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RESUMO

Apesar da formagao estelar ser um dos processos astrofisicos mais importantes, ela
ainda nao é completamente compreendida. De modo a entender a fisica e dinamica
da formacao estelar é necessario obter estimativas precisas das propriedades fisicas
das regioes de formacao estelar. Neste trabalho estudamos a distribuicao do gas e
da poeira na nuvem escura Musca por meio de linhas de emissao moleculares e de
extingao visual. Obtivemos mapas de extingao visual desta nuvem usando dados do
catalogo 2MASS e analisamos as propriedades das condensagoes mais densas por
meio das linhas de emissao do *CO, C'®0O e NHj. Avaliamos a estabilidade de cinco
cores densos de Musca aplicando o modelo de esferas isotérmicas de Bonnor-Ebert.
Com base nos resultados de extingao visual concluimos que Musca se comporta
como um cilindro autogravitante e possui cinco cores que sao potenciais locais de
formacao estelar. Um dos cores possui um objeto estelar jovem, a fonte IRAS 12322-
7023. O parametro de estabilidade dos cores modelados varia entre 4,6 e 5,7, o
que sugere que nao estao colapsando e a largura das linhas observadas sugere que
a pressao nao térmica é que da maior suporte contra o colapso gravitacional. A
analise dos parametros fisicos mostra que o core com a fonte IRAS apresenta valores
de extingao visual, densidade central e pressao externa mais elevados do que os
demais cores. No entanto, os restantes parametros nao mostram nenhuma correlacao
com a existéncia ou nao de objetos jovens nos cores. Estes resultados sugerem
que Ay, n. e P, sdo os pardmetros que devem ser explorados para identificar
cores com formacao estelar em curso. Também é parte deste trabalho um estudo
preliminar da variabilidade dos maser’s de agua de 22 GHz em IRAS 16293-2422.
Revisitamos as observagoes da emissao do maser de agua de 22 GHz na dire¢ao desta
fonte, realizadas no Radio Observatorio do Itapetinga assim como em outros radio
observatorios, desde a sua descoberta em 1986. Os dados revelam uma complexidade
na evolucao temporal das diversas componentes de velocidade detetadas na regiao.
As linhas observadas mostram variacao na intensidade, no perfil e no tempo de vida.
Observamos componentes com tempo de vida da ordem de uma dezena de minutos,
que nao podem ser explicadas considerando apenas bombeamento colisional, por
choques com velocidade de 40 km s~ mesmo que os spots maser nesta fonte tenham
dimensoes da ordem de 0,05 UA.

Palavras-chave: Poeira. Extin¢ao. Moléculas. Maser. Variabilidade. Cinematica.
Dinamica.
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STUDY OF PHYSICO-CHEMICAL PARAMETERS OF
STAR-FORMING REGIONS: MUSCA AND TRAS 16293-2422

ABSTRACT

The star formation process is a fundamental astrophysical process, however, it is not
fully understood. In order to understand how cores evolve into stars, it is necessary
to probe the physical properties of their parental clouds. In this work we studied the
extinction distribution in Musca molecular cloud using near-infrared data from the
2MASS catalog. Also we analyzed the properties of some condensations embedded
in Musca using the J=1-0 transition of 3CO and C!0, and J=K=1 transition
of NH3. We analyzed the stability of five dense cores, that show visual extinction
greater than 10 mag and are potential sites of star-formation, fitting their radial
extinction radial profiles with Bonnor-Ebert isothermal spheres. One core is not
well-described by the model. The stability parameter of the fitted cores ranges from
4.6 to 5.7 and suggests that all cores are stable, including Mul3 which harbors
one young stellar object, the IRAS 12322-7023 source. However, the analysis of the
physical parameters show that Mul3 has larger Ay, n., and P, than the remaining
starless cores. The other physical parameters do not show any trend. It is possible
that those are the main parameters to explore in active star-forming cores. Also,
on the basis of long-term monitoring of IRAS 16293-2422 water masers performed
with interferometric and single-dish observations, we have studied both fast and
long-term variations of HoO maser emission as well as the evolution of individual
features. The monitoring of the water masers toward IRAS 16293-2422, since its
discovery in 1986, reveals a complexity in the temporal evolution of the different
velocity components detected in the region. The observed lines show variations in
the intensity, the profile and in the scale time of variability. Some components show
variability in timescale of minutes, that can not be explained considering collisional
pumping with shock velocity of about 40 km s~! and the smallest maser spot of 0.05
AU.

Keywords: Dust. Extinction. Molecules. Maser. Variability. Kinematics. Dynamics.
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1 INTRODUCAO

Na presente tese estudamos duas regioes de formacao de estrelas de baixa massa,
a nuvem escura Musca e o glébulo IRAS 16293-2422. Em Musca, analisamos dados
de emissdo térmica das linhas moleculares de 3CO (J=1-0), C'®*0 (J=1-0) e NH;3
(J=K=1) e de extinc¢ao visual obtidos no infravermelho (IV) préximo. Em IRAS
16293-2422, analisamos a variabilidade da emissao do maser! de dgua de 22 GHz.
Uma parte dos resultados referentes a Musca foram publicados em revista por
Machaieie et al. (2017).

Uma vez que a defini¢ao de alguns termos em formacao estelar nao é clara, adotamos
a seguinte terminologia: condensacao é analogo a globulo, com a tnica diferenca de
que as condensagoes se encontram embebidas numa nuvem e estao préximas umas
das outras, enquanto que os glébulos se encontram relativamente isolados. Os cores
sao regides densas que se encontram no interior das condensagoes ou dos glébulos e
¢ onde ocorre a formacao estelar. Em funcao da existéncia ou nao de protoestrelas

no seu interior, estes sao divididos em cores protoestelares e cores starless.
1.1 Contexto do trabalho

A formacao estelar é um dos processos astrofisicos mais importantes e o estudo
das condigoes em que ela ocorre tem sido de grande interesse cientifico pois, essas
condic¢oes controlam a natureza e a taxa de formacao de estrelas, com consequéncia
na formacgao de planetas e na evolugao das galdxias (CHIANG; YOUDIN, 2010; EVANS-
11, 1999; KENNICUTT; EVANS, 2012; LARSON, 2003; SHU et al., 1987b).

Desde a detecgao de regides escuras e isoladas no céu (BARNARD, 1919; BOK;
REILLY, 1947; WOLF, 1923), a descoberta de sua componente molecular por
meio da observagdo da molécula de monodxido de carbono (CO, WILSON et al.,
1970), a posterior confirmagdo de que essas regides sao as menores entidades
relacionadas com a formagao de estrelas (BOURKE et al., 1995; CLEMENS; BARVAINIS,
1988) até a atualidade, com a construgdo de instrumentos que permitem medidas
cada vez mais precisas (Herschel, Atacama Large Millimeter Array-ALMA) e a
realizacao de simulagoes que além da gravidade, incluem a turbuléncia, processos
magnetohidrodinamicos (MHD), processos de resfriamento, efeitos da radiagao

externa e do feedback radiativo de estrelas massivas (FEDERRATH, 2016; FROEBRICH

'A palavra MASER é um acrénimo em inglés de Microwave Amplification by Stimulated
Emission of Radiation, que traduzido literalmente para portugués significa amplificagdo em micro-
ondas por emissio estimulada de radiacio. E equivalente & emissdo LASER (Light Amplification
by Stimulated Emission of Radiation) no éptico.
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et al., 2005; IBANEZ-MEJIA et al., 2016; KRITSUK et al., 2013; KRUMHOLZ et al., 2007;
OSTRIKER et al., 1999), tem se obtido uma quantidade elevada de informagoes sobre

o processo de formagao estelar, proporcionando avancos importantes na area.

Mesmo com avancos significativos na drea, as fases iniciais de formacao de
estrelas ainda nao sao completamente compreendidas devido, principalmente, a
complexidade e simultaneidade dos fendmenos e ao vasto intervalo de escalas
envolvidas no processo. Dois dos aspectos menos compreendidos do processo de
formacao de estrelas sao as condi¢oes iniciais que levam a formacao dos cores
densos e como estes evoluem até formar estrelas. Atualmente, se acredita que
o processo de formagao estelar seja regido pela acdo combinada da gravidade,
campos magnéticos e turbuléncia (FEIGELSON; MONTMERLE, 1999; TACHIHARA et
al., 2000; LARSON, 2003; MCKEE; OSTRIKER, 2007; CRUTCHER; TROLAND, 2007;
TROLAND; CRUTCHER, 2008; KLESSEN, 2011; CRUTCHER, 2012), embora nao se

saiba exatamente em que proporc¢ao cada um atua.

O conhecimento das propriedades fisicas dos cores e sua relagdo com a dindmica
das nuvens onde se encontram embebidos ¢ um dos caminhos para o entendimento
dos mecanismos de formagao de estrelas. O estudo das linhas espectrais se apresenta
como uma ferramenta poderosa para investigar as condigdes fisicas e quimicas (CAUX
et al.,, 2011; JORGENSEN et al., 2011; MYERS; BENSON, 1983; MYERS et al., 1983) além
de oferecerem uma oportunidade tnica para investigar a estrutura dinamica das

nuvens moleculares (NM’s), que tem um papel importante na formagao estelar.

Linhas rotacionais de moléculas em comprimentos de onda milimétricos tém sido
usadas para investigar as propriedades das NM'’s, permitindo o acompanhamento
da evolucao dos fenomenos relacionados com a formagao estelar como o colapso, a
fragmentagao, a perda de massa e a formagao de discos protoplanetarios (CAMPBELL
et al., 2016; CASELLI; CECCARELLI, 2012; GREGERSEN; EVANS-II, 2000; GREGERSEN
et al., 2000; JORGENSEN et al., 2011; MYERS et al., 2000). Se destacam as emissoes
térmicas do CO, usado principalmente para mapear o gas mais ténue e o NHs, que é
usado para estudar o gas mais denso, onde as linhas usuais do CO sdo opticamente
espessas (BENSON; MYERS, 1989; MYERS; BENSON, 1983; MYERS et al., 1983; MYERS
et al., 1991), além de outras moléculas como o CS, NH3 , H,CO, CH3;0H (BERGIN et
al., 2001; CASELLI et al., 2002; TAFALLA et al., 2000; TAFALLA et al., 2004).

A emissao maser de algumas moléculas como OH, H,O, SiO, NH3, CH;OH, H,CO,
também é uma ferramenta ttil para investigar as fases iniciais de vida das estrelas

(BRAND et al., 2003; CASWELL et al., 1995; CLAUSSEN et al., 1997; FURUYA et al.,



2003; FURUYA et al., 2001). O maser de HyO, em particular, indica estagios primérios
de formagao de estrelas (BAE et al., 2011; CODELLA et al., 1996; FELLI et al., 1992;
FURUYA et al., 2003; GREGORIO-MONSALVO et al., 2006b) e traga a interagao dos jatos
e ventos fortes originarios da protoestrela em formacao com o gas denso a volta por
meio de choques (BAE et al., 2011; ELITZUR, 1982; ELITZUR et al., 1989; FURUYA et
al., 2003; WILKING et al., 1994a; WOOTTEN et al., 1999). Por isso a emissao maser
da molécula de H,O tem sido usada para estudar propriedades das regides onde
é observada, como o campo magnético, distribuicao de velocidades e para estimar
distancias (ALVES et al., 2012; HIROTA et al., 2008; IMAI et al., 2007; LILJESTROM;
GWINN, 2000; REID; MORAN, 1981; TEREBEY et al., 1992).

