300126 338.6+9.5 16 04 29 −39 37 48 6 × 5 170138 345.0-3.5 17 19 36 −43 27 06 10 × 6 400139 345.2-3.6 17 20 45 −43 20 30 4 × 2 400140 345.4-4.0 17 22 55 −43 22 36 6 × 3 400148 349.0+3.0 17 04 26 −36 18 48 2.5 × 2.5 200149 349.2+3.1 17 04 27 −36 08 24 3 × 1 200



Capı́tulo 3
Mapas de Extinção Visual

Até o séulo passado, o método geral para estudar a estrutura das nu-vens esuras baseava-se na análise estatístia das estrelas de fundo, afetadaspela extinção devido à poeira. Esta ténia, introduzida por Wolf (1923), éonheida omo o método de ontagem de estrelas, e foi melhorada e muitousada por Bok (1937, 1956). Neste método, uma grade retangular é sobre-posta à imagem da nuvem e onta-se o número de estrelas em ada aixada grade até uma magnitude limite. Estas ontagens são omparadas omaquelas feitas numa região próxima e livre de esureimento. A extinção é:
Aλ =

1

bλ
log

(

Noff

Non

)

, (3.1)ondeNon é a densidade estelar na nuvem, Noff é a densidade estelar no ampode omparação e bλ é a inlinação da função de luminosidade umulativa dasestrelas no ampo de referênia.Esta ténia sofre de muitas limitações, sendo a prinipal, a inertezaintroduzida pela estatístia de Poisson. Por exemplo, usando as plaas doPOSS no óptio, basta uma extinção de umas 4-5 magnitudes para detetarsó uma estrela numa aixa de um minuto de aro na região do plano Galátio(Lada et al., 1994).Como a extinção diminui quando o omprimento de onda aumenta é pos-



3.1 Método dos Exessos de Cor 11sivel detetar mais estrelas de fundo no infravermelho. Assim, usando umalei de extinção podemos mapear mais profundamente a nuvem, alançandovalores de 10-20 magnitudes de extinção visual (e.g., Lada et al., 1994; Raaet al., 2002). Desta forma, observações simultâneas em vários omprimentosde onda no infravermelho permitem determinar extinções maiores e de umaforma mais direta, om melhor resolução angular e menores inertezas. Éeste o método que detalharemos e usaremos na seguinte seção para onstruiros mapas de extinção dos glóbulos de Bok da nossa amostra.3.1 Método dos Exessos de CorO método dos exessos de or (método NICE1, Lada et al., 1994) utilizauma região ou ampo de omparação livre de avermelhamento omo referên-ia para medir as extinções na região da nuvem, e assume que a populaçãoestelar é a mesma em ambos os ampos. O exesso de or E(H − K) deuma estrela pode ser alulado failmente se onheemos a or intrínsea daestrela:
E(H −K) = (H −K)obs − (H −K)int. (3.2)As ores (H − K) intrínseas de estrelas de seqüênia prinipal e gigantesompreendem um intervalo muito pequeno: de 0.0 até 0.3 magnitudes paraestrelas om tipos espetrais entre A0 e M5-7 (Koornneef, 1983; Bessell &Brett, 1988).Assumindo que todas as estrelas observadas na direção da nuvem sãoidêntias em natureza às estrelas no ampo de omparação, podemos usar aor (H −K) média das estrelas do ampo de omparação para aproximar aor intrínsea de todas as estrelas do fundo da nuvem:

(H −K)int ≡ (H −K)comp. (3.3)Usando as equações 3.2 e 3.3 alulamos os exessos de or para todas asestrelas na região da nuvem, e �nalmente a extinção visual AV mediante a1Near Infrared Color Exess



12 Mapas de Extinção Visuallei de extinção no sistema do 2MASS (Nielbok & Chini, 2005):
AV = 19.4 × E(H −K), (3.4)uja inerteza assoiada é:
σAV

= 19.4 ×
√

σ2
i + σ2

comp, (3.5)onde σi é a inerteza na or (H −K) observada e σcomp é a inerteza na ormédia do ampo de omparação (equação 3.3). Cera de 90% das regiões deomparação possuem σcomp ∼ 0.1 mag, o qual �xa o valor mínimo mensurávelda extinção em ∼ 2 mag. Somente duas regiões possuem σcomp ∼ 0.2 mag,obtendo-se um valor mínimo de ∼ 4 mag de extinção visual.Obtivemos desta forma uma distribuição de extinção na região da nu-vem. Porém, os pontos medidos (estrelas) estão distribuidos de forma nãouniforme, resultando em regiões mais amostradas e menos amostradas. Paraproduzir um mapa e araterizar a estrutura global da nuvem, suavizamos osdados onvoluindo espaialmente as medias da extinção om um �ltro gaus-siano (kernel) om um determinado parâmetro de suavização (resolução), epor último �zemos a amostragem do mapa à freqüênia de Nyquist (e.g.,Lada et al., 1999). A forma do kernel gaussiano está dada por:
K(α, αi, δ, δi) =

1

2π
exp

(

−
r2
i

2h2

)

, (3.6)onde
r2
i = (δ − δi)

2 + (α− αi)
2cos2(δ), (3.7)e h é a resolução do mapa. Portanto, a extinção visual AV em ada ponto(α,δ) do mapa é alulada usando:

AV(α, δ) =

∑n
i=1K(α, αi, δ, δi) × AV(αi, δi)

∑n
i=1K(α, αi, δ, δi)

, (3.8)



3.2 Construção dos Mapas de Extinção 13onde n é o número total de estrelas observadas na região da nuvem e AV(αi, δi)é dado pela equação 3.4. Finalmente, a inerteza σAV
assoiada a esta de-terminação da extinção no ponto (α,δ) está dada por (Lombardi & Alves,2001):

σAV
(α, δ) =

√

∑n
i=1K

2(α, αi, δ, δi) × σ2
AV

(αi, δi)
∑n

i=1K
2(α, αi, δ, δi)

, (3.9)onde σAV
(αi, δi) é dado pela equação 3.5.3.2 Construção dos Mapas de ExtinçãoPara testar o método NICE usando os dados do 2MASS, vamos aplia-loa Barnard 68 (B68), que é um glóbulo de Bok muito estudado. Alves et al.(2001) observaram B68 om o telesópio NTT2 do ESO3 nas bandas JHKpara produzir um mapa deste glóbulo om uma resolução de 10′′ de aro.A esolha do parâmetro de suavização h é um ompromisso entre ummapa �nal om alta relação sinal-ruido e baixa resolução espaial, ou ummapa mais ruidoso om alta resolução (Lombardi & Alves, 2001). A esolhado parâmetro de suavização para realizar nosso mapa de B68 (e para todosos glóbulos da amostra) é de h = 20′′. Porém, foram testados outros valores:om h = 10′′, o mapa de B68 é muito ruidoso, e om h = 30′′ o mapa perdedetalhes. Portanto, a esolha de h = 20′′ fornee a melhor resolução espaialpara uma relação sinal-ruido entre 10 e 20 na região entral de B68.As Figuras 3.1 (a e b) mostram os mapas de extinção visual de B68onstruido por Alves et al. (2001) usando os dados do NTT e por nós usandoos dados do 2MASS, respetivamente. Vemos uma orrespondênia muitoboa entre eles se levamos em onsideração que o atâlogo 2MASS utilizouum telesópio de 1.3 m, enquanto que Alves et al. usaram um telesópio de3.5 m e integrações mais longas.As Figuras 3.2 (a e b) mostram o mapa de extinção visual do glóbulo2New Tenology Telesope3European Southern Observatory



14 Mapas de Extinção VisualIRAS BHR 058 e a imagem do glóbulo omposta pelas bandas J, H e Krespetivamente. Resultado similar é mostrado nas Figuras 3.3 (a e b) parao glóbulo starless BHR 059. Os mapas foram onstruidos usando o métododesrito em �3.1, om uma resolução de 20′′. Cada imagem é uma ombinaçãodas três bandas JHK, onde o �ltro J orresponde à or azul, H à or verde,e K à or vermelha. Os mapas e imagens ompostas dos outros glóbulos seenontram no Apêndie A.Os mapas oupam uma região de 15′ × 15′ om entro na posição listadana Tabela 2.1. O valor da extinção está odi�ado seguindo um esquema deores: a or azul representa o valor mínimo mostrado, enquanto que a orvermelha representa o máximo valor alançado pela extinção nessas regiões.A barra à direita de ada �gura india o valor, em magnitudes, da extinçãopara ada or. Também são mostrados, para ada �gura, os ontornos deigual extinção sobrepostos aos mapas. As estrelas que apareem nos mapasdenotam a posição das fontes IRAS assoiadas aos glóbulos (ver Capítulo 6).
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(a) Mapa onstruido usando os dados do NTT om resolução de10′′. Os ontornos omeçam em AV = 4 e se inrementam empassos de 2. O pio de extinção é de 33 magnitudes no entro.

(b) Mapa onstruido usando os dados do 2MASS om resoluçãode 20′′. Os ontornos omeçam em AV = 4 e se inrementamem passos de 2 até 26. O pio de extinção é de 27 magnitudesno entro.Figura 3.1: Mapas de extinção visual de Barnard 68 onstruídos por (a) Alveset al. (2001) e (b) neste trabalho.



16 Mapas de Extinção Visual

(a)

(b)Figura 3.2: (a) Mapa de extinção visual do glóbulo IRAS BHR 058. Os ontornosomeçam em AV = 2 e se inrementam em passos de 1, até 18 magnitudes. (b)Imagem omposta do glóbulo nas bandas J (azul), H (verde) e K (vermelho).



3.2 Construção dos Mapas de Extinção 17

(a)

(b)Figura 3.3: (a) Mapa de extinção visual do glóbulo starless BHR 059. Os on-tornos omeçam em AV = 3 e se inrementam em passos de 2, até 25 magnitudes.(b) Imagem omposta do glóbulo nas bandas J (azul), H (verde) e K (vermelho).



Capı́tulo 4

Determinação de Distânias
O onheimento das distânias às nuvens esuras é sumamente impor-tante, já que são neessárias para determinar vários parâmetros físios fun-damentais, omo massas, tamanhos, densidades e também para alular asluminosidades dos objetos jovens embebidos nas nuvens moleulares. Váriosmétodos tem sido usados para determinar distânias, sendo os mais típios aontagem de estrelas (Bok & Bok, 1941) e diagramas de Wolf (Wolf, 1923).Uma ténia mais reente, proposta por Maheswar et al. (2004), usa a foto-metria óptia e infravermelha de banda larga para as estrelas no ampo danuvem.Neste trabalho vamos utilizar a ténia de Dikman & Clemens (1983),a qual usa o grá�o do exesso de or E(B − V ) versus a distânia para es-trelas na vizinhança da nuvem. Neste grá�o, um salto no avermelhamentoindiaria a presença de uma nuvem ou um grupo de nuvens. Este mesmométodo foi usado por BHR para estimar a distânia de alguns dos seus gló-bulos. Porém, omo estes autores não mostraram os grá�os gerados, nósdeidimos alular novamente essas distânias.



4.1 Apliação do Método 194.1 Apliação do MétodoPara fazer uma estimativa das distânias aos glóbulos de Bok da nossaamostra, preisamos onheer o avermelhamento E(B−V ) das estrelas numaárea determinada ao redor de ada góbulo. Dikman & Clemens (1983)usaram uma região de 11◦ × 16◦, no seu trabalho. BHR usaram regiõesirulares de 5◦ de raio. Se a região não tinha uma quantidade su�ientede estrelas, eles aumentavam o raio até 7.5◦ ou 10◦. Neste trabalho usamoso atálogo SKY2000 (Myers et al., 2002), o qual possui informação para ∼300,000 estrelas mais brilhantes que 8 magnitudes, para prourar estrelas emírulos de 3◦ entrados em ada glóbulo. A Figura 4.1 mostra a distribuiçãogalátia dos glóbulos. O írulo em volta deles representa a região usadapara determinar a distânia. Como vemos, algumas regiões oinidem, dadaa proximidade entre os glóbulos. Nestes asos, uma únia região foi usada.Para alular o exesso de or E(B − V ) de ada estrela, prouramosno atálogo SKY2000 todas aquelas estrelas om tipos espetrais onheidos,magnitude visual aparente V , e índie de or observado (B− V ). Sabendo otipo espetral de uma estrela, podemos onheer a magnitude absoluta MVe o índie de or intrínseo (B − V )0 usando a alibração de Shmidt-Kaler(1982). Assumindo o valor de 3.1 para o oiente entre a extinção total eseletiva (Rieke & Lebofsky, 1985), temos que a extinção ao longo da linhade visada de uma estrela na vizinança de um glóbulo é:
AV = 3.1 × E(B − V ) = 3.1 × [(B − V ) − (B − V )0] , (4.1)e �nalmente a distânia em parses, orrigida por extinção, é aluladausando:

log(r) =
1

5
(V −MV + 5 −AV). (4.2)A Figura 4.2 mostra os grá�os de E(B − V ) vs. distânia para todosos glóbulos de Bok, e a Tabela 4.1 mostra os resultados. A oluna 1 india onome do glóbulo, a oluna 2 a distânia obtida neste trabalho, e a oluna 3a distânia obtida por BHR.
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Figura 4.1: Distribuição galátia dos glóbulos de Bok da amostra. O írulo ao redor de ada objeto representa uma regiãode 3◦ usada para prourar estrelas om tipos espetrais onheidos no atálogo SKY2000. Em alguns asos, a mesma regiãofoi usada para glóbulos próximos.



4.1 Apliação do Método 21
Tabela 4.1: Distânias aos glóbulos de BokBHR Distâniaa Distâniab(p) (p)016 250 300034 200 400044 200 300053 200 500058 200 250059 200 250074 175 175075 175 175111 250 250113 200 200117 175 250121 125 300126 250 170133 225 700138 225 400139 225 400140 225 400144 225 170145 150 450148 175 200149 175 200a Distânia obtida neste trabalho.b Distânia obtida por Bourke et al. (1995a).



22 Determinação de Distânias

Figura 4.2: Exesso de or versus distânia para estrelas na vizinhança de adaglóbulo. A linha vertial traejada india o valor da distânia adotada neste tra-balho.
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Figura 4.2: Continuação.
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Figura 4.2: Continuação.
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Figura 4.2: Continuação.



Capı́tulo 5
Estudo da Estrutura Interna:Modelos de Bonnor-Ebert

Neste Capítulo, para estudar a estrutura interna e a estabilidade dosglóbulos de Bok, vamos aproximar nossas nuvens om as esferas isotérmiasde Bonnor-Ebert. A partir dos mapas de extinção gerados no Capítulo 3,vamos onstruir per�s de extinção radiais para todos os glóbulos de Bok aquionsiderados. Como a extinção visual é proporional à densidade olunar dohidrogênio ao longo da linha de visada, e portanto à densidade, um grá�oda forma AV vs. r é proporional a um grá�o da forma ρ(r) vs. r, o qualnos permitirá omparar os per�s observados om os teórios e deidir qual éo melhor ajuste, e alular as onstantes físias que araterizam o glóbulo eseu parámetro rítio orrespondente.Uma bola de gás auto-gravitante, em equilíbrio hidrostátio, onde a pres-são e a densidade em ada ponto estão relaionadas através da equação deestado isotérmia, é hamada esfera de Bonnor-Ebert (Bonnor, 1956; Ebert,1955). Bonnor (1956) estudou a estabilidade gravitaional de esferas isotér-mias e deduziu um parâmetro rítio que permite lassi�á-las omo estáveisou instáveis frente ao olapso gravitaional.Como desrito em �1.2, a forma do per�l de densidade de Bonnor-Ebertonsiste de uma região entral plana e uma região externa mais inlinada, daforma ρ ∝ r−2. Para uma esfera de Bonnor-Ebert om raio R e densidadeentral ρc, seu per�l normailzado, ou seja ρ(r)/ρc vs. r/R, está arateri-



5.1 Desrição do Modelo de Bonnor-Ebert 27zado por um raio adimensional, ξmax, ujo valor rítio é 6.5. Este valordo parámetro rítio orresponde a um ontraste entre a densidade entrale a densidade na borda da esfera de 14. Valores ada vez maiores desteparâmetro denotam esferas mais entralmente ondensadas.Utilizando observações no infravermelho próximo, Alves et al. (2001) de-monstraram que uma esfera de Bonnor-Ebert, om parâmetro de estabilidade
ξmax = 6.9, ajusta de forma exelente o per�l de densidade olunar observadodo glóbulo starless B68. Harvey et al. (2001) modelaram o per�l do glóbuloprotoestelar B335 om ξmax = 12.5, e Harvey et al. (2003) alularam ξmax= 25 para o núleo starless L694-2. O Glóbulo 2 do Sao de Carvão foimodelado om uma esfera de Bonnor-Ebert em dois trabalhos: Raa et al.(2002) derivaram ξmax = 7.3, enquanto Lada et al. (2004) alularam ξmax= 5.8. Porém, as observações de Lada et al. (2004) são mais sensíveis queas de Raa et al. (2002). Em trabalhos mais reentes, Huard et al. (2006)aharam ξmax = 35.8 para o núleo protoestelar L1014, e Kainulainen et al.(2007) obtiveram ξmax = 23 para o glóbulo protoestelar DCld303.8-14.2 e
ξmax & 8 para o glóbulo starless Thumbprint Nebula.O únio estudo estatístio de glóbulos de Bok no infravermelho foi feitopor Kandori et al. (2005). Estes autores estudaram uma amostra de 10glóbulos de Bok, e inluiram 4 objetos da literatura. Eles enontram quemais da metade dos glóbulos starless de sua amostra se loalizam próximos aoestado rítio, om ξmax = 6.5 ± 2. Portanto, Kandori et al. (2005) sugeremque uma esfera de Bonnor-Ebert no estado rítio araterizaria a estruturatípia dos glóbulos starless. O resto dos glóbulos starless e os que apresentamformação estelar, mostram estados laramente instáveis, om ξmax > 10.
5.1 Desrição do Modelo de Bonnor-EbertConsideremos uma massa esféria de gás perfeito, em equilíbrio isotér-mio, sob os efeitos da sua própria gravidade. Em ada ponto, o gás obedeeà equação loal de estado

p = ρ
kBT

m
= ρa2, (5.1)



28 Estudo da Estrutura Interna: Modelos de Bonnor-Ebertonde kB é a onstante de Boltzmann, T a temperatura da nuvem e m a massamédia das partíulas do gás, sendo a =
√

kBT/m a veloidade isotérmia dosom. O gás também satisfaz a equação de equilíbrio hidrostátio:
1

r2

d

dr

(

r2

ρ

dp

dr

)

= −4πGρ. (5.2)Combinando as equações 5.1 e 5.2 obtemos a distribuição de densidade deuma esfera de gás isotérmia:
1

r2

d

dr

(

r2

ρ

dρ

dr

)

= −
4πGρ

a2
. (5.3)Se agora transformamos 5.3 om as seguintes substituições :

ρ = ρce
−ψ, r = β1/2ρ−1/2

c ξ, (5.4)onde ρc é a densidade entral e β = a2/4πG, obtemos a equação modi�adade Lane-Emden (ver Apêndie B):
1

ξ2

d

dξ

(

ξ2dψ

dξ

)

= e−ψ. (5.5)As ondições de borda a serem satisfeitas no entro r = 0 são:
ρ = ρc,

dρ

dr
= 0, (5.6)e nas novas variáveis dadas por 5.4, as ondições se tornam:

ψ(0) = 0,
dψ(0)

dξ
= 0, (5.7)o qual determina ompletamente a solução de 5.5. A solução assim deter-minada pode se apliar a esferas de gás de diferentes densidades entrais ρc.



5.1 Desrição do Modelo de Bonnor-Ebert 29Portanto, podemos ver ρc omo o parâmetro da família de esferas de gásisotérmias.Bonnor (1956) onstruiu a urva p− V de um esfera de gás om massa
M e temperatura T onstantes, sujeita a uma pressão externa pb. Atravésde uma análise de perturbações, Bonnor deduziu a fórmula para a derivadaparial da pressão externa om respeito ao volume V da esfera, obtendo omoresultado (equação 2.16 do artigo de Bonnor):

(

∂pb
∂V

)

M,T

= −
2pb
3V

1 −
(

4π

3

)1/3
GM2

6pbV 4/3

1 −
Ma2

3pbV

. (5.8)
Integrando esta equação, obtemos o resultado exibido na Figura 5.1. Esta�gura mostra que, para grandes valores de V a urva segue a lei de Boyle
pV = onst., mas para grandes valores de pb a urva espirala ao redor doponto rítio C, ou seja, a urva exibe a hamada instabilidade de Bonnor.Para os pontos da urva entre V = ∞ e A, o valor máximo de p, ∂pb/∂V énegativo e o equilíbrio é estável. Para os pontos da urva onde esta derivadaé positiva, o equilíbrio é instável. Bonnor demonstrou que todos os pontosda urva na região espiral, ou seja entre os pontos A e C, orrespondem aestados instáveis gravitaionalmente.Como onseqüênia do que foi dito no parágrafo anterior, se avaliamos oraio adimensional ξ no raio R da nuvem,

ξmax = ξ(R) =
R

a

√

4πGρc, (5.9)vemos que este parâmetro onstitui uma família de soluções à equação 5.5, ouseja, o valor de ξmax arateriza ada uma das soluções da equação de Lane-Emden. Bonnor (1956) derivou um valor rítio do raio adimensional, ξcrit,e enontrou que se ξmax < ξcrit a nuvem é estável, se ξmax = ξcrit a nuvem seenontra marginalmente estável, e se ξmax > ξcrit a nuvem é instável frenteao olapso gravitaional, onde ξcrit = 6.5. De forma equivalente, o ontrasteentre a densidade entral e a densidade na borda é função de ξmax:
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Figura 5.1: Curva p − V para uma esfera isotérmia omposta de hidrogêniomoleular, om T = 10 K e M = 1 M⊙. Para grandes volumes, a isoterma segue aurva pV = onst., mas para pequenos tamanhos, a urva se afasta dela e a nuvemse torna instável, espiralando aoredor do ponto C. A região de estabilidade é àdireita do ponto A.
ρc
ρR

= eψ(ξmax). (5.10)Se ρR = ρ(R), e no estado rítio ξmax = 6.5, obtemos ρc/ρR = 14. Aequação 5.10 mostra que, para estados estáveis onde ξmax < 6.5, o ontrastede densidade é menor que para os estados instáveis, onde ξmax > 6.5.Finalmente, onheendo o raio R da nuvem e o parâmetro de estabili-dade ξmax, podemos alular todos os parâmetros físios da nuvem, omo adensidade entral:
ρc =

1

4πG

(

aξmax
R

)2

, (5.11)
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nc =

ρc
m

=
ρc
µmH

, (5.12)onde µ é o peso moleular médio da moléula de H2 emH é a massa do átomode hidrogênio. Neste trabalho usamos µ=2.33 assumindo uma abundâniade He de 8%.A massa da esfera de Bonnor-Ebert é dada por:
MBE =

1√
4πρc

(

a2

G

)3/2

ξ2
max

(

dψ

dξ

)