Uma caracteristica importante da emissao maser é a variabilidade observada em
algumas fontes, que se reflete principalmente na variacao do pico da densidade
do fluxo em uma dada componente de velocidade (GOMEZ-BALBOA; LEPINE, 1986;
BREEN et al., 2010; COLOM et al., 2015; GREEN et al., 2012; GOEDHART et al., 2014;
KANG et al., 2013; WILKING et al., 1994b). Em regices de formagao de estrelas, estudos
de variabilidade tém se concentrado principalmente no maser de H,O de 22 GHz,
devido ao seu alto brilho. Embora nao se saiba exatamente o que cria a variabilidade
nessa emissao, ela é consistente com a origem deste maser em ambientes turbulentos.
Acredita-se que a variabilidade pode ser causada por gradientes de velocidade,
efeitos geométricos, incrimento de profundidade éptica do meio ou outros efeitos
relacionados com a transferéncia radiativa (FURUYA et al., 2001; ROWLAND; COHEN,
1986; WOOTTEN, 1993; ZHOU; ZHENG, 2001).

O estudo das NM’s por meio de linhas é afetado por problemas como desvio do
equilibrio termodindmico local (ETL), variacdo da opacidade, evolugao quimica,
estruturas de pequena escala e deplecao de moléculas na fase gasosa, principalmente
em regides densas (ATKAWA et al., 2005; ALVES et al., 1999; BERGIN et al., 2001;
DICKMAN, 1978b; DICKMAN; HERBST, 1990; PRASAD; HUNTRESS JR., 1980) que,
se ignorados, podem gerar informagoes nao muito precisas sobre as NM’s. Sendo
assim, a caracterizacao das NM’s por meio de linhas tem sido complementada por
estudos da extingao visual (Ay) produzida pela poeira na luz das estrelas de fundo
no 6ptico (BOK, 1956; DICKMAN, 1978a) ou no IV préximo (LADA et al., 1994),
assumindo que a razao gas-poeira ao longo da linha de visada é constante (BOHLIN
et al., 1978; LISZT, 2014; VUONG et al., 2003).

No o6ptico, a extingao visual pode ser medida pelo método de contagem de estrelas.

No entanto, esta técnica somente alcanca regides com extingao de até 8 mag



(ANDREAZZA; VILAS-BOAS, 1996; CAMBRESY, 1999; CERNICHARO; BACHILLER,
1984). Com o advento das cdmaras no IV, os estudos de extingdo visual tém sido
realizados por meio da técnica de excesso de cor no IV proximo, que permite alcancar
regioes com extingao visual ~40 mag (KANDORI et al., 2005). Por isso, esta técnica
se apresenta como uma ferramenta 1til para obter mapas de extingao visual mais
detalhados, a partir dos quais se podem identificar cores densos e analisar suas
condigoes fisicas e dindmicas em diferentes estagios evolutivos, com ou sem objetos
estelares jovens (OEJ’s) embebidos (ALVES et al., 2001; HARVEY et al., 2003a; HARVEY
et al., 2001; HUARD et al., 2006; KANDORI et al., 2005; RACCA et al., 2002; RACCA et
al., 2009; TEIXEIRA et al., 2005). A associagao dos resultados de extingao visual e das
linhas de emissao molecular tem permitido uma descricao mais precisa da estrutura
das nuvens e dos cores embebidos (ALVES et al., 1999; BERGIN et al., 2001; KANDORI
et al., 2005).

1.2 Motivacao

A compreensdao dos processos fisicos que ocorrem durante os estagios iniciais
de formacgao de estrelas e sua influéncia no gas molecular do qual as estrelas
sdo formadas requer o conhecimento detalhado das condigoes fisico-quimicas do
ambiente antes e depois da formagao das estrelas. Os cores, por serem as menores
entidades relacionadas com a formacgao estelar e uma vez que podem se encontrar
em estagios evolutivos diferentes, sdo importantes laboratérios para investigar os
processos fisicos que levam a formacao de estrelas. Uma vez que os cores podem
se encontrar em estagios evolutivos diferentes, eles tém uma variada gama de
propriedades. O conhecimento dessas propriedades é essencial para a obtencao de

um cenario de evolugao do gas até formar estrelas.

O filamento de Musca (vide secdo 1.5.1) por possuir cores com e sem OEJ’s
embebidos, é um bom candidato para se estudar as condi¢oes iniciais de formacao de
estrelas e a influéncia que a formacao de estrelas tem sobre o gés em sua vizinhanca
e vice-versa. No entanto, mesmo com essa propriedade importante e apesar de
Musca ser uma das regides de formagao estelar mais proxima, ela tem sido pouco
estudada. Destacam-se estudos de CO (ARNAL et al., 1993; HACAR et al., 2016; LOHR
et al., 2007; MIZUNO et al., 1998; MIZUNO et al., 2001; VILAS-BOAS et al., 1994), de
extingao visual (CAMBRESY, 1999; GREGORIO-HETEM et al., 1988; KAINULAINEN
et al., 2016), polarizagdo (PEREYRA; MAGALHAES, 2004) e emissao de poeira em
algumas condensagoes (JUVELA et al., 2010; JUVELA et al., 2012; JUVELA et al., 2011),

mas que pecam pela falta de andlise da estabilidade dos cores embebidos na nuvem.



Por meio de analise de estabilidade é possivel saber se os cores formarao estrelas ou
nao. Informacoes desta natureza sdo importantes pois tém implicagbes em outras

areas da astrofisica.

Apesar de um numero consideravel de observacoes de varias fontes, ainda nao
existe um quadro completo que descreva a variabilidade das fontes maser. Por
isso, é necessario um monitoramento continuo das fontes emissoras para entender
o fendmeno da variabilidade e para estabelecer sua verdadeira frequéncia. A fonte
IRAS 16293-2422 (vide segao 1.5.2) é o objeto ideal para o estudo da variabilidade
pois, seus masers tém sido monitorados desde sua descoberta em 1986 (WILKING;
CLAUSSEN, 1987), tanto por interferometria (IMAI et al., 1999; IMAT et al., 2007;
WOOTTEN, 1993; WOOTTEN et al., 1999) assim como por observagoes de antena
tnica (FURUYA et al., 2003; MONFREDINI, 2010) para entender sua origem, estrutura

de velocidade e evolugao temporal das componentes.

As componentes do maser de dgua de 22 GHz de IRAS 16293-2422 tem tempo de
vida que varia de dias a meses (CLAUSSEN et al., 1996; FURUYA et al., 2003; WILKING;
CLAUSSEN, 1987; WOOTTEN, 1993). No entanto, chama atencao a deteccao de uma
componente de curta duracao, com tempo de vida da ordem de dezenas de minutos,
por Monfredini (2010). Até a altura dessa deteccao, o menor tempo de vida registrado
em componentes maser nesta fonte era de 1 dia (CLAUSSEN et al., 1996; WOOTTEN,
1993; WOOTTEN et al., 1999), provavelmente de vido ao espagamento das observagoes.
Por se tratar de uma componente de velocidade com curtissima duragao nunca antes
observada em IRAS 16293-2422, analisamos cuidadosamente os espectros dos masers
desta fonte obtidos entre 2009 e 2011, com alta resolucao temporal, para confirmar
ou nao a ocorréncia dessa componente de curta duragdo assim como para procurar

por outras componentes com tempo de vida da ordem de minutos, horas ou dias.
1.3 Objetivos
1.3.1 Objetivos gerais

e Estudar o processo de formacao estelar na nuvem escura Musca;

e Estudar a variabilidade do maser de dgua de 22 GHz em TRAS 16293-2422.
1.3.2 Objetivos especificos

e (Caracterizar a distribuicao do géas e da poeira na nuvem escura Musca;

e Estudar as propriedades fisicas, cinematicas e dindmicas das condensagoes



densas embebidas em Musca por meio das linhas de emissao do *CO, C*O

e NHj3 e de exting¢ao visual obtida no IV;

e Avaliar a estabilidade dos cores densos embebidos em Musca;

e (Caracterizar as componentes do maser de agua de 22 GHz da fonte IRAS
16293-2422;

e Analisar a variabilidade das componentes mais intensas do maser de agua
de TRAS 16293-242;

e Estudar a variabilidade de curto periodo nesta fonte.

1.4 Relevancia do trabalho

Os dados do satélite Herschel (ANDRE et al., 2014; ARZOUMANIAN et al., 2011)
e simulagoes (INUTSUKA; MIYAMA, 1997; FEDERRATH, 2016) enfatizam o cenério
em que filamentos interestelares e cores pré-estelares neles embebidos representam
dois passos fundamentais no processo de formacdo de estrelas. Por isso, ¢é
importante caracterizar as propriedades dos filamentos e dos cores embebidos, e
investigar como o processo de formacao estelar depende das condigoes locais. Como
mencionado acima, o fato de Musca ser muito proxima e possuir cores em estados
evolutivos diferentes, tornam essa nuvem uma 6tima candidata para investigar as
primeiras fases da formacao estelar. Com este trabalho sera possivel explorar as
propriedades dos cores starless e protoestelares formados sob as mesmas condigoes
iniciais. Informagoes deste tipo podem fornecer elementos importantes e contribuir
significativamente para o desenvolvimento de uma teoria geral de formacao de

estrelas.

A variabilidade maser é um importante investigador da dindmica das regioes,
por isso, existe um esforco enorme da comunidade cientifica para entender sua
origem, caracteriza-la e retirar informacoes importantes sobre as regides emissoras.
Além disso, a variabilidade maser pode dar limitagoes sobre os mecanismos de
bombeamento que estao relacionados com as condigoes fisicas da nuvem onde a
emissao maser ocorre. Um estudo sistematico da variabilidade maser como o que
apresentamos aqui na regiao de IRAS 16293-2422 é importante para entendermos

as condigoes fisicas e dinamicas das regioes de formacao estelar.



1.5 As regioes de estudo

1.5.1 Musca

Musca é uma nuvem escura com estrutura filamentar de aproximadamente 6,5
pc de extensdo e 0,5 pc de largura (CAMBRESY, 1999; GREGORIO-HETEM et al.,
1988; MIZUNO et al., 1998; MIZUNO et al., 2001; KAINULAINEN et al., 2016), situada
na extremidade norte do complexo Camaledao-Musca (FEITZINGER; STUEWE, 1984;
FRANCO, 1991; MIZUNO et al., 1998), & 150 pc (ARNAL et al., 1993; KNUDE; HOG,
1998). Na Figura 1.5.1 se encontra o mapa de emissao de poeira, mostrando o

conjunto de nuvens que fazem parte do complexo de Camaledo-Musca.
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Figura 1.1 - Mapa de emissao continua de poeira em 857 GHz obtida pelo satélite Planck
na regido do complexo de Camaledo-Musca. Estao indicadas as nuvens que
fazem parte do complexo e destacada a regiao de Musca.

Fonte: Hacar et al. (2016).