ξ=ξmax

, (5.13)e a pressão externa nas bordas da nuvem:
Pext = a2ρce

−ψ(ξmax). (5.14)5.2 Apliação do Modelo de Bonnor-EbertPara onstruir os per�s radiais de extinção visual, vamos de�nir a posi-ção do entro do glóbulo omo sendo o ponto do pio de extinção, o qual nãooinide neessariamente om a posição listada na Tabela 2.1. Como algunsmapas de extinção apresentam mais do que um núleo na região do mesmoglóbulo (ver �guras no Apêndie A), vamos ter mais per�s radiais que mapasde extinção e designaremos om uma letra os novos núleos identi�ados den-tro de um mesmo glóbulo. Em seguida, vamos oloar anéis onêntrios, deraio igual a 20′′ de aro, e tomamos a média da extinção visual à freqüêniade Nyquist, obtendo assim um valor médio da extinção a ada 10′′ de aro.A Figura 5.2 mostra o per�l radial para B68, e a Figura 5.3 mostra osper�s do glóbulo IRAS BHR 139 e do glóbulo starless BHR 145, junto omuma mapa ampliado do núleo. O resto dos per�s são mostrados no ApêndieC. As barras de erro assoiadas a ada extinção no per�l, representam a
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Figura 5.2: Per�l radial de extinção visual de Barnard 68. A urva sólida repre-senda o per�l teório de Bonnor-Ebert om ξmax = 6.9.propagação dos erros de ada pixel dentro do anel, alulados om a equação3.5 do Capítulo 3.Uma vez onstruídos os per�s radiais para ada glóbulo ou núleo, po-demos alular a massa deles integrando o per�l até o raio da nuvem:
M = m

∫

Ω

NH2
dΩ, (5.15)onde NH2

é densidade olunar de hidrogênio moleular e Ω é a área da nuvemprojetada no plano do éu. Se omparamos uma imagem visual dos glóbulosom os mapas de extinção do Apêndie A, veremos que o 2MASS detetou osnúleos densos embebidos no meio mais difuso dos glóbulos. Neste trabalho,vamos de�nir o raio R de um núleo denso omo sendo a distânia, desde opio de extinção, ao ponto onde o per�l atinge um nível onstante de extinçãoou plateau.
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Figura 5.3: Per�s radiais de extinção visual do glóbulo IRAS BHR 139 (painelsuperior) e do glóbulo starless BHR 145 (painel inferior). A urva representaa modelagem teória de Bonnor-Ebert. À direita de ada per�l se mostra umaregião ampliada do mapa de extinção onde se enontra o núleo denso.



34 Estudo da Estrutura Interna: Modelos de Bonnor-EbertNa Tabela 5.1 são listados, na oluna 1, os glóbulos e respetivas subes-truturas, nas olunas 2 e 3 as oordenadas equatoriais para o pio de extinçãoe �nalmente na oluna 4 o tamanho do glóbulo. Usando a razão gás-poeira deBohlin et al. (1978) para alular a densidade olunar em termos da extinçãovisual:
NH2

= 9.4 × 1020AV cm−2mag−1, (5.16)e subtraindo a ontribuição da estrutura difusa subjaente ao glóbulo, temosque a massa de um núleo é:
M = 2π

(

NH2

AV

)

µmHD
2

∫ R

0

(

AV −AplateauV

)

rdr, (5.17)ondeD é a distânia ao glóbulo e AplateauV é a extinção atribuida à região difusaonde o núleo está embebido. Na Tabela 5.2, a oluna 1 india o glóbulo, aletra representa um determinado núleo ou subestrutura do glóbulo; a oluna2 mostra o valor da extinção do plateau; a oluna 3 é a massa total do núleo,alulada om a equação 5.15; a oluna 4 é a massa om o valor do plateausubtraido, alulada usando a equação 5.17, e as olunas 5 e 6 mostram,respetivamente, os valores das densidades volumétrias médias, sem e oma orreção pelo valor do plateau, dadas por:
n =

3M

4πµmHR3
. (5.18)Como vimos em �5.1, a resolução da equação de Lane-Emden produzum per�l de densidade normalizado (ρ/ρc vs. r), o qual �a ompletamentedeterminado pelo valor de ξmax. Isto signi�a que preisamos de dois pa-râmetros adiionais para esalonar os per�s teórios aos observados: o raiofísio do núleo e a extinção entral AcV, onde o raio R já foi de�nido anteri-ormente. Portanto, para ajustar os per�s observados geramos per�s teóriosnormalizados, ada um deles om ξmax no intervalo [1,30℄, om inrementosde 0.1. Logo, multipliamos ada per�l normalizado por um valor da extin-ção entral, om AcV no intervalo [5,30℄ e om passos tembém de 0.1. Destaforma, obtivemos ∼70,000 per�s teórios, os quais vão ser omparados omo per�l observado, e ajustados mediante o método de χ2:
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χ2 =

N
∑

i=1

[

AteoV (i) − AobsV (i)

AteoV (i)

]2

. (5.19)O mínimo valor de χ2 assim de�nido determina os melhores valores de ξmaxe AcV que melhor ajustam o per�l teório ao observado. Logo depois, oma equação 5.12 alulamos a densidade volumétria entral, om 5.13 alu-lamos a massa, e om 5.14 a pressão externa (em unidades da onstate deBoltzmann kB). O modelo de Bonnor-Ebert que ajustamos a B68 a partirdos dados do 2MASS forneem os seguintes valores:
ξmax = 6.9 ± 0.2,

AcV = 21.5 ± 0.4.O ξmax está em onordânia om os valores obtidos por Alves et al. (2001),que alularam ξmax = 6.9 ± 0.2. Infelizmente, estes autores não mostramo valor teório da extinção entral. Porém, Hotzel et al. (2002), usando osdados de Alves et al. (2001), modelaram B68 om ξmax = 7.0 e AcV = 30.3. Adiferênça em AcV entre nosso ajuste e o ajuste de Hotzel et al. (2002) se devea que B68 foi observado om maior resolução e sensibilidade que o 2MASS.Isto possibilitou detetar uma maior quantidade de estrelas que não foramdetetadas pelo 2MASS. O álulo de inertezas nos parâmetros do ajuste éexpliado no Apéndie D.A Tabela 5.3 mostra os resultados da modelagem de Bonnor-Ebert. Aoluna 1 india o glóbulo ou núleo denso, as olunas 2 e 3 mostram o valordo parâmetro de estabilidade e a extinção entral, respetivamente. A oluna4 mostra a densidade volumétria entral, a oluna 5 a massa, a oluna 6 apressão externa, e a oluna 7 o valor mínimo de χ2. Nesta tabela, os valoresdas densidades, massas e pressões foram alulados usando uma temperaturaT = 10 K, valor típio de núleos densos (Benson & Myers, 1989) e glóbulosde Bok (Bourke et al., 1995b). Os valores de AcV e ξmax, �xos pelo ajustede Bonnor-Ebert, também permitem alular a temperatura da esfera deBonnor-Ebert (Lada et al., 2004):
TBE (K) =

RAcV
κ(ξmax)(108ξmax)2

, (5.20)
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κ(ξmax) = 2

∫ ξmax

0

ρ(r)

ρc
d

(

ξ

ξmax

) (5.21)é a densidade olunar adimensional (ver Apêndie B). A Tabela 5.4 mostra osparâmetros físios dos glóbulos derivados usando a temperatura de Bonnor-Ebert dada pela equação 5.20. A oluna 1 india o glóbulo, a oluna 2 éa densidade entral nc, a oluna 3 é a massa MBE , a oluna 4 é a pressãoexterna Pext, e a oluna 5 é a temperatura TBE utilizada para alular osparâmetros anteriores.Na Figura 5.4 omparamos as massas observadas (oluna 4 da Tabela5.2) om as massas obtidas na modelagem de Bonnor-Ebert (oluna 3 daTabela 5.4). A Figura 5.4(a) mostra uma grande dispersão entre as massasobservadas e as aluladas quando usamos temperatura de 10 K. Se usamos
TBE para derivar as massas, a Figura 5.4(b) mostra uma orrelação entre asmassas, mas as massas observadas, aluladas integrando o per�l de extinção,são sempre maiores que as massas de Bonnor-Ebert.Finalmente, na Tabela 5.5 apresentamos os valores médios dos parâme-tros físios que araterizam os glóbulos de Bok, no formato (x ± σ), onde
σ é o desvio padrão, o qual representa uma medida da dispersão dos valoresde ada parâmetro. Para os glóbulos starless e IRAS, a média de ξmax seloaliza antes e depois do valor rítio, respetivamente. Porém, a dispersãoem ξmax para os glóbulos starless é duas vezes menor que para os glóbulosIRAS (ver próxima seção). As massas, os tamanhos e as densidades entraissão muito pareidos entre os dois tipos de glóbulos. Tatematsu et al. (2004)estudaram uma amostra de 8 núleos densos, pertenentes à nuvem de Tau-rus, usando a moléula N2H+, e não aharam diferênças nas massas e nostamanhos para núleos starless e núleos om protoestrelas. Estes autoresobtém M = 1.30 ± 0.63 M⊙, R = 0.035 ± 0.004 p para núleos starless, e
M = 1.59 ± 0.97M⊙, R = 0.031 ± 0.006 p para núleos om protoestrelas.Jijina et al. (1999) �zeram um atálogo de núleos densos, extraidos da lite-ratura, observados na moléula NH3. Usando a mediana em lugar da média,estes autores alularam R = 0.07 p para núleos starless, e R = 0.10 ppara núleos assoiados a fontes IRAS.Os valores médios da temperatura de Bonnor-Ebert apresentam uma dis-



5.3 Seqüênia Evolutiva dos Glóbulos de Bok 37persão muito grande. A Tabela 5.4 mostra valores de TBE muito baixos, ∼2-5 K. Isto pode ser devido às inertezas na determinação das distânias,já que da equação 5.20 vemos que TBE depende diretamente do raio R doglóbulo, o qual é o produto entre o tamanho angular e a distânia. Conside-remos, por exemplo, o aso dos três núleos densos (A, B e C) embebidos emBHR 044, os quais possuim TBE = 4, 4.5, e 5 K. Aumentando a distânia de200 p para 400 p, obtendriamos TBE = 8, 9, e 10 K, valores onsistentesom resultados observaionais.5.3 Seqüênia Evolutiva dos Glóbulos de BokNa Figura 5.5 mostramos o parâmetro de estabilidade ξmax versus oontraste de densidade ρc/ρR para os glóbulos de nossa amostra. Os dados eminza representam os glóbulos starless e os dados em preto os glóbulos IRAS.Podemos ver laramente que a maioria dos glóbulos ou núleos starless sesituam próximos ao valor rítio ξmax = 6.5, representado pela linha vertialtraejada.Analizando os glóbulos separadamente nesta �gura, vemos que só 2 de16 núleos starless (13%) orrespondem a estados instáveis, ligeiramente emexesso em relação ao valor rítio. Para os glóbulos IRAS, temos que 8 de13 núleos (62%) se situam na região de instabilidade. Isto pode ser vistomais laramente nos histogramas da Figura 5.6, onde as distribuições deglóbulos starless têm média abaixo de 6.5 e os glóbulos IRAS aima dessevalor. Portanto, os glóbulos de Bok de nossa amostra que estão assoiados afontes pontuais IRAS tendem a exibir estados instáveis, enquanto os glóbulosstarless, os quais não apresentam evidênia de formação estelar, mostramestados estáveis. Isto onorda om os resultados de Kandori et al. (2005),que obtém que 7 de 11 glóbulos starless se loalizam próximos ao estadorítio.Reentemente, Kandori et al. (2005) e Myers (2005) alularam a evo-lução de uma nuvem esféria, assumindo omo ondição inial um per�l deBonnor-Ebert no estado rítio. Os álulos mostram que, a medida quea nuvem olapsa, seu per�l de densidade onserva a forma de um per�l deBonnor-Ebert, om o parâmetro de estabilidade ξmax (ou o ontraste de den-sidade ρc/ρR), aumentando sistematiamente ao longo do olapso. Este efeitoé mostrado na Figura 5.7, extraida de Kandori et al. (2005), onde os per�s
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(a) M vs. MBE usando T = 10 K

(b) M vs. MBE usando T = TBEFigura 5.4: Comparação entre as massa observadas (M) e as massas de Bonnor-Ebert (MBE) assumindo (a) T = 10 K e (b) T = TBE.
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Figura 5.5: Relação entre ξmax e o ontraste entre a densidade entral e a den-sidade na borda para todos os núleos densos embebidos nos glóbulos de Bok daamostra. Os pontos em inza orrespondem aos glóbulos starless, e os pontos empreto aos glóbulos IRAS. A linha vertial traejada orresponde a ξmax = 6.5.de densidade olunar de uma esfera em olapso, para diferentes instantes detempo, são modelados por uma esfera de Bonnor-Ebert. Esta �gura sugereque o estado evolutivo de um glóbulo em olapso pode ser estimado a partirda forma instantânea do seu per�l de densidade, araterizado por ξmax. Por-tanto, ainda que um glóbulo se enontre num estado instável e em olapso, seuper�l de densidade mantém uma on�guração do tipo Bonnor-Ebert, desdeque seu estado iniial seja uma esfera de Bonnor-Ebert rítia. Ademais, osálulos teórios de Kandori et al. (2005) demonstram que a distribuição dosvalores de ξmax deveriam atingir o valor máximo numa região próxima ao va-lor rítio, já que o tempo de evolução diminui quando a densidade aumenta.Isto é evidente na Figura 5.5 para os glóbulos da nossa amostra. Da Figura5.6(a) vemos que a distribuição de ξmax para os glóbulos starless alança ovalor máximo no intervalo 5-6, enquanto a Figura 5.6(b) mostra que o valormáximo para os glóbulos IRAS está no intervalo 7-8, estando ambos os piosao redor do valor rítio 6.5.
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(a) Glóbulos starless (b) Glóbulos IRASFigura 5.6: Histogramas do parâmetro de estabilidade ξmax para glóbulos starlesse glóbulos IRAS. A linha vertial traejada orresponde a ξmax = 6.5.Finalmente, o fato de que os per�s de densidade dos glóbulos starless edos glóbulos IRAS, inlusive dos glóbulos ou núleos em olapso, possam sermodelados om esferas isotérmias de Bonnor-Ebert, india que as ondiçõesiniiais do olapso gravitaional devem ser similares às desritas por umaesfera de Bonnor-Ebert numa on�guração rítia.
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Figura 5.7: Per�l de densidade olunar de uma nuvem esféria olapsando emdiferentes instantes de tempo, ujo estado iniial é uma esfera de Bonnor-Ebertrítia om nc = 2 × 104 m−3 e T = 10 K. Os ajustes de Bonnor-Ebert sãoindiados om signos `+'. Figura extraida de Kandori et al. (2005).
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Tabela 5.1: Coordenadas e tamanhos dos núleos densosBHR α(J2000) δ(J2000) R(h m s) (◦ ′ ′′) (p)Glóbulos starless016 A 08 05 18 −39 08 53 0.07016 B 08 05 27 −39 08 17 0.07044 A 09 26 09 −45 11 08 0.07044 B 09 26 20 −45 10 55 0.06044 C 09 25 59 −45 11 48 0.06053 09 28 46 −51 36 25 0.08059 11 07 10 −62 05 36 0.07074 12 22 07 −66 27 17 0.08075 12 24 14 −66 10 59 0.08111 A 15 42 19 −52 48 24 0.12111 B 15 42 48 −52 50 35 0.07113 16 12 51 −52 16 20 0.05133 16 46 42 −44 31 10 0.07144 A 16 37 29 −35 13 43 0.07144 B 16 37 35 −35 14 43 0.07145 17 47 52 −43 42 17 0.07Glóbulos IRAS034 A 08 26 46 −50 40 16 0.11034 B 08 26 27 −50 39 30 0.07059 10 49 02 −62 22 17 0.09117 A 16 06 25 −45 54 16 0.07117 B 16 06 11 −45 56 30 0.08121 A 16 58 46 −50 36 35 0.05121 B 16 58 36 −50 35 40 0.04126 16 04 29 −39 37 44 0.11138 17 19 32 −43 26 54 0.11139 17 20 51 −43 19 43 0.09140 17 22 54 −43 22 04 0.10148 17 04 26 −36 18 35 0.07149 17 04 31 −36 07 52 0.08



5.3 Seqüênia Evolutiva dos Glóbulos de Bok 43Tabela 5.2: Massas e densidades dos núleos densosBHR AplateauV Ma Mb na nb(mag) (M⊙) (M⊙) (104 m−3) (104 m−3)Glóbulos starless016 A 8.1 8.5 3.0 10.0 3.6016 B 6.0 5.2 1.1 6.1 1.3044 A 5.6 4.2 0.9 4.9 1.1044 B 6.1 3.4 0.7 6.3 1.4044 C 3.6 2.2 0.6 4.1 1.2053 6.6 7.3 2.3 5.7 1.8059 6.9 6.6 2.5 7.7 2.9074 3.7 3.4 0.7 2.6 0.6075 3.8 4.5 1.2 3.5 0.9111 A 9.0 21.4 5.4 5.0 1.2111 B 8.8 6.8 0.9 8.0 1.0113 8.1 3.2 0.6 10.3 1.8133 9.2 5.8 0.7 6.8 0.8144 A 12.1 8.3 1.6 9.7 1.9144 B 11.1 7.7 1.5 9.0 1.8145 3.8 2.9 0.9 3.4 1.1Glóbulos IRAS034 A 2.1 4.3 1.3 1.3 0.4034 B 2.2 2.0 0.7 2.3 0.9058 1.9 5.0 3.1 2.7 1.7117 A 7.6 5.5 1.2 6.5 1.4117 B 7.2 6.4 1.3 5.0 1.0121 A 3.3 1.6 0.4 5.1 1.2121 B 3.0 0.9 0.2 5.6 1.3126 5.7 10.3 1.9 3.1 0.6138 1.8 4.4 1.8 1.3 0.5139 3.8 6.4 2.8 3.5 1.5140 5.4 9.7 3.3 3.9 1.3148 4.8 3.6 0.9 4.2 1.0149 3.4 4.8 1.8 3.7 1.4a Sem subtrair o valor do plateau.b Subtraindo o valor do plateau.



44 Estudo da Estrutura Interna: Modelos de Bonnor-EbertTabela 5.3: Parâmetros físios dos glóbulos de Bok derivados da modelagemteória de Bonnor-Ebert assumindo T = 10 KBHR ξmax AcV nc MBE Pext/kB χ2(mag) (104 m−3) (M⊙) (104 m−3 K)Glóbulos starless016 A 5.9 ± 0.1 20.4 ± 0.4 7.2 1.4 6.3 1.1016 B 7.1 ± 0.4 9.4 ± 0.5 10.4 1.5 5.8 1.2044 A 6.9 ± 0.5 8.7 ± 0.5 11.3 1.4 6.8 1.1044 B 4.2 ± 0.3 5.2 ± 0.4 5.7 1.0 10.7 1.1044 C 5.2 ± 0.4 5.8 ± 0.5 8.7 1.1 10.3 1.2053 5.3 ± 0.1 11.8 ± 0.2 5.1 1.4 5.8 1.3059 6.1 ± 0.1 20.2 ± 0.4 8.8 1.3 7.2 1.3074 6.4 ± 0.7 5.0 ± 0.8 7.7 1.5 5.6 1.1075 6.0 ± 0.3 5.6 ± 0.3 5.5 1.6 4.6 1.2111 A 5.5 ± 0.1 11.5 ± 0.2 2.2 2.3 2.3 1.4111 B 5.4 ± 0.4 5.2 ± 0.3 6.0 1.4 6.5 1.1113 5.8 ± 0.3 7.4 ± 0.4 8.0 1.3 7.3 1.2133 6.0 ± 0.4 6.0 ± 0.4 9.2 1.3 7.8 1.2144 A 4.6 ± 0.2 9.8 ± 0.3 5.4 1.1 8.4 1.1144 B 4.5 ± 0.2 9.2 ± 0.2 5.2 1.1 8.4 1.2145 5.5 ± 0.3 6.8 ± 0.3 7.7 1.2 8.0 1.2Glóbulos IRAS034 A 9.9 ± 0.9 8.5 ± 0.8 9.4 2.2 2.3 1.2034 B 6.6 ± 0.5 6.7 ± 0.5 10.3 1.3 6.9 1.6058 7.7 ± 0.1 21.4 ± 0.5 8.5 1.8 3.9 1.9117 A 4.7 ± 0.2 6.7 ± 0.2 5.2 1.2 7.8 1.3117 B 4.1 ± 0.2 5.0 ± 0.0 3.1 1.2 6.2 1.1121 A 9.1 ± 0.9 8.0 ± 0.8 30.4 1.1 9.2 1.1121 B 7.3 ± 0.8 5.6 ± 0.5 32.3 0.9 16.9 1.4126 6.2 ± 0.6 5.9 ± 0.4 3.5 2.1 2.8 1.0138 7.4 ± 0.4 7.4 ± 0.5 5.0 2.2 2.5 1.9139 7.3 ± 0.2 17.0 ± 0.4 7.6 1.8 4.0 1.4140 5.1 ± 0.2 9.8 ± 0.3 2.9 1.8 3.6 1.2148 4.7 ± 0.3 5.0 ± 0.1 5.2 1.2 7.8 1.1149 7.6 ± 0.2 12.5 ± 0.4 8.8 1.7 4.2 1.6



5.3 Seqüênia Evolutiva dos Glóbulos de Bok 45Tabela 5.4: Parâmetros físios dos glóbulos de Bok derivados damodelagem teória de Bonnor-Ebert usando T = TBEBHR nc MBE Pext/kB TBE(104 m−3) (M⊙) (104 m−3 K) (K)Glóbulos starless016 A 11.5 2.0 15.0 14.8016 B 6.2 0.8 1.9 5.5044 A 5.2 0.7 1.5 4.9044 B 2.5 0.5 2.1 4.6044 C 3.2 0.4 1.5 3.9053 5.0 1.5 5.9 10.4059 10.9 1.8 11.6 13.1074 2.4 0.6 0.6 3.5075 2.8 0.7 1.1 4.6111 A 3.5 3.4 5.4 15.1111 B 2.7 0.6 1.2 4.2113 3.8 0.7 1.8 5.1133 3.0 0.5 1.0 3.8144 A 4.1 1.1 5.5 8.7144 B 3.8 1.0 5.2 8.4145 3.2 0.6 1.6 4.8Glóbulos IRAS034 A 4.4 1.1 0.5 5.0034 B 3.9 0.6 1.0 4.0058 11.0 2.5 6.9 13.7117 A 3.0 0.7 2.6 6.0117 B 1.7 0.8 2.0 6.0121 A 9.4 0.3 0.7 2.6121 B 6.5 0.1 0.6 1.8126 2.1 1.3 1.0 6.0138 3.1 1.4 1.0 6.2139 8.3 2.1 5.0 11.5140 3.2 2.1 4.6 11.4148 2.2 0.6 1.5 4.5149 7.8 1.3 2.9 7.9
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Tabela 5.5: Valores médios dos parâmetros físios que aratari-zam os glóbulos de BokParâmetro Glóbulos starless Glóbulos IRAS
ξmax 5.7 ± 0.8 6.7 ± 1.7
R (p) 0.07 ± 0.01 0.08 ± 0.02
M (M⊙) 1.6 ± 1.2 1.6 ± 1.0
TBE (K) 7.2 ± 4.0 6.7 ± 3.4