Musca possui 16 condensacoes situadas praticamente ao longo do eixo maior da



nuvem (VILAS-BOAS et al., 1994). A condensagao designada de Mul3, localizada
na extremidade norte do filamento, abriga a fonte IRAS 12322-7023, um OEJ
candidato a estrela T Tauri (GREGORIO-HETEM et al., 1988). Na diregdo do OEJ
foram observados picos duplos nas linhas J=1-0 do *CO (ARNAL et al., 1993), J=1-
0 do 3CO e do C'™O (VILAS-BOAS et al., 1994) e J=2-1 de CO (HACAR et al.,
2016). Vilas-Boas et al. (1994) sugerem que esses picos duplos podem indicar ou
expansao/contra¢ao do gas no meio ou sobreposi¢ao de nuvens distintas ao longo da
linha de visada. Por sua vez, Hacar et al. (2016) sugerem que os picos duplos podem

ser causados pela interacao do OEJ com o seu envelope.

Estudos de polarizagdo na vizinhanca de Musca (ARNAL et al., 1993; PEREYRA;
MAGALHAES, 2004) mostram que o campo magnético se encontra praticamente
alinhado com o eixo menor da nuvem. O padrao e o grau de polarizacao sao alterados
nas regioes com extincao elevada, principalmente na extremidade norte, proxima do
OEJ. Nesta regiao, o angulo de polarizagao tem dispersdes maiores do que em outros
campos da nuvem (PEREYRA; MAGALHAES, 2004).

O primeiro estudo extenso de emissdo de 3CO e C*¥O (J=1-0) na diregao de Musca
foi realizado por Vilas-Boas et al. (1994), no qual foram observadas as posigoes
centrais das 16 condensagoes. Com base nessas observacoes foram estimados alguns
parametros fisicos do gés e avaliada a estabilidade da nuvem. Recentemente, Hacar
et al. (2016) estudaram a cinemética da nuvem, observando posigdes ao longo do eixo
principal da nuvem através das transicoes J=2-1 de *CO e C*¥O e concluiram que
o gas em Musca ¢ inteiramente subsonico e que a cinematica interna ¢ dominada
por movimentos térmicos. Por sua vez, associando estudos de exting¢ao visual no
IV préximo e emissdo continua de poeira em 870 pm, Kainulainen et al. (2016)
estudaram o processo geral de fragmentacao da nuvem e concluiram que este iniciou
hé dezenas de milhoes de anos a partir das suas extremidades, deixando a regiao

mais interna menos fragmentada.

1.5.2 TRAS 16293-2422

IRAS 16293-2422 ¢é um globulo altamente embebido, que se situa na NE filamentaria
L1689N, no complexo molecular p Ophiuchi, localizado entre 120 pc e 160 pc (BLAKE
et al., 1994; IMAI et al., 2007; KNUDE; HOG, 1998; LOINARD et al., 2008; MUNDY et
al., 1986; MUNDY et al., 1990). E uma das regides de formacio de estrelas de baixa
massa mais estuda, tendo sido observada no continuo e em linhas moleculares de
diversas espécies no submilimétrico (BISSCHOP et al., 2008; JORGENSEN et al., 2011;
KRISTENSEN et al., 2013; LOINARD et al., 2007; PARISE et al., 2005; PARISE et al., 2012;



PECH et al., 2010; van DISHOECK et al., 1995) e outras fontes citadas no trabalho. Sua

estrutura quimica e fisica foi modelada por Doty et al. (2004).

IRAS 16293-2422 é um sistema protoestelar com disco em fase de acrecao ainda,
rotacionando em torno do seu eixo menor (MUNDY et al., 1986; IMAT et al., 1999).
Possui dois OEJ’s de baixa massa, A e B (MUNDY et al., 1992; WOOTTEN, 1989),
que distam entre si 4-5” (CHANDLER, 2005; CAUX et al., 2011; GIRART et al., 2014;
JORGENSEN et al., 2005; LOINARD et al., 2013; WOOTTEN, 1989). A fonte B gira em
torno da fonte A, com velocidade de 1,2 km s™! (CAUX et al., 2011; LOINARD et al.,
2013). A massa (discot-objetos) ¢é estimada em aproximadamente 2,3 Mg (GIRART
et al., 2014) e a luminosidade em 30 L (BLAKE et al.,, 1994; MUNDY et al., 1990). A
fonte A é um OEJ classe 0, com luminosidade bolométrica de 16,5 L), circundado
por um envelope de gés e poeira, tem massa 1,8 Mg, e idade estimada entre 103-10%
anos (STARK et al., 2004; DOTY et al., 2004). Existe uma discussao sobre a natureza
da fonte B. Para Stark et al. (2004) esta fonte aparenta ser uma estrela T Tauri
jovem, de baixa luminosidade, L< 5 Lg, com emissdo de poeira associada. Para
Chandler et al. (2005), Jorgensen et al. (2005) e Loinard et al. (2013), a fonte B é

uma protoestrela que ainda nao iniciou ejecao de massa.

Observagoes de alta resolugao (0,2”) mostram que a fonte A é um sistema binério,
constituido por duas radio fontes, designadas A1l e A2, que emitem no centimétrico,
e por duas componentes submilimétricas continuas Aa e Ab (CHANDLER, 2005). A
Figura 1.2 mostra a imagem no continuo submilimétrico da regiao de IRAS 16293-
2422, onde se pode visualizar a localizagdo das fontes e a direcao dos outflows de CO
observados na regiao, que se acredita estarem ligados com a emissao maser nesta
fonte (WOOTTEN, 1993).

De acordo com Imai et al. (2007), Wootten (1993) e Wootten et al. (1999), a emissao
do maser de dgua observada em IRAS 16293-2422 esta associada com a fonte A e é a
mais intensa dentre as emissoes dos masers de agua ja observados em outros OEJ’s
de natureza similar (FURUYA et al., 2003). A emissao do maser de dgua nesta fonte é
resolvida em uma série de spots distribuidos em torno da fonte principal A, a mais ou
menos 10 a 100 UA do OEJ (ALVES et al., 2012; IMAT et al., 1999; WILKING; CLAUSSEN,
1987; WOOTTEN, 1989; WOOTTEN, 1993). A Figura 1.3 mostra a localizagao espacial
dos spots maser e suas velocidades em relagao a fonte central, obtidas em duas épocas
distintas por observagoes interferométricas no Very Large Array (VLA). No primeiro
painel ¢ mostrado o resultado da observacao realizada em julho de 1986, na qual

foram identificados 5 spots maser com velocidades radiais diferentes (WOOTTEN,
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Figura 1.2 - Imagem no continuo submm de IRAS 16293-2422 obtida no ALMA. E
mostrada a emissdo submilimétrica das componentes principais A e B. Os
contornos de emissao de poeira variam de 0,2 & 4 Jy em intervalos de 0,2
Jy. A largura do feixe, com 0,32"”x0,18”, é mostrada no canto inferior direito
da imagem. Estao sinalizados os picos de emissdo submilimétrica Aa e Ab, e
as fontes Al e A2, que emitem no centimétrico. As setas vermelhas e azuis
mostram a direcido dos dois outflows produzidos pela fonte A, deslocados para

o vermelho e para o azul, respectivamente.
Fonte: Loinard et al. (2013).

1989). Apenas duas das componentes detetadas nesta época ja haviam sido detetadas
nas primeiras observacoes desta fonte realizadas por Wilking e Claussen (1987). O
segundo painel mostra os resultados da observacao realizada em janeiro de 1989, onde
foram identificados 12 spots maser, alguns com a mesma velocidade mas provenientes
de posicoes espaciais distintas (WOOTTEN, 1993).

A posicao dos masers mais intensos de IRAS 16293-2422 em funcao da velocidade
descreve uma elipse em que o eixo menor é aproximadamente paralelo a direcao do
fluxo bipolar e o eixo maior é alinhado com uma linha que conecta os dois membros
do sistema protobinario A, na direcdo noroeste, formando uma estrutura tipo disco,
vista em larga escala (WOOTTEN et al., 1999). Alguns dos masers observados em
IRAS 16293-2422 se encontram alinhados com os outflows observados na regiao e

presumivelmente tragam a componente ionizada do fluxo de gds (ALVES et al., 2012;
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Figura 1.3 - Posigao e velocidade dos spots maser da regiao de IRAS 16293-2422 obtidas
em duas épocas distintas, superpostas a emissido continua de 22,46 GHz.
Fonte: Wootten (1989) e Wootten (1993), respectivamente.

IMAT et al., 2007; WOOTTEN et al., 1999). No entanto, Imai et al. (1999) sugerem que
alguns masers nesta fonte podem estar associados com o disco protoestelar, onde
sao excitados quando o gas em queda colide, criando um choque, fazendo com que
0 gas na regiao alcance as condigoes fisicas apropriadas para a excita¢do maser (T~
400 K e n(Hy)~ 10° cm™3).

A emissao maser em IRAS 16293-2422 tem um espectro complexo, com as
componentes mais intensas préximas da velocidade da nuvem (CLAUSSEN et al., 1996;
FURUYA et al., 2003). As de velocidade alta tendem a ser mais fracas (WOOTTEN,
1993; WOOTTEN et al., 1999). Na Figura 1.4 sdo mostrados os espectros obtidos por
Claussen et al. (1996), entre abril de 1989 e dezembro de 1992, onde sao visiveis
componentes intensas com até 800 Jy e outras mais fracas, com até 5 Jy. As

componentes masers observadas evoluem consideravelmente com o tempo.

Geralmente, o tempo de vida das componentes observadas varia de dias a meses, com
as componentes intensas e de velocidades baixas persistindo por mais de seis meses
(CLAUSSEN et al., 1996; FURUYA et al., 2003; WILKING; CLAUSSEN, 1987; WOOTTEN,
1993). No entanto, em Monfredini (2010) foi detetada uma componente intensa e de
velocidade baixa (6,5 km s™!), com tempo de vida da ordem de dezenas de minutos.
As componentes de velocidade elevada em relacdo a velocidade sistémica da regiao

(Visr ~4 km s7!) tendem a ser mais fracas e transitérias, com tempo de vida de
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Figura 1.4 - Espectros resultantes do monitoramento da emissdo do maser de agua em
TRAS 16293-2422 por um periodo de 13 meses. Os espectros estao mostrados
em duas escalas de fluxo maximo: (a) até 800 Jy e (b) até 15 Jy. Datas no
formato mm/dd/aa.

Fonte: Claussen et al. (1996).

um dia (WOOTTEN, 1993; WOOTTEN et al., 1999). A Figura 1.5 mostra a variagao
temporal de algumas componentes durante as observacoes realizadas entre dezembro
de 1986 e fevereiro de 1992 (WOOTTEN, 1993) e entre dezembro de 1997 e janeiro
de 1998 (FURUYA et al., 2003). Nas observagoes de Wootten (1993), as componentes
de velocidade entre +6 e +8 km s~! estdo sempre presentes e nas observacoes de
Furuya et al. (2003) as componentes maser sao observadas, principalmente, em dois

grupos distintos de velocidade, +2 e + 6 km s~ !.
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Figura 1.5 - Contornos da emissdo do maser de agua em IRAS 16293-2422, mostrando
a variagdo temporal de algumas componentes detetadas entre 12/12/1986
e 15/02/1992 (painel esquerdo) e entre 27/12/1997 e 20/01/1998 (painel
direito), no qual as linhas verticais tracejadas marcam os dias das observagoes.
Fonte: Wootten (1993) e Furuya et al. (2003), respectivamente.