T = 10 K
nc (m−3) (7.1 ± 2.3)×104 (10.2 ± 9.7)×104

M (M⊙) 1.4 ± 0.3 1.6 ± 0.5
Pext/kB (m−3 K) (7.0 ± 2.1)×104 (6.0 ± 4.0)×104

T = TBE

nc (m−3) (4.6 ± 2.7)×104 (5.1 ± 3.0)×104

MBE (M⊙) 1.1 ± 0.8 1.1 ± 0.7
Pext/kB (m−3 K) (3.9 ± 4.0)×104 (2.3 ± 2.0)×104



Capı́tulo 6
Estudo da Formação Estelar:Fontes Infravermelhas

É difíil de observar diretamente a região onde se forma uma estrela de-vido a que este proesso oorre quando a protoestrela se enontra embebidano material da sua nuvem original. Porém, as observações no infravermelhoonseguem atravessar este material de alta extinção, possibilitando o estudodas fontes pontuais assoiadas aos núleos densos embebidos nas nuvens mo-leulares.Para estudar as propriedades das fontes IRAS assoiadas aos glóbulosda nossa amostra, prouramos os valores dos �uxos medidos nos seguintesatálogos:
• DENIS1 para a banda I(0.79 µm),
• 2MASS para as bandas J(1.24 µm), H(1.66 µm) e K(2.16 µm),
• MSX2 para as bandas A(8.28 µm), C(12.13 µm), D(14.65 µm) e E(21.34
µm),

• IRAS para as bandas 12 µm, 25 µm, 60 µm e 100 µm.1Deep Near-Infrared Survey2Midourse Spae Experiment



48 Estudo da Formação Estelar: Fontes InfravermelhasPara determinar a natureza das fontes IRAS embebidas nos glóbulos,vamos usar dois ritérios para segregar as lasses espetrais: em �6.1 vamosonstruir a distribuição espetral de energia (SED3) e alular o índie es-petal e em �6.2 vamos alular a luminosidade bolométria e a temperaturabolométria das fontes IRAS.6.1 Distribuição Espetral de EnergiaA forma do espetro de banda larga ou SED de um YSO depende danatureza e distribuição do material irumstelar, omo podemos ver no es-quema evolutivo da Figura 6.1. Isto implia uma orrelação entre a SED e oestado evolutivo do YSO, onde os estágios iniiais (protoestelares), durante osquais um embrião estelar está rodeado por grandes quantidades de materialirumstelar olapsante, têm araterístias infravermelhas muito diferentesdos estágios mais avançados (pré-seqüênia prinipal), esquematizados na Fi-gura 6.1, onde a maior parte do material original já foi inorporado à estrelajovem (Lada, 1999).Os dois grá�os superiores da Figura 6.1 mostram que as fontes de Classe0 (André et al., 1993) e de Classe I (Lada, 1987; Adams et al., 1987) estão a-raterizadas por SEDs om pios no infravermelho distante e sub-milimétrio,omo onseqüênia da emissão de um envoltório olapsante de poeira fria. Es-tes objetos são os YSOs mais profundamente embebidos e esureidos, isto é,são protoestrelas e portanto os objetos menos evoluidos. O momento angularda nuvem moleular original faz que o material olapsante se aumule numdiso aplanado em rotação. Uma vez que o olapso do envoltório essa, odiso de poeira ainda pode produzir emissão substanial no infravermelho,já que o diso pode ser aqueido pela estrela entral e re-irradiar no infra-vermelho, e por areção do material do diso sobre a estrela entral. Estaparte da evolução dá lugar às fontes de Classe II e III (Lada, 1987; Adams etal., 1987), ujas SEDs estão araterizadas por pios no óptio e infraverme-lho próximo, onde domina a emissão de fotosferas estelares, omo mostradonos dois grá�os inferiores da Figura 6.1. Estes objetos estão muito menosavermelhados e orrespondem às estrelas T Tauri, denominadas CTTS4 eWTTS5.3Spetral Energy Distribution4Classial T Tauri Stars5Weak Emisson T Tauri Stars
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Figura 6.1: Seqüênia evolutiva empíria da SED para YSOs de baixa massa. Alinha vertial em ada painel refere-se ao omprimento de onda 2.2µm. As quatrolasses orrespondem a estados evolutivos suessivos. Figura extraída de Lada(1999).Baseados nas formas das SEDs observadas das fontes infravermelhas,Adams et al. (1987) de�niram o índie espetral α entre as bandas 2-25 µmomo:
α =

d log(λFλ)

d log(λ)
, (6.1)onde Fλ é o �uxo orrespondente ao omprimento de onda λ. Os diferentesíndies espetrais omputados em regiões de formação estelar são interpreta-dos omo uma seqüênia evolutiva, obtendo-se a seguinte lassi�ação:



50 Estudo da Formação Estelar: Fontes InfravermelhasTabela 6.1: Classi�ação espetral dos YSOs nos glóbulos IRASBHR IRAS α Classea Lbol Tbol Classeb(L⊙) (K)034 08250-5030 · · · · · · 1.0 28.7 0058 10471-6206 1.3 I 2.2 31.7 0117 16029-4548 −1.0 II 4.2 741.8 II121 16549-5030 · · · · · · 0.6 226.9 I16554-5031 1.7 I 1.3 98.3 I126 16009-3927 −2.5 III 37.6 2478.5 II138 17159-4324 · · · · · · 3.3 27.7 0139 17172-4316 0.7 I 2.8 123.5 I17169-4314 · · · · · · 1.9 90.3 I140 17193-4319 1.5 I 1.9 35.5 017195-4320 · · · · · · 15.4 1676.5 II148 17011-3613 1.6 I 1.6 31.3 0149 17012-3603 1.1 I 1.5 39.3 0a Classi�ação espetral segundo o índie α.b Classi�ação espetral segundo Tbol.
Fontes de Classe I −→ α > 0
Fontes de Classe II −→ 0 > α > −2
Fontes de Classe III −→ −2 > αAs SEDs dos glóbulos IRAS são mostradas na Figura 6.2. Para alu-lar o índie espetral α, ajustamos uma reta usando o método de mínimosquadrados, aos pontos entre as bandas 2.2 e 25 µm, om a exigênia de queestes pontos tenham uma inerteza determinada. Os �uxos que são limitessuperiores não foram levados em onsideração.Na Tabela 6.1 são mostrados, respetivamente, o índie α e a orrespon-dente lassi�ação espetral segundo esse índie. Foi possível determinar oíndie para 8 de 13 fontes IRAS, das quais seis orrespondem à Classe I, umaà Classe II, e uma à Classe III.
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Figura 6.2: Distribuições espetrais de energia para as fontes infravermelhasassoiadas aos glóbulos IRAS.
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Figura 6.2: Continuação.
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Figura 6.2: Continuação.
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Figura 6.2: Continuação.6.2 O Diagrama BLTUma ferramente muito útil para estudar o estado evolutivo de um objetojovem é o diagrama da luminosidade bolométria (Lbol) vs. temperaturabolométria (Tbol), hamado diagrama BLT6. Myers & Ladd (1993) usaram
Tbol para araterizar os YSOs. Tbol está de�nida omo a temperatura deum orpo negro que tem a mesma freqüênia média que o espetro ontínuoobservado. Uma estrela de seqüênia prinipal ujo espetro é um orponegro tem Tbol = Teff . Uma estrela de pré-seqüênia prinipal om exessoinfravermelho tem um espetro mais largo e vermelho que um orpo negro, eportanto Tbol < Teff . Uma fonte infravermelha embebida é vermelha demaispara ter uma medição óptia de Teff , seu espetro é muito mais largo queum orpo negro, e sua Tbol é muito pequena (< 500 K, Chen et al., 1995).Para derivar a luminosidade bolométria dos YSOs, integramos as SEDsem todo o intervalo de omprimentos de onda:

Lbol = 4πD2

∫

∞

0

Fλ dλ = 9.2πD2

∫

∞

0

λFλ dlogλ. (6.2)Na maioria dos asos, o menor omprimento de onda disponível para rea-lizar a integração é a banda J. Como as SEDs de todas as fontes resem6Bolometri Luminosity-Temperature



6.2 O Diagrama BLT 55quando aumenta o omprimento de onda (ver Figura 6.2), vamos ignorar otermo entre λ = 0 e a banda J, já que é muito pequeno omparado om aluminosidade total. Portanto, dividimos a integração em duas partes:
Lbol = 9.2πD2

(
∫ λ2

λ1

λFλ dlogλ+

∫

∞

λ2

λFλ dlogλ

)

, (6.3)onde λ1 = J e λ2 = 100 µm, o maior omprimento de onda disponível. Paraalular a segunda parte, nós não onheemos o espetro entre λ2 e in�nito,porém, assumimos que a SED é proporional a λ−1 (Wilking et al., 1989).A temperatura bolométria é de�nida por Myers & Ladd (1993) omo:
Tbol ≡

ζ(4)

4ζ(5)

hν

kB
= 1.25 × 10−11 ν (K Hz−1), (6.4)onde ζ(n) é a função Zeta de Riemann de argumento n e a freqüênia média

ν é a razão entre os momentos de primeira e zero ordem do espetro da fonte:
ν =

∫

∞

0
νFν dν

∫

∞

0
Fν dν

. (6.5)Uma vez alulados estes parâmetros, onstruirmos o diagrama BLT.Chen et al. (1995) estabeleeram uma orrespondênia entre os intervalosde temperatura no diagrama BLT e a lasse evolutiva de um YSO, obtendoomo resultado a seguinte lassi�ação:
Fontes de Classe 0 −→ Tbol < 70 K
Fontes de Classe I −→ 70 K < Tbol < 650 K
Fontes de Classe II −→ 650 K < Tbol < 2800 K
Fontes de Classe III −→ 2800 K < TbolOs valores de Lbol, Tbol e a lassi�ação espetal segundo esse ritério,são mostrados nas olunas 5, 6 e 7 da Tabela 6.1, respetivamente. Das 13fontes IRAS, seis foram lassi�adas omo pertenentes à Classe 0, quatro àClasse I, e três à Classe II. O diagrama BLT é exibido na Figura 6.0, onde
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Figura 6.0: Diagrama BLT para as fontes infravermelhas assoiadas aos glóbulosIRAS da amostra. A linha sólida india a seqüênia prinipal de idade zero. Aslinhas traejadas vertiais determinam os limites das lasses espetrais.a linha sólida orresponde à seqüênia prinipal de idade zero ou ZAMS7,e as linhas vertiais traejadas representan os intervalos orrespondentes àsdiferentes lasses espetrais.6.3 Formação Estelar e EstabilidadeComo disutido em �6.1, a fase protoestelar (Classes 0 e I) está ara-terizada pelo olapso gravitaional do envoltório irumstelar, enquanto nafase de pré-seqüênia prinipal a maior parte deste material irumstelar jáfoi inorporado à estrela jovem (Classes II e III). Portanto, é importante ana-lizar a relação entre a estabilidade de um glóbulo de Bok assoiado a umafonte IRAS e o estado evolutivo dessa fonte.7Zero Age Main-Sequene



6.3 Formação Estelar e Estabilidade 57Tabela 6.2: Relação entre os YSOs e a estabilidade dosglóbulos de Bok BHR Classea ξmax034 0 9.9, 6.6058 0 7.7117 II 4.7, 4.1121 I, I 9.1, 7.3126 II 6.2138 0 7.4139 I, I 7.3140 0, II 5.1148 0 4.7149 0 7.6a Classi�ação espetral segundo Tbol.A Tabela 6.2 mostra os glóbulos IRAS na oluna 1, a lasse espetralna oluna 2 e na oluna 3 o parâmetro de estabilidade ξmax determinado noCapítulo 5. Foi utilizada a lassi�ação espetral derivada da Tbol porqueela foi obtida para todos os glóbulos e também há uma boa orrelação entreas lassi�ações derivadas de ambos os métodos. Nesta tabela vemos quea maioria das fontes lassi�adas omo protoestelares, isto é, as Classes 0e I, estão assoiadas a glóbulos de Bok instáveis, enquanto as fontes maisevoluidas estão assoiadas a glóbulos estáveis.De fato, existem alguns asos enontrados na literatura, menionados noiníio do Capítulo 5, onde um glóbulo lassi�ado omo instável pela análisede Bonnor-Ebert, alberga um objeto protoestelar. Por exemplo, o glóbuloCB188, analizado por Kandori et al. (2005), possui ξmax = 16.0 e ontém aprotoestrela IRAS 19179+1129, lassi�ada omo Classe I. B335, um glóbuloem olapso, alberga a protoestrela de Classe 0 IRAS 19345+0727 e possui
ξmax = 12.5 (Harvey et al., 2001). Huard et al. (2006) obtiveram ξmax = 35.8para o núleo denso L1014, o qual ontém a protoestrela denominada L1014-IRS. O glóbulo DCld303.8-14.2, araterizado por ξmax = 23 (Kainulainen etal., 2007), alberga a protoestrela IRAS 13036-7640.



Capı́tulo 7
BHR 138: Um Glóbulo emColapso?

As prinipais etapas da formação estelar isolada são a formação de umnúleo denso gravitaionalmente ligado e o olapso gravitaional desse núleo.A análise espetral de linhas moleulares em emissão permite estudar osmovimentos inemátios dentro da nuvem, prinipalmente a fase do olapsogravitaional (e.g., Evans, 1999) e os �uxos bipolares assoiados às estrelasjovens (e.g., Bahiller, 1996).Em um núleo denso, linhas moleulares traçadores de profundidade óp-tia moderada, omo os mais omumente usados CS (J = 2→1) ou HCO+ (J= 1→0), se tornam auto-absorvidas. A medida que a nuvem se ontrai pelain�uênia da gravidade, as regiões entrais se tornam mais densas que as ex-ternas. Isto gera um gradiente de temperatura de exitação no gás moleulardentro do núleo, onde a temperatura de exitação na região entral é maiorque na região externa, ainda que a temperatura inétia seja onstante dentrodo núleo moleular. A emissão proveniente da parte de trás da nuvem não éabsorvida devido à alta temperatura de exitação no entro do núleo, mas aemissão proveniente da frente da nuvem é absorvida pelo gás moleular ommenor temperatura de exitação. Desta maneira, a emissão que provém detrás da nuvem será desloada para o azul om um pio maior que a emissãoque provém da frente da nuvem, desloada para o vermelho, omo ilustra aFigura 7.1. Estes per�s assimétrios, onde a emissão azul apresenta um piomaior que a emissão vermelha, são hamados �per�s desloados para o azul�



7.1 Observações e Redução dos Espetros 59(blue-shifted pro�les).O olapso gravitaional não é o únio fen�meno que pode dar lugar aper�s desloados para o azul. Por exemplo, a sobreposição de duas nuvensao longo da linha de visada ou efeitos de rotação podem ausar assimetriano per�l da linha. Mapas de linhas moleulares óptiamente �nas om altaresolução espeial são neessários para eluidar de�nitivamente esta questão.Múltiplos pios de veloidades observados na direção de um glóbulo tambémpodem ser expliados por modos de vibração de um glóbulo omo um todo(e.g., Lada et al., 2003).Neste Capítulo, vamos usar observações milimétrias das moléulas 13COe C18O, na transição rotaional J = 1→0, para estudar os glóbulos BHR 138e BHR 149. Ambos os glóbulos formam parte de um survey na direção demais de 30 ondensações densas identi�adas na direção do Esorpião (Vilas-Boas et al., 2000). Dentre todas as ondensações apenas BHR 138 apresentaper�l desloado para o azul, enquanto que BHR 149 mostra o per�l típioobservado nas outras ondensações. A presença de um per�l desloado para oazul no espetro de 13CO de BHR 138 provê indíios de um eventual olapsogravitaional, omo disutido anteriormente.7.1 Observações e Redução dos EspetrosOs espetros das linhas de emissão rotaional (J=1→0) de 13CO (110,201GHz) e C18O (109,782 GHz) foram obtidos em 1992 e 1994 utilizando a antenade 15 m do radiotelesópio SEST1 em La Silla, Chile. A temperatura típiado sistema foi de 390 K e a resolução do espetr�metro austo-óptio foi de 43KHz (0.11 km/s), om uma banda de 100 MHz. Os espetros foram obtidosno modo de haveamento em freqüênia (frequeny swithing) om 7 MHzde separação entre os espetros, integrados durante períodos de dois minutose alibrados om uma arga fria para obter a orreção para a atenuaçãoatmosféria. A relação sinal-ruído é, em geral, maior que 10. A largura dofeixe a meia potênia (HPBW) é 48′′ om e�iênia de feixe η = 0.9.A redução dos espetros de 13CO e C18O foi feita utilizando o programade redução de linhas espetrais Drawspe2. As linhas foram ajustadas por1Swedish-ESO Submilimeter Telesope2http://www.v.nrao.edu/~hliszt
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Figura 7.1: Ilustração esquemátia do per�l assimétrio originado numa nuvemolapsando. Figura extraida de Evans (1999).gaussianas. No aso do espetro de 13CO para BHR 138, o ajuste foi feitopor duas gaussianas independentes. Para maiores detalhes sobre a reduçãodos espetros e os álulos para a obtenção dos parâmetros das linhas, verVilas-Boas et al. (1994) e Barbosa Junior (2005).A Figura 7.2 mostra os espetros de 13CO e C18O observados em BHR138 e BHR 149. Os histogramas orrespondem ao espetro observado, e asgaussianas em inza são o ajuste feito om o programa Drawspe. Para o asodo 13CO em BHR 138, a gaussiana resultante é a soma das duas gaussianasgra�adas em linhas �nas. A Tabela 7.1 lista as propriedades extraidas doajuste das linhas. A oluna 1 india a temperatura de antena, T∗

A, orrigidada atenuação atmosféria, a oluna 2 a veloidade do entro da linha, VLSR,em relação ao padrão loal de repouso (LSR)3, e a oluna 3 a largura da linhaa meia altura (FWHM)4.3Loal Standard of Rest4Full Width at Half Maximum
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(a) BHR 138

(b) BHR 149Figura 7.2: Per�s das linhas de 13CO e C18O observadas em (a) BHR 138 e (b)BHR 149. As linhas foram ajustadas por gaussianas usando o programa Drawspe.Para BHR 138, a linha resultante é a soma de duas gaussianas independentes.



62 BHR 138: Um Glóbulo em Colapso?Tabela 7.1: Parâmetros observaionais das linhas espetrais
T ∗

A VLSR ∆V(K) (km s−1) (km s−1)BHR 138
13CO 2.57 ± 0.11 −7.62 ± 0.01 0.78 ± 0.031.32 ± 0.10 −7.27 ± 0.04 2.18 ± 0.09C18O 0.46 ± 0.05 −7.55 ± 0.05 0.82 ± 0.11BHR 149
13CO 3.12 ± 0.03 1.11 ± 0.01 1.02 ± 0.01C18O 0.31 ± 0.03 1.08 ± 0.05 1.01 ± 0.127.2 Modelagem da Linha de 13COSe omparamos os espetros de 13CO para BHR 138 e BHR 149 nas Fi-guras 7.2(a) e 7.2(b), respetivamente, podemos ver laramente a assimetriaapresentada pela linha em BHR 138, sendo que BHR 149 mostra uma linhaperfeitamente simétria. O espetro de BHR 138 não apresenta dois piosdistintos omo mostrado na Figura 7.1. Todavia, mostra um per�l típio deregiões em olapso denominadas red shoulders por Myers et al. (1996).Dado o per�l assimétrio que a linha de 13CO apresenta em BHR 138,uma das questões fundamentais é saber se é este realmente um per�l india-tivo de olapso. Conforme disutido anteriormente, uma das possibilidadespara expliar esse per�l seria a sobreposição de nuvens distintas na linha devisada ou efeitos de rotação das nuvens. A análise do ampo desse glóbulo(Figura A.15) mostra um objeto ompletamente isolado e o feixe da antenaontém apenas o glóbulo. Situação similar oorre om BHR 149 que tam-bém está isolado e o per�l não sugere qualquer assimetria de linhas. Análisede 30 glóbulos do Esorpião também não mostram per�s om assimetriasdo tipo identi�adas em BHR 138. De aordo om Vilas-Boas et al. (2000)apenas 4 ondensações de sua amostra observadas nessa região apresentamontaminações por sobreposição de nuvens no feixe da antena. Geralmenteas omponentes que ontaminam as emissões de CO nessa região apresen-tam larguras de linhas muito grandes (> 4 km/s) em diferentes veloidadesradiais.



7.2 Modelagem da Linha de 13CO 63

Figura 7.3: Representação esquemátia da variação de temperatura de exita-ção om a profundidade óptia nos modelos two-layer (esquerda) e hill (direita).Adaptada de De Vries & Myers (2005).Como as emissões de 13CO e C18O são originadas nas regiões mais exter-nas dos glóbulos, om densidades menores que 105 m−3 (e.g., Alves et al.,1999), esperariamos também identi�ar essa assimetria na linha de C18O.Todavia, a relação sinal-ruido para o espetro dessa moléula não permiteidenti�ar on�avelmente a omponente desloada para o vermelho. Integra-ções mais longas seriam neessárias para melhorar a relação sinal-ruido.Os possíveis efeitos de rotação (Barrano & Goodman, 1998) dos glóbulossó poderão ser avaliados a partir de mapas de transições moleulares óptia-mente �nas (e.g., N2H+). Estudos de rotação de glóbulos starless através datransição NH3 (1,1) mostram gradientes de veloidades máximos, devido arotação, da ordem de 1.4 km s−1 p−1 (Barrano & Goodman, 1998; Swift etal., 2005) e um estudo de uma amostra de 12 glóbulos starless e 14 protoes-telares em N2H+ (Caselli et al., 2002) sugere gradientes de veloidade típiosde 2 km s−1 p−1 em ambos os tipos de glóbulos. Portanto, interpretamoso per�l da linha de 13CO em BHR 138 omo indiativo de olapso gravita-ional, e para estimar a veloidade do olapso, vamos apliar dois modelosusando a mesma ténia de ajuste empregada por De Vries & Myers (2005).O primeiro modelo, proposto por Myers et al. (1996), é hamado two-layer e onsiste de duas amadas de gás em olapso, as quais se aproximamom uma veloidade relativa de duas vezes a veloidade de olapso vin. NaFigura 7.3 vemos uma representação grá�a deste modelo. Cada amadatem temperatura de exitação onstante: a amada da frente, afastândosedo observador, tem a temperatura do fundo (Tf = Tb = 2.7 K), enquanto



64 BHR 138: Um Glóbulo em Colapso?que a amada de trás, a qual é mais quente, tem temperatura Tr. Assume-se que as duas amadas têm a mesma dispersão de veloidades σ e umaprofundidade óptia total τ0 no entro da linha. Integrando a equação dotransporte radiativo, De Vries & Myers (2005) obtêm a temperatura de brilhoemergente da linha espetral:
∆TB = J(Tr)(1 − e−τr)e−τf + J(Tf )(e

−τf−τr − e−τf ), (7.1)onde J(T ) = T0/[exp(T0/T )− 1], T0 = hν/kB, ν é a freqüênia da transição,e τf e τr são as profundidades óptias das amadas da frente e de trás,respetivamente:
τf (v) = τ0 exp

[

−(v − vLSR − vin)
2/2σ2

]

, (7.2)
τr(v) = τ0 exp

[

−(v − vLSR + vin)
2/2σ2

]

, (7.3)onde vLSR é a veloidade ao longo da linha de visada, assumindo que é amesma para ambas regiões. Portanto, este modelo tem ino parâmetroslivres:
τ0, vin, Tr, σ, vLSR.O segundo modelo, hamado hill, onsiste de um núleo denso om umatemperatura de exitação pio Tp no entro, e uma temperatura de exitação

T0 nas bordas do núleo. O per�l J(T ) derese linearmente desde J(Tp)no entro até J(T0) nas bordas do núleo. A profundidade óptia é τC e aveloidade de olapso é vC . Uma representação esquemátia deste modelo émostrado na Figura 7.3. Assumindo T0 = Tb, este modelo tem os seguintesparâmetros livres:
τC , vC , Tp, σ, vLSR.