1.6 Visao geral e estrutura do trabalho

Neste trabalho estudamos a distribui¢ao da poeira e do gas na nuvem escura Musca
a partir de mapas de extin¢ao visual obtidos usando a técnica Near Infrared Color
Excess (NICE, LADA et al.,, 1994) e dados no IV préximo, nas bandas J, H e K do
catalogo Two Micron All Sky Survey (2MASS) de fontes puntiformes (SKRUTSKIE et
al., 2006). Estudamos as propriedades de oito condensagoes embebidas em Musca por
meio da transi¢ao J=1-0 do *C%0 (13CO) e 12C'0 (C'®0) e também pela transicio
J=K=1 de NH;. Obtivemos mapas detalhados das emissoes de 3CO e C'¥0 na
direcdo de Mul3, a inica condensacao com uma fonte IRAS embebida. Avaliamos a
estabilidade de Musca e de cinco cores densos embebidos, que se apresentaram com
picos de extingao maiores do que 10 mag e sdo potenciais locais de formagao estelar
(JOHNSTONE et al., 2004; KAINULAINEN et al., 2011; LADA et al., 2010) e estimamos
alguns parametros fisicos do gas como massa, temperatura, densidade e pressao
externa. Para a andlise de estabilidade usamos o modelo de esferas isotérmicas de
Bonnor-Ebert. Também revisitamos as observagoes do maser de agua de 22 GHz, na
dire¢do de IRAS 16293-2422, realizadas entre 1991 e 2011, no Radio Observatério
do Itapetinga (ROI) e caracterizamos as linhas observadas em termos de velocidade
radial, temperatura de antena e perfil das linhas, ajustando as linhas observadas por
Gaussianas. Juntamente com observacoes de outros autores desde sua descoberta,
fizemos um acompanhamento da evolucao temporal das diversas componentes de

velocidade observadas e estudamos a variabilidade de longo termo (de dias & meses)
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e a de curto-termo, de horas a minutos.

Esta tese esta dividida em 6 capitulos. No capitulo 2 abordamos os aspectos gerais
da formacao de estrelas, com enfoque para as de baixa massa. Também descrevemos
a fenomenologia da emissao maser e caracterizamos o maser de agua de 22 GHz. No
capitulo 3 se encontram descritas as observacoes fotométricas no IV préximo e das
linhas de *CO, C'®0, NH; e do maser de HyO, e o processo de reducao dos dados
das linhas. Também descrevemos o processo de obtenc¢ao dos mapas de extingao pelo
método NICE, a obtencao dos perfis radiais de extingao dos cores, o ajuste de esferas
de Bonnor-Ebert e as equagdes que usamos para estimar os parametros fisicos do gas
em Musca. No capitulo 4 apresentamos os resultados, que sao discutidos no capitulo
5 e, finalmente no capitulo 6 se encontram as principais conclusoes e as possiveis

linhas de continuacao deste trabalho.

14



2 REVISAO BIBLIOGRAFICA

Neste capitulo apresentamos os aspectos gerais da formacao de estrelas, com
enfoque para as estrelas de massas baixas e intermedidrias (M<8 Mg MCKEE;
OSTRIKER, 2007). Caracterizamos as NM’s e mostramos o formalismo usado para
a obtencao de suas propriedades fisicas. Também descrevemos a fisica da emissao
maser considerando aproximacao linear e falamos de algumas propriedades desta

€1mnissao.
2.1 Aspectos gerais das regioes de formacao de estrelas
2.1.1 Caracteristicas das nuvens moleculares

NM’s sao grandes concentracoes de gas e poeira. Elas sdo constituidas de 63% de
Hy, ~36% de He e ~1% de poeira, outras moléculas e dtomos (ROHLFS; WILSON,
2000) e sao encontradas principalmente no disco da Galaxia, onde ocorre maior
concentragdo do material interestelar (DAME et al., 2001). A Figura 2.1 representa a
distribuicao das NM’s em latitudes galdcticas | b |< 35° na Via Léctea. A maioria

das nuvens se encontra em baixas latitudes, | b |< 10°.

Figura 2.1 - Mapa de distribuicdo das regides de formacao estelar na Galaxia. Imagem
obtida da composicao de varios resultados de observagoes do CO.

Fonte: Dame et al. (2001).

Em funcdo do tamanho, as NM’s sao divididas em nuvens moleculares gigantes
(NMG’s) e nuvens escuras (NE’s). NMG’s tém massas entre 10* —10° Mg e
dimensdes entre 50 e 200 pc (DAME et al., 2001). Nelas se da a formagao de estrelas
de alta massa assim como as de baixa massa (LADA, 1987; ZINNECKER et al., 1992).

As NE’s tém massas entre 10 — 10* Mg, e dimensoes que vao de 0,1 & 10 pc. Nelas
se d4 a formacao de estrelas de baixa massa. As NE’s podem ser encontradas em

conjunto, formando os complexos de NE’s (Taurus Auriga, p Ophiuchi, Camaleao-
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Musca), ou isoladas, com estrutura simples e dimensoes pequenas. Neste caso sao
chamados de glébulos de Bok ou simplesmente glébulos (B68, B335).

As NM’s sao caracterizadas por uma distribuicao de densidades e exibem estruturas
hierarquicas conhecidas como clumps e cores. A distin¢cdo entre estas estruturas
hierdrquicas nao é muito clara. Por exemplo, em Beichman et al. (1986) e Ward-
Thompson et al. (1994) sdo tratadas como estruturas similares. N6s adotamos a
nomenclatura de Williams et al. (2000), na qual os clumps sao subunidades das
NM'’s, que por sua vez contém subestruturas (os cores). Os clumps tém dimensoes
entre 0,3 e 3 pc e os cores tém dimensées menores do que 0,2 pc (BERGIN; TAFALLA,

2007). E nos cores densos onde ocorre a formacao estelar (MYERS, 1999).

Os cores por sua vez, sao divididos em cores protoestelares, quando contém OEJ’s
de classe 0 ou I e em cores starless, quando nao contém OEJ’s (ANDRE et al., 1993;
BEICHMAN et al., 1986; WARD-THOMPSON et al., 1994). Como esta classificacao é
baseada na detecgdo de OEJ’s com até 0,1 Lo (MYERS et al., 1987), atualmente se
mostra um pouco ambigua pois, com a atual sensibilidade das observagoes no IV
tém se detetado objetos com luminosidade muito baixa, os chamados VeLLOs (very
low-luminosity objects) em cores que antes eram considerados starless (KAUFFMANN
et al., 2005; YOUNG et al., 2004).

Dependendo de sua densidade central, os cores starless podem vir ou nao a formar
estrelas. A densidade critica acima da qual um core podera colapsar e formar estrelas
é de 10%-10° ecm™ (CASELLI; CECCARELLI, 2012; LARSON, 2003; MYERS, 1999).
Cores nestas condigoes sdo designados de cores pré-estelares (ANDRE et al., 1993; di
FRANCESCO et al., 2007).

Geralmente, os cores pré-estelares sao gravitacionalmente ligados (di FRANCESCO et
al., 2007) ou sd@o mantidos coesos pela acao da pressao externa (BERTOLDI; MCKEE,
1992). Também sao caracterizados pela presencga de emissdao submilimétrica, tipica
de regioes com densidades da ordem de 105-10° cm™3 (WARD-THOMPSON et al., 1999;
WARD-THOMPSON et al., 1994). As linhas moleculares nesses cores mostram evidéncia
de gas colapsando (GREGERSEN; EVANS-II, 2000), tém valores elevados da razao
NH;/NoH™ (PALAU et al., 2007) e tém emissao intensa de NHoD (BUSQUET et al.,
2010).
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2.1.2 O fluxo de gas nas nuvens moleculares

O estado dindamico de uma NM exerce um papel importante na formagao das
estrelas (MCKEE; OSTRIKER, 2007). Considera-se que o gés interestelar do qual
as estrelas se formam é um fluido turbulento governado por processos MHD
(KRUMHOLZ, 2010; SPITZER, 2004), cuja caracterizacdo pode ser encontrada
resolvendo simultaneamente as equagoes de conservacao de massa, de momento e

da inducao magnética.

A equacao que descreve a conservagao de massa é dada por:

dp

o ==YV, (2.1)

onde p é a densidade do gas e 7 é a sua velocidade. Esta equagao mostra que "a
taxa de variagdo da densidade em uma dada posicao da NM é igual a taxa com que

a massa flui de ou para essa posicao”.

A equacdo que representa a conservacao do momento é dada por:
0 1
&“’7) — V(pVV)-VP+ —(V x B)x B — pVo + ViV,  (22)

onde P é a pressao do fluido, § é o campo magnético do meio, v é a viscosidade e ¢ é
o potencial gravitacional. Esta equacao significa que "a taxa de variagao do momento

"l pelo fluido mais os quatro termos

é igual a taxa com que o momento ¢é "advectado
do lado direito da equagao acima, que representam a forga de pressao, a forca de

Lorentz, a forca gravitacional e a forga viscosa, respectivamente”.

A equacao que representa a inducao magnética é dada por:

%?:—Vx(ﬁx?)—vx(ﬁ/VXE), (2.3)

onde 7 é a resistividade magnética. Esta equacao significa que "a taxa de variagao
do campo magnético ¢é igual a taxa com que o campo ¢é transportado pelo gas mais

a taxa na qual esse campo ¢ ou dissipado ou difundido pela resisténcia do gas".

1A adveccéo representa o transporte de uma dada propriedade do fluido devido ao movimento
macroscopico deste.
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O potencial gravitacional devido ao material da nuvem ¢é dado pela equacao:
V3¢ = 4rGp, (2.4)
onde GG é a constante gravitacional.

As caracteristicas do fluxo de gds nas NM’s podem ser determinadas pela resolucao
simultanea das equagoes diferenciais acima (2.1, 2.2, 2.3 e 2.4), que no caso geral
sO pode ser feito numericamente. No entanto, introduzindo algumas simplificagoes,
elas podem ser analisadas e se chegar a algumas conclusdes importantes sobre a

dindmica do gas nas NM’s.

Algumas simplificagoes podem ser feitas considerando-se valores tipicos das NM’s,
tais como tamanho (L ~ 30pc), velocidade (V ~2kms™!) e campo magnético
(B ~ 10 uG). O gés ¢ entao caracterizado em funcdo da importancia de cada termo
(pressao, momento, campo magnético, etc) das equagoes acima. A importancia de

cada grandeza na evolucao de uma NM é analisada abaixo.