7.3 Resultados 657.3 ResultadosPara realizar o ajuste dos parâmetros de ada modelo, utilizamos oprograma desenvolvido por De Vries & Myers (2005), obtido no site do pri-meiro autor5. É preiso atribuir valores iniiais ao programa para obter omelhor parâmetro ajustado. A Tabela 7.2 mostra os resultados obtidos parao modelo two-layer, e a Tabela 7.3 mostra os resultados orrespondentes aomodelo hill. O modelo que melhor ajusta os dados observaionais de BHR138, segundo o valor de χ2, é o modelo two-layer. A Figura 7.4 mostra oajuste obtido om este modelo, onde o histograma orresponde à linha ob-servada, e a urva em inza representa o ajuste teório, o qual sugere umaveloidade de olapso de 0.25 km/s.Considerando a média dos gradientes de veloidade devidos a rotação daordem de 1.2 km s−1 p−1 omo sendo típio de glóbulos, onforme disutidono ítem 7.2, é possível que a veloidade de olapso derivada para BHR 138esteja superestimada em função dos efeitos de rotação que não foram orrigi-dos neste trabalho. Dentre os fatores que poderiam afetar nossas onlusões,a rotação paree ser a omponente mais relevante. Tomando esse gradientee o tamanho de BHR 138, a rotação poderia estar ontaminando o espetrodessa fonte om 0.14 km/s, assumindo o momento angular perpendiular àlinha de visada. Nesse aso, a veloidade de olapso deveria ser da ordem de0.1 km/s.Numa amostra de 53 núleos starless observados em N2H+, Lee et al.(2001) enontram veloidades de olapso de ∼ 0.1 km/s usando o modelotwo-layer. Usando observações da moléula CS, Swift et al. (2006) alularamuma veloidade de olapso de 0.15 km/s para o núleo starless L1551-MC,utilizando o modelo hill. Myers et al. (1996), usando o modelo two-layer,obtiveram uma veloidade de 0.35 km/s no núleo denso L1251B, o qualabriga uma protoestrela.
5http://fa-www.harvard.edu/~devries/analyti_infall.html



66 BHR 138: Um Glóbulo em Colapso?Tabela 7.2: Parâmetros obtidos om o modelo two-layer
τ0 vin Tr σ vLSR χ2(km s−1) (K) (km s−1) (km s−1)1.6 0.25 10.9 0.6 −6.9 1.2Tabela 7.3: Parâmetros obtidos om o modelo hill
τC vC Tp σ vLSR χ2(km s−1) (K) (km s−1) (km s−1)4.2 0.49 7.7 0.3 −7.1 3.8

Figura 7.4: Modelagem do per�l da linha de 13CO para BHR 138. A urva empreto representa os dados observados, e a urva em inza, o modelo two-layer deDe Vries & Myers (2005). Este modelo provê uma veloidade de olapso de 0.25km/s.



Capı́tulo 8
Disussão, Resultados eConlusões

Em um reente artigo de revisão, Bergin & Tafalla (2007) enfatizamque até hoje o tema entral do equilíbrio das nuvens esuras e de sua traje-tória evolutiva para formar estrelas om a ação da gravidade, é amplamenteontrovertido e polémio. De fato, duas visões ompletamente diferentes apa-reem na literatura. Uma primeira, defende que o aminho para a formaçãoestelar segue uma via quase-estátia. A outra, onsidera que as nuvens sãoobjetos dinâmios e que a formação estelar é um proesso rápido.A �esola quase-estátia� se apoia no fato de que as nuvens ou glóbulosteriam uma vida longa, na faixa de 10 milhões de anos (Mushovias et al.,2006). Neste aso, existe um suporte de natureza magnétia ontra a gravi-dade, produzindo assim un sistema virializado. Nestas ondições, as estrelasformadas seguem um proesso formador ine�iente. De outro lado, a �esoladinâmia� (Elmegreen, 2000) se apoia no fato da falta de equilíbrio, numestado onde existe uma turbulênia supers�nia, que segundo simulações nu-mérias, teria um tempo de vida urto, ou seja, um deaimento rápido numaesala dinâmia (Ma Low et al., 1998; Padoan & Nordlund, 1999). Ademais,se os ampos magnétios (pouo onheidos e difíeis de medir) são fraos, aformação estelar seria um proesso mais rápido. Dentro desta onepção, asnuvens não passariam por um estado de equilíbrio e teriam tempos de vidamenores, da ordem de 3-4 milhões de anos.(Ballesteros-Paredes et al., 1999;Vázquez-Semadeni et al., 2003; Hartmann, 2003).



68 Disussão, Resultados e ConlusõesEnquanto esta disputa entre estas onepções ontinua, o objetivo nestaTese é tentar ontribuir no onheimento, ainda inompleto, da físia quegoverna as nuvens esuras, estudando um grupo de glóbulos de Bok, oma �nalidade de estabeleer as ondições iniiais de uma provável formaçãoestelar.Para isto, seleionamos um grupo de 11 glóbulos de Bok, araterizadosomo starless, e um outro grupo de 10 glóbulos de Bok que têm assoiadosfontes IRAS disretas, que nós hamamos de glóbulos IRAS. A idéia queestaria por trás destas duas seleções de glóbulos é que os glóbulos starlessestariam assoiados a uma etapa evolutiva pré-estelar, ou bem pré-olapsogravitaional, e que os glóbulos IRAS indiariam uma etapa evolutiva maisavançada na direção da formação estelar.Em um primeiro estágio apliamos a metodologia da extinção (Lada etal., 1994), a qual é independente da temperatura da poeira, ao ontrário dasmetodologias baseadas em observações na faixa milimétria e sub-milimétriado espetro, as quais dependem diretamente da temperatura da poeira e desua emissividade. Em um segundo estágio, estudamos as ondições de umprovável olapso gravitaional do glóbulo BHR 138, utilizando observaçõesmoleulares de CO.Nesta Tese, usamos pela primeira vez o atálogo 2MASS para estudarum grupo de 21 glóbulos de Bok. No Capítulo 2 apresentamos a amostra dosglóbulos, extraida do trabalho de BHR, om a qual trabalhamos. No Capí-tulo 3 usamos as estrelas de fundo dos glóbulos, detetadas por 2MASS nasbandas JHK, para onstruir mapas de extinção visual empregando a téniade Lada et al. (1994), a qual se basea no fato de que a extinção visual, aolongo da linha de visada de uma estrela, é proporional ao exesso de or me-dido no infravermelho próximo. Para testar o método, onstruimos mapasde B68 usando diferentes resoluções, e usamos omo referênia o mapa deB68 onstruido por Alves et al. (2001), om resolução de 10′′. A esolha �naldo valor da resolução dos mapas ontruidos om 2MASS, tanto para B68quanto para todos os glóbulos, é de 20′′. A Figura 3.1 ompara ambos osmapas, e mostra que nosso mapa traça a mesma distribuição de extinção queo mapa de Alves et al. (2001), porém degradado a uma resolução duas vezesmenor. Estes mapas nos ajudaram a detetar os núleos densos embebidosnos glóbulos de Bok, as vezes mais que um, e a determinar om preisãoos valores de pios de extinção visual, os quais permaneem invisíveis nasimagens óptias. Portanto, o 2MASS onstitui uma ferramenta muito pode-rosa para mapear a extinção em nuvens esuras pequenas, e onstruir assim



69atálogos para uma posterior observação desses núleos densos om alta reso-lução espaial (interfer�metros) em transições moleulares traçadoras de altadensidade, omo CS, NH3 e N2H+, os quais nos permitirão estudar om maisdetalhes as ondições iniias, prévias ao olapso gravitaional, dos núleosmoleulares densos.Como é preiso onheer as distânias aos glóbulos para determinar suaspropriedades físias, no Capítulo 4 �zemos uma estimativa das distânias,usando o método de Dikman & Clemens (1983), onde as magnitudes, orese tipos espetrais das estrelas na vizinhança dos glóbulos foram obtidas doatálogo SKY2000. Usando um raio de 3◦ em volta de ada glóbulo, naFigura 4.2 gra�amos o exesso de or, E(B − V ), versus a distânia paratodas as estrelas dentro dessa região irular. Um salto no exesso de orem um destes grá�os, indiaria a presença de uma nuvem ao longo da linhade visada, e esse valor da distânia é atribuido ao glóbulo. É difíil expliaras diferênças entre as distânias aqui determinadas e as aluladas por BHRusando o mesmo método, pois estes autores não mostram os grá�os. Noentanto, podemos dizer que as nossas distânias são mais on�áveis, já queo atálogo SKY2000 possui ∼ 300,000 estrelas, enquanto o atálogo usadopor BHR, MK Classi�ation Extension (III/78), só ontém informação para
∼ 36,000 estrelas. O atálogo que usamos, em virtude do número de estrelas,nos permitiu restringir a área em volta do glóbulo reduzindo onfusão omnuvens vizinhas.Já no Capítulo 5 ontruimos os per�s radiais de todos os núleos densosembebidos nos glóbulos de Bok. Integrando estes per�s, alulamos as mas-sas observadas, levando em onsideração o valor da extinção onstante ouplateau na qual os núleos estão embebidos. Os per�s destes núleos forammodelados om esferas isotérmias, em equilíbrio hidrostátio, onheidasomo esferas de Bonnor-Ebert, resolvendo a equação de Lane-Emden (5.5)em forma numéria e determinamos o parâmetro de estabilidade ξmax e a ex-tinção visual entral AcV. Os dois parâmetros obtidos no ajuste teório, ξmaxe AcV, nos permitiram determinar as propriedades físias (massa, densidadeentral, pressão externa) dos núleos densos: na Tabela 5.3 apresentamosestes valores assumindo una temperatura de 10 K para todos os glóbulos, ena Tabela 5.4 estes mesmos valores foram alulados usando a temperaturado ajuste de Bonnor-Ebert, TBE , a qual depende dos parâmetros do ajuste(ξmax e AcV) e do tamanho do núleo. As massas e os tamanhos não apre-sentam diferenças sustaniais entre os glóbulos starless e os glóbulos IRAS.Isto onorda om o trabalho de Tatematsu et al. (2004), onde estes autoresnão enontram diferenças entre as massas e tamanhos para núleos starless e



70 Disussão, Resultados e Conlusõesnúleos om protestrelas na nuvem de Taurus, usando observações da molé-ula N2H+. Os tamanhos dos núleos densos, starless e IRAS, determinadosneste trabalho, oinidem om os determinados por Jijina et al. (1999) numaamostra observada em NH3. Com a análise da estabilidade de Bonnor-Ebert,vimos que a maioria dos núleos starless (87%) se enontra em estados está-veis frente ao olapso gravitaional, e que a maioria dos núleos IRAS (62%)se enontra na região de instabilidade. De fato, a Figura 5.5, a qual orre-laiona o parâmetro de estabilidade ξmax om o grau de ondensação entralda nuvem, mostra laramente que os glóbulos starless se distribuem ao redordo valor rítio. Isto também é visível nos histogramas da Figura 5.6, onde oparâmetro ξmax para os glóbulos starless tem um pio antes do valor rítio,enquanto para os glóbulos IRAS o pio se loaliza aima do valor rítio, masa distribuição de ξmax para estes glóbulos tem maior dispersão que para osstarless. Este omportamento também é observado no trabalho de Kandoriet al. (2005), onde estes autores �zeram uma análise similar, e enontraramque a maioria dos glóbulos starless se enontra em estados estáveis frente aoolapso gravitaional.Com a �nalidade de araterizar as fontes infravermelhas assoiadas aosglóbulos IRAS, no Capítulo 6 assumimos que as fontes IRAS embebidas nosglóbulos são objetos estelares jovens, ou YSOs, e onstruimos as distribuiçõesespetrais de energia, SEDs, prourando os �uxos das fontes IRAS em outrosomprimentos de onda. Foram usados os seguintes atálogos: DENIS (bandaI), 2MASS (bandas J, H, K), MSX (bandas A, C, D, E), além do próprioatálogo IRAS (bandas 12, 25, 60, 100 µm). Construindo as SEDs om estesdados, omputamos o índie α omo sendo a inlinação do grá�o logarítmio
λFλ vs. λ, entre os omprimentos de onda 2-25 µm (Adams et al., 1987).Além deste indiador da lasse espetral de um YSO, também alulamosa temperatura bolométria, Tbol, a qual está de�nida omo a temperaturade um orpo negro que possui a mesma freqüênia média que o espetroontínuo observado (Myers & Ladd, 1993). Tanto o índie α quanto Tbolproduziram resultados similares (ver Tabela 6.1). Segundo a temperaturabolométria, enontramos que 10 de 13 fontes IRAS orrespondem a fontesprotoestelares (Classes 0-I), e 3 são de Classe II. Isto signi�a que a maioriados YSOs embebidos nos glóbulos IRAS estão na fase protoestelar. Ademais,orrelaionando a lasse espetral de um YSO om a estabilidade do glóbuloassoiado, ahamos que a maioria das fontes protoestelares estão assoiadasa glóbulos instáveis, enquanto as fontes mais evoluidas estão assoiadas aglóbulos estáveis, segundo o parâmetro de estabilidade ξmax (ver Tabela 6.2).Finalmente, no Capítulo 7 utilizamos observações milimétrias das mo-



71léulas de 13CO e C18O para estudar os glóbulos BHR 138 e BHR 149. En-quanto os per�s de ambas as linhas para BHR 149 são perfeitamente simé-trias, a linha de 13CO para BHR 138 apresenta uma assimetria, estando oper�l desloado para o azul. O per�l da linha de C18O para este glóbulo,embora mais fraa e om menor relação sinal-ruído, também paree apresen-tar esta assimetria. Per�s deste tipo, enontrados em núleos densos, sãoindiativos de olapso gravitaional (Myers et al., 1996). Porém, é preisoontar om informações adiionais para garantir que realmente estamos ob-servando movimentos provenientes de um olapso gravitaional, já que estasassimetrias podem ser onfundidas om outros efeitos, omo sobreposição denuvens ao longo da linha de visada ou efeitos de rotação. Observações delinhas moleulares óptiamente mais �nas que o CO, omo por exemplo NH3ou N2H+, apareeriam simétrias em regiões de olapso, o qual desartariaa possibilidade de efeitos omo os menionado anteriormente. Como nestetrabalho não temos estas observações omplementares, assumimos que a as-simetria na linha de 13CO observada em BHR 138, representa um eventualolapso gravitaional do glóbulo, baseados no fato de que este glóbulo se en-ontra num estado instável segundo a análise de Bonnor-Ebert, e que ademaisabriga uma protoestrela de Classe 0. Para inferir a veloidade deste provávelolapso, ajustamos o per�l desta linha usando dois modelos de olapso, de-senvolvidos por De Vries & Myers (2005). O modelo hamado two-layer porestes autores, foi o que melhor ajustou a linha, obtendo-se uma veloidade de0.25 km/s. A apliação deste modelo em núleos densos, omo por exemplono trabalho de Lee et al. (2001), produz veloidades de olapso da ordem de
∼ 0.1 km/s. No trabalho original, onde o modelo two-layer foi desenvolvido,Myers et al. (1996) obtiveram uma veloidade de olapso de 0.35 km/s parao núleo protoestelar L1251B.



Apêndice A
Mapas de Extinção
Neste Apêndie inluimos os mapas de extinção visual onstruidos no Capí-tulo 3.
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Figura A.1: AV = {2, 4, 6, 8, 10, 12, 14, 16, 18, 20, 22, 24, 26, 28} mag.
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Figura A.2: AV = {2, 3, 4, 5, 6, 7, 8, 8.5} mag.
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Figura A.3: AV = {3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11, 12, 13} mag.



76 Mapas de Extinção

Figura A.4: AV = {3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11, 12, 13, 14, 15, 16, 17} mag.
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Figura A.5: AV = {2, 3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11, 12, 13, 14, 15, 16, 17, 18} mag.
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Figura A.6: AV = {3, 5, 7, 9, 11, 13, 15, 17, 19, 21, 23, 25} mag.
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Figura A.7: AV = {2, 3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11} mag.
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Figura A.8: AV = {2, 3, 4, 5, 6, 7, 8, 8.5} mag.
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Figura A.9: AV = {4, 6, 8, 10, 12, 14, 16, 18, 20} mag.
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Figura A.10: AV = {4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11, 12, 13, 14, 15} mag.
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Figura A.11: AV = {3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11, 12, 13} mag.
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Figura A.12: AV = {2, 3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10} mag.
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Figura A.13: AV = {3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11, 12} mag.



86 Mapas de Extinção

Figura A.14: AV = {4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11, 12, 13, 14} mag.
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Figura A.15: AV = {2, 3, 4, 5, 6, 7, 8} mag.



88 Mapas de Extinção

Figura A.16: AV = {3, 5, 7, 9, 11, 13, 15, 17, 19} mag.
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Figura A.17: AV = {3, 5, 7, 9, 11, 13, 15, 17} mag.
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Figura A.18: AV = {3, 5, 7, 9, 11, 13, 15, 17, 19, 21} mag.
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Figura A.19: AV = {2, 3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10} mag.
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Figura A.20: AV = {3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 9.5} mag.
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Figura A.21: AV = {3, 4, 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11, 12, 13, 14} mag.



Apêndice B
Cálulos Teórios: Equação deLane-Emden e TBE

Neste Apêndie vamos derivar a equação modi�ada de Lane-Emden(5.5) e a equação da temperatura de Bonnor-Ebert (5.20), utilizadas no Ca-pítulo 5.
B.1 Equação de Lane-EmdenPara derivar a equação 5.5 vamos usar as equações de equlíbrio hidros-tátio e de onservação de massa:

dP

dr
= −

GMρ

r2
, (B.1)

dM

dr
= 4πr2ρ. (B.2)Reesrevendo B.1 omo:
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r2

ρ

dP

dr
= −GM, (B.3)e derivando respeito a r, temos que:

d

dr

(

r2

ρ

dP

dr

)

= −G
dM

dr
. (B.4)Se agora substituimos dM/dr de B.2 em B.4, obtemos:

1

r2

(

r2

ρ

dP

dr

)

= −4πGρ, (B.5)que é a equação 5.2. Esta equação ontém duas variáveis independentes, Pe ρ. Para eliminar uma delas, usamos a equação de estado isotérmia:
P = ρa2, (B.6)onde a é a veloidade do som. Substituindo B.6 em B.5, obtemos:

1

r2

(

r2

ρ

dρ

dr

)

= −
4πGρ

a2
, (B.7)a qual pode ser integrada numériamente espei�ando as ondições de bordae o valor de a. Transformando B.7 om as seguintes substituições:

ρ = ρce
−ψ, (B.8)

r = (β/ρc)
1/2ξ, (B.9)onde ρc é a densidade entral e β = a2/4πG, depois de alguns passos alge-braios temos que:
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ρc
β

1

ξ2

d

dξ

(

ξ2dψ

dξ

)

=
4πGρc
a2

e−ψ. (B.10)Finalmente, espei�ando o valor de β em B.10, obtemos a equação modi�-ada de Lane-Emden:
1

ξ2

d

dξ

(

ξ2dψ

dξ

)

= e−ψ. (B.11)B.2 Temperatura de Bonnor-EbertPara derivar a temperatura de Bonnor-Ebert, TBE , usamos o valor dadensidade olunar no entro da esfera:
Nc = 2

∫ R

0

n(r)dr. (B.12)Da equação 5.9 para ξmax e da relação B.9, sabemos que dr = (R/ξmax)dξ, esubstituindo em B.12 obtemos:
Nc = 2ncR

∫ ξmax

0

n(r)

nc
d

(

ξ

ξmax

)

. (B.13)De�nindo a densidade olunar adimensional omo (equação 5.21):
κ(ξmax) = 2

∫ ξmax

0

n(r)

nc
d

(

ξ

ξmax

)

, (B.14)onde n(r)/nc = e−ψ, a equação B.13 para nc �a:
nc =

Nc

κ(ξmax)R
(B.15)



B.2 Temperatura de Bonnor-Ebert 97Agora usamos a razão gás-poeira (equação 5.16) no entro da esfera paraesrever Nc:
Nc = 9.4 × 1020AcV, (B.16)e a equação 5.11 para esrever nc, om a =

√

kBT/m:
nc =

kBT

4πGm2

(

ξmax
R

)2

. (B.17)Substituindo B.16 em B.15, e igualando a B.17, obtemos:
nc =

9.4 × 1020AcV
κ(ξmax)R

=
kBT

4πGm2

(

ξmax
R

)2

. (B.18)Finalmente, resolvendo B.18 para T , depois de alguns passos algebraiosobtemos a temperatura de Bonnor-Ebert:
TBE =

RAcV
κ(ξmax)(108ξmax)2

K, (B.19)De B.19 vemos que TBE depende dos valores provenientes da modelagemteória de Bonnor-Ebert, ξmax e AcV, e do raio R.



Apêndice C
Per�s de Extinção
Neste Apêndie inluimos os per�s de extinção visual onstruidos no Capítulo5.
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Figura C.1: Per�s radiais de extinção visual dos núleos densos embebidos nosglóbulos de Bok. A urva representa a modelagem teória de Bonnor-Ebert. Àdireita de ada per�l se mostra uma região ampliada do mapa de extinção onde seenontra o núleo.
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Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.



106 Per�s de Extinção

Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.



108 Per�s de Extinção

Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.
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Figura C.1: Continuação.



Apêndice D
Cálulo de Inertezas naModelagem de Bonnor-Ebert

Neste apéndie vamos desrever o método usado para alular as iner-tezas dos parâmetros ajustados no modelo de Bonnor-Ebert (ver �5), ou seja,no parâmetro de estabilidade ξmax e na extinção entral AcV. Assumindo umadistribuição gaussiana de erros nos per�s de extinção da Figura C.1, vamossimular per�s de extinção visual mediante a seguinte reeita:1. Dado um per�l observado, om as orrespondentes inertezas nos valo-res médios da extinção, omo o representado na Figura D.1, assinamosa ada ponto uma distribuição gaussiana, om média igual ao valorobservado da extinção e om sigma igual à inerteza observada.2. Geramos aleatoriamente um valor de extinção a partir de ada distri-buição gaussiana do per�l, obtendo desta forma um per�l sintétio.3. Ajustamos este per�l simulado omo o modelo de Bonnor-Ebert medi-ante o método de χ2, dado por:
χ2 =

N
∑

i=1

[

AteoV (i) − AsimV (i)

AteoV (i)

]2

, (D.1)segundo a desrição do modelo no Capítulo 5, obtendo assim o onjuntode valores {ξmax,AcV} que melhor ajustam o per�l simulado.
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Figura D.1: Representação esquemátia do álulo de inertezas nos parâmetros
ξmax e Ac

V, provenientes da modelagem teória de Bonnor-Ebert (ver �5). Assume-se que ada erro segue uma distribuição gaussiana, a partir da qual geramos per�ssintétios para estimar as inertezas nos parâmetros ajustados.4. Repetimos os passos 2 e 3 n vezes, onde n é su�ientemente grande detal forma que a distribuição resultante de parâmetros ajustados sejainsensível ao valor exato (para nosso aso, n = 300).5. O desvio estandar da distribuição dos n valores de ξmax e de AcV quemelhor ajustam os n per�s simulados, provêem uma estimativa da in-erteza nos parâmetros que melhor ajustam o per�l original observado:
σ(ξmax) =

√

√

√

√

1

n

n
∑

i=1

(ξmax,i − ξmax)
2, (D.2)

σ(AcV) =

√

√

√

√

1

n

n
∑

i=1

(AcV,i −AcV)2. (D.3)
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