Substituindo a derivada espacial por 1/L, desprezando o termo da forca gravitacional
e considerando que a pressdo do gds ¢ dada em funcao da velocidade do som (V4?) no
meio isotérmico, P = pV2, o lado direito da Equacio 2.2 toma a forma (KRUMHOLZ,
2010):

v v .
P TP T TP ‘

Fazendo a leitura da esquerda para a direita, o primeiro termo representa a adveccao
do momento pelo fluxo do gas, o segundo representa as variagoes do momento devido
as forcas de pressao, o terceiro representa as variacoes do momento devido a forca
magnética e o ultimo termo representa as variagoes do momento devido as forcas
viscosas. A importancia de cada um dos termos é avaliada a partir da razao entre o
termo da advecgao e os outros termos, o que leva a introducao de quatro niimeros

adimensionais: dois de natureza magnética e outros dois de natureza nao magnética.

A razao entre o termo da adveccao e o da pressao esta relacionada com o nidmero

de Mach, dado por:

M = v (2.6)

2 A velocidade do som, Vy, quantifica a velocidade de propagacio de uma perturbacio no meio.
Quando a perturbagao se propaga com velocidade maior do que Vg ela é designada de supersonica.
Caso contrario, ela é subsonica.
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Quando M > 1, o termo da adveccao, que representa as variagoes do momento em
uma dada posi¢ao devido ao movimento do gas, ¢ muito mais importante do que o
termo da pressdo. Nas NM’s, M ~ 5 — 10 (ELMEGREEN; SCALO, 2004; ZUCKERMAN;
PALMER, 1974). Neste caso, o fluxo do gés é supersonico e as forgas de pressao nao sao
importantes. No entanto, nos cores, o gas se encontra no regime subsénico (LARSON,
2003; HACAR et al., 2016).

E de salientar que o fato de M > 1 revela que choques® sdo frequentes nas
NM’s (DYSON; WILLIAMS, 1997; STAHLER; PALLA, 2004). Acredita-se que estes sdo
responsaveis pelas flutuagoes de densidade, que levam a formacao de estruturas
hierarquicas e que seu efeito compressor também pode levar a formacao de estrelas
(PADOAN et al., 2001). Estes choques podem comprimir o gas até densidades duas
ordens de grandeza maiores do que as densidades tipicas das NM’s (LARSON, 2003).

A razao entre o termo da adveccao e o da forca magnética é representada pelo

numero de Mach-Alfvén, dado por:

My = — 2.7
A VA ) ( )
onde V5 = B//4mp é a velocidade de Alfvén, que representa a velocidade do som

num fluido magnetizado.

Se My > 1, o termo da advec¢ao é muito mais importante do que o termo da
forca magnética e esta pode ser desprezada. Mas, se Ma < 1, a forga magnética
¢ importante. Nas NM’s, My ~ 1 (CRUTCHER et al., 1999) e portanto, a forga

magnética deve ser levada em conta.

Comparando o termo da adveccdo com o da viscosidade obtemos o nimero de
Reynolds, que representa a razao entre as forcas inerciais e viscosas do gas. Este

numero descreve a importancia das forgas viscosas e é dado por:

_ LV
—

Re (2.8)

Se Re > 1, a viscosidade ¢ incapaz de alterar a velocidade do fluido em uma escala
de tempo comparada com a escala de tempo de passagem do som no gas. Podemos
pensar no nimero de Reynolds como uma quantidade que descreve a dimensao

da escala caracteristica do gas em que o movimento é amortecido. Movimentos

3Choques sdo perturbacdes que se propagam com velocidade maior do que a velocidade local
do som (DYSON; WILLIAMS, 1997). Geralmente, os choques sao causados por gradientes de pressao
entre diferentes meios.
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realizados dentro dessas dimensoes nao sao amortecidos pela viscosidade e os que
se realizam em escalas maiores sofrem o efeito da viscosidade do fluido. Fluidos
para os quais Re 2 10 sdo considerados turbulentos. Nas NM’s, Re > 10°, por isso
movimentos turbulentos sao esperados (ELMEGREEN; SCALO, 2004; HEYER; DAME,
2015). A presenca da turbuléncia nas NM’s é comprovada pela largura das linhas
observadas, que superam em varias ordens de grandeza a largura esperada supondo
apenas movimentos térmicos (FULLER; MYERS, 1992; JIJINA et al., 1999).

Aplicando o mesmo raciocinio para o lado direito da equacao da inducao magnética

2.3, temos:
BV B
= 2.9
7 73 (2.9)
A razao entre estes dois termos define o numero de Reynolds magnético, Rm.
LV
Rm = —. (2.10)
U]

Quando Rm é muito grande, o termo da advecgao na equagao da indugao é muito
maior do que o da resistividade e assim, o campo magnético simplesmente é
carregado pelo fluido, num processo designado "congelamento'das linhas do campo,
em que estas acompanham o movimento do fluido quando este é suficientemente
ionizado (BASU; DAPP, 2010; GIRART et al., 2006; LI et al., 2009).

2.2 Moléculas nas nuvens moleculares

As primeiras moléculas observadas no meio interestelar (MI) foram o CN, CH e
CHT, nos finais de 1930, por meio de suas transicoes eletronicas no 6ptico. O Hy, a
molécula mais abundante do MI, foi descoberto somente em 1970, na banda Lyman,
por suas linhas de absor¢ao, a partir de observacoes em foguetes na direcao da
estrela & Per (CARRUTHERS, 1970). O CO, segunda substancia mais abundante e
principal molécula usada para mapear a distribuicao do Hy, foi a primeira molécula
descoberta em comprimentos de onda milimétricos (WILSON et al.,, 1970), que ¢é a
regiao do espectro onde se observa a maioria das transi¢coes rotacionais moleculares
no ML

Atualmente, mais de 200 moléculas, a maioria organicas, foram observadas no MI
principalmente por meio de suas transi¢oes rotacionais no submm. Neste regime de
comprimento de onda, foram observadas moléculas simples com apenas dois atomos
(Hy) até as mais complexas com 13 dtomos (HC;;N). Moléculas com mais dtomos

(Cdy) foram detetadas no MI por linhas de absor¢ao no IV préximo. A Tabela 2.2
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mostra as moléculas* j4 observadas no MI.

2 atoms

HD

Feo?

CF™
SiH 7

PO

3 atoms

SICH

AINC

HCP
ccP

AloH
HzO*
HaCl*

KCHN

4 atoms
c-CyH
CaH
CzN
cs0
C35

CzHz*

HCHNO

HOCN

Hz0:
CaH™
HMgNC

HCCO
2015

5 atoms

HZNCO" (7)

NCCNH"
2015

& atoms

CHACN
CHaNC
CHz0H
CHzSH
HC3hH*
HCzCHO
NHzCHO
CaM
FHCH
FHC4N

&-HaC10

HzCCNH (7)

CaN

HNCHCHN

7 atoms
CyH
CHZCHCMN
CHZCzH
HCsN
CH3CHO
CHaNHz
£-CzH0
HzCCHOH
CgH

CHzNCO
2015

8 atoms
CHaCaM
HC(O)OCHy
CH3COOH
CH

CeHz
CHzOHCHO
FHCGH

CHZCHCHO (7)

9 atoms
CH3CyH
CHaCHZCN
(CH3)0
CH5CHZOH
HC7N

CaH
CHZC{O)NH;
CaH

CzHg

CHaCHzSH (7)

10 atoms
CHzCaM
(CHz).CO
(CHZOH);
CH3CHZCHO

CH3CHCHZO
2016

11 atoms 12 atoms
HCaN c-CgHg*
CHaCgH n-CzH7CN
C;H4OCHO  iC3H TN
CHDC{O)CH3 CzH4DCH; 7

Figura 2.2 - Moléculas ja detetadas no MI. Ndo sao mostradas moléculas cujas detecgoes
sa0 questiondveis. * -indica moléculas que foram detetadas por suas transicoes
ro-vibracionais; **- moléculas detetadas apenas por transicoes eletronicas;
?- tentativas de detecgdo com chances razodveis de serem corretas e, (7)
deteccoes relatadas como sendo seguras. Sao indicados os anos das detecgoes
mais recentes (2015 e 2016).
Fonte: https://www.astro.uni-koeln.de/cdms/molecules

4No endereco http://www.astrochymist.org/astrochymist_ism.html se encontra uma cronologia

das moléculas observadas no MI até a data assim como a regido onde cada molécula foi observada

pela primeira vez.
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A existéncia ou nao de algumas moléculas em ambientes astrofisicos esta relacionada
com as condicoes locais dessa regiao. Maior parte das moléculas é encontrada nas
NM’s, onde a presenca de gas denso e graos de poeira impede a penetragao da
radiacao ultravioleta (UV) que tende a dissocid-las (CASELLI; CECCARELLIL, 2012).
A Figura 2.3 mostra a evolugao dos mantos de gelo na superficie dos graos em fungao

da extingao visual da regiao.

Outer edge Dark-cloud zone Deuteration zone
A i N I"r
~ | €N
- : : )
LM rp-h&mns \g |'"r \g -\
Ay =3 mag 3 = A, =10 mag Az 10 mag

Figura 2.3 - Evolucdo dos mantos de gelo sobre a superficie dos graos. Em regides com
extingdo visual baixa (<3 mag), devido & incidéncia da radiagdo UV e dos
raios cdsmicos, os graos praticamente nao tem mantos e por isso possuem
tamanhos menores. Em extingoes visuais entre 3 e 10 mag, a radiacdo UV ¢
atenuada e comecam a se formar mantos de gelo com algumas moléculas. Em
regioes mais densas, os graos de poeira se encontram completamente cobertos
por mantos de gelo com varias moléculas complexas. Nestas regioes, a radiagao

UV praticamente é extinguida.
Fonte: Caselli e Ceccarelli (2012).

Apesar do Hs ser o principal constituinte das NM’s, ele nao é observado diretamente
nesses ambientes, com temperaturas tipicas de 10 a 40 K, pois é uma molécula
homonuclear e simétrica, ndo possui momento de dipolo permanente e por isso nao
tem transicoes de dipolo entre niveis rotacionais. Sendo umas das moléculas mais
leves, suas transi¢coes dos niveis mais baixos de energia ocorrem devido a emissao
de quadrupolo, em comprimentos de onda da regiao do IV, em ambientes com
aproximadamente 500 K. Por isso sua emissao é usada para tragar a presenca de
jatos estelares e regides que sofreram choques (BURTON, 1987; HODAPP; LADD, 1995;
HOLLENBACH; SHULL, 1977).

Para investigar a distribuicao do H, assim como determinar as propriedades das
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NM’s sao usadas moléculas tracadoras como CO, NHj, HoCO, NoH' (BERGIN et
al., 2001; CASELLI et al., 2002; MYERS; BENSON, 1983; TAFALLA et al., 2004; van
DISHOECK et al., 1995; VILAS-BOAS et al., 2000), cujas transi¢oes sao excitadas por
meio de colisoes, principalmente com o Hy. Na Figura 2.4 sao mostradas as principais
moléculas usadas para investigar as diferentes fases de formacao de estrelas de baixa
massa, desde a fase em que a NM se encontra no estado "quiescente'(a) até a fase em
que a estrela recém formada entra na sequéncia principal, com provavel formagao

de planetas ao seu redor (e).

a) dark cloud cores . b) gravitational collapse | | ¢) embedded YSO d) T Tauri star, €) main sequence star;

. no depletion 510 aceretion disk planetary system (?)

GS

- H,0, CH30H,
-
o i
‘\
*
*
»
L]
L

CNHNCY T /7 H0 Hzcn, HCN, ...

HC(ﬂ ‘ C(’)( HCN 2

i )

. LAY S0AU 7
. t=10"year
1 pe 0000AU, o 4.5 5 10,
————  t=0 year t ~10°-107year ¢~ 10°-10 year

Figura 2.4 - Moléculas caracteristicas dos diferentes estdgios de formacdo de estrelas
de baixa massa. (a) cores de uma NE, onde os radicais insaturados e
espécies de carbono sdo comuns; (b) estdgio do colapso, em que se observam
elevados niveis de deplecio de algumas moléculas; (c) fase do OEJ muito
embebido. Nesta fase, devido ao aquecimento provocado pelo OEJ e os
outflows supersoénicos causados pelos ventos estelares provenientes da estrela
em formacdo, os graos de gelo evaporam e as moléculas liberadas na fase
gasosa criam uma variedade de ambientes quimicos; (d) uma estrela T Tauri
jovem, com o disco protoplanetario residual contendo gelo e moléculas na fase

gasosa; (e) sistema planetario, com corpos frios como cometas.
Fonte: van Dishoeck e Blake (1998).

Além de determinar as propriedades fisicas das NM’s; as moléculas também sao
usadas para discernir propriedades morfolégicas e a distribuicao de densidades das
regioes onde sao observadas, como podemos ver na Figura 2.5, onde ¢ mostrada a
morfologia da distribuicao da emissao de diferentes espécies na direcao do glébulo
IRAS 16293-2422.
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Figura 2.5 - Emissdo integrada de diversas moléculas observadas na dire¢do do glébulo
TRAS 16293-2422. Os contornos de emisséo iniciam em 30. O tamanho do feixe
na frequéncia de observagiao de cada molécula é mostrado no canto inferior
direito de cada painel. As cruzes vermelhas representam as posicoes dos 2
OEJ’s embebidos, IRAS 16293A e IRAS 16293B.

Fonte: Jorgensen et al. (2011).
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2.2.1 A formacgao de moléculas nas nuvens moleculares

A astroquimica, ciéncia que estuda como, onde e quando as moléculas sao formadas
em ambientes astrofisicos, tem despertado bastante interesse por ser uma chave para
a compreensdao da complexidade quimica dos ambientes astrofisicos e sua possivel
relacdo com o aparecimento de vida. Varios processos contribuem para a sintese das
moléculas no MI e a maioria das moléculas é sintetizada por processos na fase gasosa
ou reagoes ocorrendo na superficie dos graos (TIELENS, 2005; ATKAWA et al., 2005;
HERBST; van DISHOECK, 2009). Na Tabela 2.6 se encontram as principais reagoes

que concorrem para a formacao das moléculas observadas em diferentes ambientes

astrofisicos.
Type of process Example
Gas-grain interactions H + H + grain — H; + grain
Direct cosmic ray processes Hy +¢ >t +e
Cation-neutral reactions H,"+H, - H;t +H
Anion-neutral reactions C"+NO—-CN- +0
Radiative associations (ion) Ct+H; —» CH ™ + by
Associative detachment C +H; - CH; +e¢
Chemi-ionization O+ CH — HCO* +¢
Neutral-neutral reactions C+CH, —-CH+H
Radiative association (neutral) C+ Hy; — CH; + hv
Dissociative recombination NoHY +e¢— N, + H
Radiative recombination H>COt + ¢ — HCO + by
Anion-cation recombination HCOt +H™ — H; + CO
Electron attachment CeH + e — CgH + by
External photo-processes® CN+hv—- C; +CN
Internal photo-processes® CO+h—->C+0O

Figura 2.6 - Reacoes na fase gasosa que resultam na sintese de varias moléculas. “Processos
foto-externos sdo aqueles induzidos pelo campo de radiacdo interestelar e
os processos foto-internos sdo induzidos pelo campo de radiacdo gerado no
interior das NM'’s devido a interacdo de moléculas, especialmente o Ho, com

0s raios coésmicos.
Fonte: Smith (2011).

Antes do inicio da formagcao estelar, em geral a quimica é dominada por reac¢oes ion-
molécula e neutro-neutro levando a formagao de radicais e moléculas insaturadas (van

DISHOECK; BLAKE, 1998). As reagoes ion-molécula dominam a quimica do carbono
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e sao favorecidas pela carga elétrica de um dos reagentes que resulta em uma forca
de atragao. Os ions sao produzidos pela radiagdo UV ou pela incidéncia dos raios
cosmicos. As reagOes neutro-neutro e as ion-neutro resultam na formagao do Oa,
N,, NO, CN (HERBST; KLEMPERER, 1973; TIELENS, 2005; HILY-BLANT et al., 2010;
HOLLENBACH et al., 2009).

Na fase do core pré-estelar, a matéria se acumula em direcdo ao centro. Como
resultado, a densidade no centro aumenta e a temperatura diminui. Nesta fase,
atomos e moléculas congelam sobre a superficie dos graos de poeira, formando
os mantos de gelo e por isso ocorre a deplecdo de algumas moléculas na fase
gasosa, como ¢ o caso do CO. Devido a mobilidade do hidrogénio, no grao ocorre
a hidrogenacao de vérios dtomos e do CO, formando moléculas como dgua (H20),
formaldeido (H2CO), metanol (CH3;OH) e outras espécies hidrogenadas (CASELLI;
CECCARELLI, 2012).

Simultaneamente ao colapso, uma parte da matéria é ejetada violentamente na forma
de jatos supersonicos e outflows moleculares. Quando o material ejetado encontra o
material quiescente do envelope da protoestrela e da nuvem, sao gerados choques por
meio dos quais as moléculas congeladas sobre a superficie dos graos sao arrancadas
e vaporizadas, criando um ambiente molecular bastante rico. Nas regioes quentes
proximas do objeto central, novas moléculas complexas sao sintetizadas por meio de

reacoes entre as espécies formadas na fase protoestelar.

Nas regioes frias do disco, onde a grande maioria de matéria reside, as moléculas
formadas na fase protoestelar congelam novamente sobre os mantos dos graos de
poeira que sobraram na fase pré-estelar. Os graos de poeira coagulam formando
corpos solidos cada vez maiores chamados de planetesimais, que sao as sementes dos
futuros planetas, cometas e asteroides. Alguns dos mantos de gelo sobre os graos sao
provavelmente preservados e pelo menos parte da historia da quimica anterior pode
ser conservada (CASELLI; CECCARELLI, 2012).

Nas proximas secoes falaremos brevemente da formacao do CO, do NH3 e do H5O,
que sao as moléculas usadas neste trabalho para estudar as propriedades das duas

regioes de formacao estelar.
2.2.2 Breve descricao da molécula do monéxido de carbono

O monéxido de carbono (CO) é a segunda molécula mais abundante no MI
(nco ~ 107 ny,, LACY et al., 1994, PINEDA et al., 2010) e é o principal tragador do gas
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molecular, principalmente das regioes mais externas das NM’s que tém densidades
mais baixas. Isto se deve ao fato de que: (1) a intensidade de suas linhas é elevada,
(2) sua densidade critica (veja segao 2.3) ¢é baixa; (3) a excitacao de suas transi¢oes
ocorre préoximo do ETL; e (4) tem abundéncia elevada em relagdo ao Hy (ROHLFS;
WILSON, 2000). O CO é a molécula que mais contribui para o resfriamento das
NM’s. Quando ela é excitada por colisoes, resfria as NM’s quando os fotons emitidos
escapam da nuvem. A taxa de resfriamento por CO ¢é dada por (KRUMHOLZ, 2010):

o—Es/kpT
ACO = Xco<2J + 1)TAJ7J,1<EJ — EJ,l), (211)

onde Z ¢ a funcao de equiparticdo, yco ¢ a razao entre as moléculas de CO e os
nicleos de H, (2J+1) é a degenerescéncia do nivel rotacional J, cuja energia é dada

por By =hBJ(J+1)e Ajyy = %(;ﬁ)ﬁ. B(CO) = 57 GHz ¢ a constante de

rotacdo da molécula e = 0,112 Debye é o momento do dipolo elétrico do CO.

Sao de grande interesse astrofisico trés variedades isotépicas desta molécula, o
12CO (12C1°0), o CO (12C10) e o BCO (13C°0), que possuem profundidades
Opticas diferentes devido as suas abundéncias relativas (['*CO]/[Hy] ~ 8,5 x 1072,
[13CO]/[Hy) ~ 1,2 x107% e [C'®O]/[Hy] ~ 1,7 x 1077, BALLY; LANGER, 1982,
FRERKING et al., 1982, SZUCS et al., 2014, TIELENS, 2005). Em regides com densidade
total ny; < 102 cm ™2 usa-se o 12CO, em regides com ngo; > 500 cm =3 usa-se o C*O
e naquelas com densidades intermedidrias usa-se o "*CO (STAHLER; PALLA, 2004).

Em ambientes densos, geralmente a linha do '2CO tem aparéncia de saturada, que é
uma indicagao de que ela seja opticamente espessa. Por ela ser saturada nem todas
as moléculas ao longo da linha de visada contribuem para sua intensidade. Neste
caso, a radiacao detetada provém das regioes mais externas da nuvem e por isso ela
é usada para determinar a temperatura cinética (T.,) da nuvem (STAHLER; PALLA,
2004). Linhas opticamente finas, C®*O e ¥CO, tém um perfil com um pico mais
acentuado. Neste caso, todas as moléculas ao longo da linha de visada contribuem
para a emissao e a intensidade integrada em frequéncia é proporcional a densidade de
coluna (Texe, STAHLER; PALLA, 2004). A Figura 2.7 mostra a distribui¢do dos niveis
rotacionais da molécula de 2CO e a aparéncia do perfil das linhas da transicao

J=1-0 de trés variedades isotépicas de CO.
2.2.2.1 Sintese da molécula de mondxido de carbono

A formacao da molécula de CO ocorre principalmente por meio de reagdes na fase

gasosa. Devido a sua energia de ligacao de 11,1 eV, ela nao é facilmente dissociada
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Figura 2.7 - Distribuicio dos niveis rotacionais do 2CO e perfil das linhas do 2CO, 3CO
e C'0. No painel esquerdo é mostrada a distribuicdo dos niveis rotacionais
com ntimero quantico J, no estado vibracional v=1 do 2CO. Estd marcada
a transicdo J=1-0, que é excitada primariamente por colises com o Hsy. O
painel direito mostra Perfil das linhas da transi¢ao J=1-0 dos trés is6topos de

CO, observados em Taurus-Auriga.
Fonte: Stahler e Palla (2004).

nas regioes mais internas das NM’s (STAHLER; PALLA, 2004). A Figura 2.8 mostra

as principais reagoes quimicas que concorrem para a sintese do CO nas NM'’s.

e___TO FORMS NOT
RECOVERABLE
AS CO

Figura 2.8 - Principais rea¢des quimicas envolvidas na sintese do CO nas NM’s. As reacoes
entre o oxigénio e o CH ou CHs s@o as mais eficientes para a formacao do

CO.
Fonte: Prasad e Huntress Jr. (1980).

Cecchi-Pestellini et al. (2001) modelaram a estrutura quimica e a temperatura do
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gas de uma nuvem em funcao da profundidade e obtiveram os resultados mostrados
na Figura 2.9, em que se vé a evolugdo do CO, desde a borda da nuvem até o
seu interior. Para isso utilizaram o modelo de reagoes da UMIST (University of
Manchester Institute of Science and Technology) modificado®, com 169 espécies
contendo elementos como H, He, C, O, N, S. Consideraram uma nuvem core-halo com
raio R, e raio fracional do envelope de r./R, = 0, 2, distribuicdo radial de densidade
n(H) = n.(r./r)?, densidade no core de n, = 1,5 x 10 cm™ e na borda da nuvem de
5 x 102 cm 3. Esse modelo corresponde a uma nuvem tipica de 1,2 pc e 35 Mg, com
um core de 2,5 Mg e tamanho 0,24 pc. Outros modelos da quimica do CO podem
ser encontrados em Aikawa et al. (2005) ou em Roueff et al. (2015).

logyo (X,)

Figura 2.9 - Evolucao do C, CT e CO em uma NE isolada embebida num campo de
radiacdo UV interestelar tipico. A linha tracejada corresponde a idade de

0,5 milhdes de anos e a sélida corresponde a 3 milhoes de anos.
Fonte: Cecchi-Pestellini et al. (2001).

Préximo da superficie da nuvem, a quimica é de uma nuvem difusa, iniciada pela

associacgao radiativa do C* com o Hy. O CO ¢é formado pela reacao do O com o CH

5Introduziram uma nova ramificacdo para a recombinacéo dissociativa do H;f, taxa de ionizagao
por raios césmicos de ¢ =3 x 10717s™!, abundéncia do carbono na fase gasosa de 107%, de
7,5x107° para o oxigénio, de 3,2x10~% para o nitrogénio e de 1,2x107° para o enxofre.
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e com o CH,, mas sua concentracao ¢é limitada pela alta taxa de fotodissocia¢ao. Em
profundidades épticas intermedidrias, a radiagio UV diminui, o C* é convertido em
C pelo processo de recombinacao radiativa e aumenta a concentragao do CO e do C
(parcialmente). O carbono neutro apresenta um pico devido a diminuigao da taxa
de fotodissociagdo do C e ao aumento da sua taxa de produgao por meio de troca de
carga entre o Ct e o enxofre. Esse pico acontece na regido de transi¢ao C*/C/CO
em r/R, ~ 0,3 para 0,5 milhoes de anos e em r/R, ~ 0,5 para trés milhoes de anos.
Reacoes entre o CT e o OH produzem CO™ que, por sua vez, reage com o H, para

formar HCO™, que por recombinacao dissociativa termina em CO.

Em profundidades 6pticas maiores (Ay > 3 — 4 mag), a radiacao UV é praticamente
extinguida e a maior parte do C*, por associa¢do radiativa com o Hy, transforma-se
em CH e CHj, e termina com a formacgao do CO pela reagdo com o oxigénio atomico.
No core da nuvem, a quimica é ativada pela ionizacao do Hy pelos raios cosmicos e
quase todo o carbono se encontra na forma de CO (CECCHI-PESTELLINI et al., 2001).

2.2.3 Breve descricao da molécula de amoénia

A molécula de amdnia (NH3), com abundéncia em relagao ao hidrogénio molecular
de 1077-1078 (FOSTER et al., 2009; HARJU et al., 1993; LADD et al., 1994; MARKA et al.,
2012), é bastante 1til para estudos de regides com densidades volumétricas elevadas
(Nier = 10*em™2), onde as linhas de CO normalmente sdo saturadas. Por ter um
conjunto de transi¢coes muito préximas em frequéncia, o NH; é um bom tracador
das condigoes das nuvens (LOWE et al., 2014; PETERS et al., 1986; PILLAI et al., 2006;
RAGAN et al., 2012; STAHLER; PALLA, 2004), sendo usado para investigar ambientes
com temperatura de até 50 K (HO; TOWNES, 1983; JIJINA et al., 1999; LU et al., 2014;
MANGUM et al., 1992; URQUHART et al., 2015) e ndo sofre deplecao na fase gasosa
em ambientes de densidade ~ 10°cm™ (ATKAWA et al., 2005; BERGIN; LANGER,
1997; TAFALLA et al.,, 2006). As transi¢oes mais importantes sdo as provenientes
da oscilacao do atomo de nitrogénio através do plano dos trés atomos de hidrogénio

(inversao), produzindo emissao em micro-ondas (GARDNER et al., 1985).

O NHj é uma molécula top symmetric, cuja energia é funcao de dois ntimeros
quanticos, J e K, e depende da orientacao relativa do spin nuclear e do vetor do
momento angular total dos elétrons. Possui trés momentos de inércia, 14, Ig e I,
em torno do eixo principal de rotagao, dois dos quais sdo idénticos. Se I4 < Ig = I,
a molécula é um rotor prolato e se [, = Ip < I é oblato (STAHLER; PALLA, 2004).

A Figura 2.10 ilustra esferoides prolato e oblato.
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oblate

observer's view side view

E
prolate

Figura 2.10 - Vista projetada de esferoides oblato e prolato. No plano do céu, ambos os

objetos geralmente sdo vistos como elipses.
Fonte: Stahler e Palla (2004).

Na auséncia de forcas externas, a molécula de NHj3 rotaciona ao longo do eixo de
simetria A, que por sua vez precessiona em torno do vetor J, como estd ilustrado
na Figura 2.11. Por simetria, o vetor do momento do dipolo elétrico da molécula, p,

estd ao longo do eixo central.

_H_. Axis C /ZA

Axis B W—

Figura 2.11 - Tlustracao da molécula do NHj3. No painel esquerdo é mostrada a estrutura
molecular do NHg e os trés eixos principais de rotacao. No painel direito é
ilustrado o movimento livre do NHs. A molécula rotaciona em torno do seu
eixo de simetria, que é perpendicular ao plano dos &tomos de hidrogénio, com
momento angular J4 e precessiona em torno do eixo do momento angular

total, J.
Fonte: Stahler e Palla (2004).
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Considerando que Ig = I¢, sua energia de rotacao pode ser escrita como:

J? I I
Bt = — + J? ( - ) , 2.12
Y +Ja 2, 2Ip (2.12)

onde J4 é a projecdo do vetor do momento angular total J em no eixo de simetria

A.

Se J e Ju se conservam, a Equagao 2.12 toma a forma:
E,t = BhJ(J + 1)+ (A — B)hK?, (2.13)

onde A e B sdo as constantes rotacionais, J e K s@o os nimeros quanticos que medem
a magnitude do momento angular total e sua projecao ao longo do eixo de simetria,

respectivamente.

Para um dado valor de J, os possiveis valores de K estao entre -J e +J. De acordo com
a Equacao 2.13, os estados com +K tém mesma energia, por isso, sao considerados
apenas valores de K > 0. Entao, os niveis rotacionais do NH3 sao arranjados em

duas colunas, com valores fixos de K, como se pode ver na Figura 2.12.

400 T T T T

5 5 6 SR — I
- B . - == == £
_ 300 = 5 400 g @ _ 3
! 5 m & == E
§ > $
—_ @ [ —
. 4 g e a0 g @ OF = 3
S 200 4 =< g = &
i a_ @ = - <
> = 2 L — -
& “ H200 © e 20 ==l 5
@ 3_ 3 _ — IC
uc-‘ _ 3_ = = i

100

Iw

J

= (33)

|m
Im

= (22)

|_\

= (11)

1 1 1 ! 1 1
1 2 3 4 5 6

Angular Momentum K

K=0 Ks1 Ks2 K=3 K=t K=5 K=6
Orthe Pora  Para Orthe Fara Porg  Ortho

o
or FI

Angular Momentum aboul Symmelry Axis

Figura 2.12 - Niveis rotacionais da molécula de NH3. No painel esquerdo sdo mostrados
alguns niveis de energia mais baixa e no direito estdo indicadas as transigoes
dos niveis metaestaveis (1, 1), (2, 2) e (3, 3), resultantes da inversao do
atomo de nitrogénio. Os spins dos atomos de hidrogénio separam a molécula
de amonia em duas formas, "orto" (quando sao todos paralelos) e "para" (caso
contrario).

Fonte: Gardner et al. (1985), Stahler e Palla (2004).
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Classicamente, a rotacao ao longo do eixo central nao produz radiacao de dipolo e
transi¢oes quanticas de dipolo com AK # 0 s@o proibidas. Transi¢oes de dipolo do
nivel (J, K) para (J-1, K) ocorrem rapidamente, com valores tipicos de A-coeficiente
de Einstein entre 1072 — 107! s™!, transi¢oes de quadrupolo do nivel (J, K) para

(J-1, K-1) ocorrem com valores de A da ordem de 1079s7!

e as transigoes entre os
estados "orto" e "para" sdo raras (CHEUNG et al., 1969; PETERS et al., 1986; STAHLER;

PALLA, 2004).

Além da rotagao, o atomo de N "tunela'quanticamente através do plano dos atomos
de H, produzindo a chamada inversao (J=K). A ilustragao desse processo se encontra
na Figura 2.13. Do ponto de vista classico, o &tomo de nitrogénio nao tem energia
suficiente para "atravessar'o plano central devido a barreira de potencial. No entanto,
na mecanica quantica, a fung¢do de onda dos atomos pode "tunelar'pela barreira e
criar estados com diferencas de energia muito baixas, gerando emissdo em micro-
ondas (STAHLER; PALLA, 2004).

| |
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g 35| .
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£/
-1 -2 0 +1 +2

N —4.0L—1 | | | |
i Distance from Plane s (A)

Figura 2.13 - Inversdo do NHs. A inversdo ocorre a medida que o nitrogénio "tunela'o
plano dos dtomos de hidrogénio (painel esquerdo). No painel direito temos
a energia potencial da molécula em funcio da distdncia do nitrogénio em
relacdo ao plano dos dtomos de hidrogénio. E de notar a barreira central de

energia.
Fonte: Stahler e Palla (2004).
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Efeitos adicionais dividem os estados de inversao, produzindo transi¢oes hiperfinas.
A estrutura hiperfina resulta da interagdo do momento do quadrupolo elétrico dos
nucleos de nitrogénio e o campo elétrico dos elétrons. As interagoes magnéticas entre
os spins dos varios ntcleos desdobram a linha mais uma vez. Como resultado dessas
interagoes, a transi¢do (1, 1) tem 18 componentes hiperfinas, agrupadas em cinco
grupos espectrais distintos (HO; TOWNES, 1983; LADD et al., 1994; STAHLER; PALLA,
2004). Na Figura 2.14 é mostrada a estrutura hiperfina da transi¢ao invertida (1, 1)
de NHj, em 23,7 GHz (A = 1,27 cm). Esta transi¢ao tem sido um bom tragador das
regidoes mais densas nos cores, particularmente nas regioes de formagao de estrelas
de baixa massa (JIJINA et al., 1999; MARKA et al., 2012; GREGORIO-MONSALVO et al.,
2006a).

NH3 (1,1) Hyperfine Splitting D.8 1 -
B1-E2 NH3 (1,1)
11 kHz 1
9 kHz 0.6 ]
< 04} .
- ]
=
=
0.2
42 kHz
35 kHz 0.0
) ) . ) -20 -10 0 10 20 30
Inversion Electric Magnetic Interaction
Quadrupole v (km/s)

Figura 2.14 - Estrutura hiperfina e espectro tipico da transicdo J=K=1 do NHj3. No painel
esquerdo sdo mostradas as transicoes permitidas e respectivas diferencas
de energia entre os subniveis. No painel direito é mostrado um espectro
tipico dessa transicdo observado no core Bl da nuvem Perseus, com a
componente hiperfina principal (linha central) e os pares de componentes
satélites internas e externas.

Fonte: Ho e Townes (1983), Sadavoy et al. (2012), respectivamente.

2.2.3.1 Sintese da molécula de amonia

O NHj se forma principalmente por reagoes na fase gasosa. O principal mecanismo
proposto para sua formacdo é recombinacdo dissociativa entre o NHJ e os elétrons
ou por associacao radiativa entre o NHj e o Hy (CASELLI; CECCARELLI, 2012; HO;
TOWNES, 1983; PRASAD; HUNTRESS JR., 1980). A Figura 2.15 mostra a quimica

relevante associada com o NHs.
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TO SINK

TO SINK

Figura 2.15 - Principais reagoes quimicas envolvidas na sintese do NHs nas NM’s.
Fonte: Prasad e Huntress Jr. (1980).

Aikawa et al. (2005) modelaram o comportamento de algumas moléculas em em
funcao da densidade de cores em estados evolutivos diferentes, quando estes estao
ou em equilibrio ou quando estdo colapsando. Na Figura 2.16 podemos acompanhar
a evolucao quimica da amonia na fase gasosa em funcao da profundidade éptica
de um core colapsando, com densidade central de ~ 10° cm™3. Nas regides mais
internas, a abundancia praticamente mantém-se constante, registrando uma ligeira

diminuigao a partir de 1000 UA do centro do core.

nH(r=0)=3'E+5 em3
" gas phase Cco

0 5000 10000 15000 20000
r [AU]

Figura 2.16 - Abundéancia quimica de varias moléculas em fun¢ao da profundidade de um
core colapsando. Nas regides mais internas do core, a abundancia do NHg

praticamente mantém-se constante.
Fonte: Aikawa et al. (2005).
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2.2.4 Breve descricao da molécula de agua

A molécula da agua, com abundancia em relacdo ao hidrogénio molecular de
10~% (SNELL et al., 2000) é uma das moléculas mais importantes no MI. E uma
molécula assimétrica, com trés momentos de inércia diferentes ao longo dos seus
eixos principais. Na Figura 2.17 é mostrada sua estrutura, onde estao representados
os trés eixos assim como o momento de dipolo, u, que é 20 vezes maior do que o
momento de dipolo da molécula de CO (STAHLER; PALLA, 2004).

Axis C

Figura 2.17 - Estrutura molecular da 4gua.
Fonte: Stahler e Palla (2004).

Os estados rotacionais da molécula de agua sao descritos por trés nimeros na forma
JK, k_, em que o numero quantico J representa o momento angular total, K, e
K_ sao as projegoes do momento angular em dois eixos (ELITZUR, 1982). K, é a
componente ao longo do eixo de simetria no estado prolato e K_ é a componente ao
longo do eixo de simetria no estado oblato (STAHLER; PALLA, 2004).

Também se distinguem dois estados para esta molécula, "orto" e "para'. O estado
"orto" corresponde aos estados com valores de K, par e K_ impar (estado eo) ou
K, impar e K_ par (estado oe). O estado "para' ou tem ambos os valores de K
e K_ impares (estado 00) ou pares (estado ee, GREEN et al., 1993). Fisicamente, o
que diferencia os dois estados é a mudanca de sinal da func¢ao de onda sob a rotagao
de 180° em torno do eixo de simetria (STAHLER; PALLA, 2004). De acordo com as
regras de selecao do dipolo, AJ = 0,+1 e AK,,AK_ = +1,43, s6 sdo possiveis
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transicoes de estados eo para oe e vice-versa ou entre os estados ee e oo (ELITZUR,
1982; STAHLER; PALLA, 2004). Na Figura 2.18 é mostrado o diagrama dos niveis de

energia, com os estados "orto" e "para" mostrados separadamente.
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Figura 2.18 - Estrutura dos niveis rotacionais da molécula de agua. Estdo sinalizadas
duas transi¢oes maser, 615 — Ho3 € 414 — 301, em 22,2 GHz e 380 GHz,

respectivamente.
Fonte: Stahler e Palla (2004).

Além das transi¢oes 615 — bz (1,35 cm) e 414 — 391 (0,79 mm), ja foi detetada
emissdo maser (vide segdo 2.4) em outras transigdes da molécula da dgua como a
313 = 290 (1,64 mm, 183 GHz), 515 — 495 (923 um, 325 GHz), 1099 — 936 (934 pm,
321 GHz) e outras (CERNICHARO et al., 1990; KUIPER et al., 1984; MELNICK et al.,
1993; MENTEN et al., 1990a; MENTEN et al., 1990b; PATEL et al., 2007; PHILLIPS et
al., 1980; WATERS et al., 1980). Como esses masers nao partilham niveis comuns, eles
atuam independentemente e suas emissoes refletem as condigoes de excitacao de cada
maser. A razao entre as emissoes das diferentes linhas é determinada principalmente
pela temperatura (NEUFELD; MELNICK, 1990). A transicdo 616 — Doz é a mais
intensa das transicbes maser possiveis da molécula de agua e é a mais estudada
por ser um excelente investigador do gas de densidade volumétrica elevada e das

condi¢oes dinamicas das regioes.
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2.2.4.1 Sintese da molécula de agua

A molécula de dgua pode ser encontrada na fase gasosa ou soélida recobrindo os
graos de poeira (HOLLENBACH et al., 2009). Na superficie dos graos, ela é formada
pela hidrogenacao de O, Oy ou Oz (DULIEU et al,, 2010; IOPPOLO et al., 2008;
MOKRANE et al., 2009; TIELENS, 2005) e na fase gasosa ela se forma na presenca de
choques (ELITZUR, 1982; HOLLENBACH; MCKEE, 1989; KAUFMAN; NEUFELD, 1996).
A sequéncia principal de formagao da molécula de agua, tanto na fase gasosa como
na fase sélida é (OBA et al., 2012; STAHLER; PALLA, 2004):

HQ+O—)OH+H

(2.14)
OH + Hy — HQO + H

No entanto, outros caminhos sdo possiveis como se pode ver na Figura 2.19.

Hz H2
+ — + — +
OH H,O H;O grain H H
/ O -— Oice > OHice_bHZOice
-

Hj* H> d d
4 OHY’C* ld ./ ld
CcO

o Oo* O H,O OH H,O

Figura 2.19 - Cadeia de reacoes que levam a formacao da HoO. No painel esquerdo temos
a cadeia de reacOes ion-neutro que levam a formacdo da HoO nas NM’s na

fase gasosa e no direito temos as reagdes que ocorrem na superficie dos graos.
Fonte: Hollenbach et al. (2009).

Hollenbach et al. (2009) modelaram a estrutura quimica de uma nuvem molecular
em funcdo da profundidade, assumindo uma densidade constante de 10* cm™3.
A nuvem ¢ iluminada pela radiacdo UV distante, com energia entre 6 e 13,6 eV.
Neste modelo usaram a quimica que ocorre sobre a superficie dos graos, incluindo o
congelamento das espécies e a dessor¢ao. A Figura 2.20 mostra os resultados obtidos
para a abundancia de algumas moléculas "oxigenadas" em funcao da extingao visual
da regiao. Independente da extingao visual, maior parte das moléculas de agua se
encontra na forma de gelos sobre a superficie dos graos, sendo necessario algum
mecanismo de aquecimento (por exemplo choques) para que ela seja observada na

fase gasosa.
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Figura 2.20 - Abundéancia de alguns elementos constituidos por oxigénio em fungdo da

extingdo visual da regido. Em regides com Ay > 4 mag, maior parte da dgua

se encontra sobre a superficie dos graos.
Fonte: Hollenbach et al. (2009).

2.3 Determinacao das propriedades das nuvens moleculares por meio

das linhas de emissao moleculares

3 e é preciso uma

3

Geralmente, as nuvens tém densidades da ordem de 10723 gcm™
grande compressao para se formar uma estrela cuja densidade tipica é de 1gcem™
(MCNALLY, 1975). Como a compressao aquece o gas, para que o processo de colapso
continue deve haver um mecanismo de perda de energia (MAOZ, 2007). Geralmente,
essa perda esta associada a emissao de linhas moleculares, cuja andalise pode fornecer
informagoes sobre as condigoes fisicas (temperatura, densidade, campos magnéticos,
etc.), cinematicas (velocidade, dispersao e gradiente de velocidades) e dindmicas
(movimento microturbulento e/ou macroturbulento) dos ambientes onde elas sdo
observadas (BOURKE et al., 2001; LADA et al., 2003; MYERS; BENSON, 1983). Na
Tabela 2.1 sao mostradas algumas transicbes usadas para investigar diferentes
propriedades das regides de formacao estelar assim como suas densidades criticas

(neri¢) considerando a temperatura de 10 K tipica nas NM’s.

A densidade critica é a densidade minima do meio a partir da qual as colisoes
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Tabela 2.1 - Algumas moléculas usadas para investigar as NM’s.

Molécula  Abundancia Transicao Tipo A Nerit (cm*3) Investiga

Ho 1 1—0 vibracional 2,1 pm 7,8x107 choques

CcO 8x10~° J=1—0 rotacional 2,6 mm 3,0x103 gas de baixa densidade
OH 3x10°7 2H3/2; J=3/2  desdobramento-A 18 cm 1,4x100 campo magnético
NH3 2x1078 (J, K)=(1, 1) inversdo 1,3 cm 1,9x10* temperatura
H>CO 2%x10~8 219 — 111 rotacional 2,1 mm 1,3%x106 gas de densidade alta
CS 1x10~8 J=2—1 rotacional 3,1 mm 4,2x10° gas de densidade alta
HCOt 8x10~9 J=1-0 rotacional 3,4 mm 1,5x10° ionizagao

H2O 7x108 110 — 111 rotacional 527 um 1,7%x107 gas morno

H2O - 610 — Ho3 rotacional 1,3 cm 1,4x103 maser

Fonte: Stahler e Palla (2004).

diminuem a populacdo do nivel superior antes deste decair radiativamente. Ela é
dada pela expressao (EVANS-II, 1999; STAHLER; PALLA, 2004):

AJK
;

Nerit (JK) = (2.15)

YIK
onde Ay é o coeficiente de Einstein® e vk é a taxa de desexcitacdo colisional por

molécula do nivel J.

Além de fatores como sensibilidade do telescépio e da profundidade oéptica, a
observagao de uma transicdo de uma molécula implica que a densidade total do
meio (ny;) ¢ maior ou igual a densidade critica dessa transigao. Quando a densidade
total esta muito acima da densidade critica, a emissividade diminui e dependendo do
parametro que se pretende avaliar, essa transicao pode nao ser tutil. Na Tabela 2.2
se encontram as caracteristicas gerais das NM’s. Nas préximas se¢oes sao descritas
as formas basicas para estimar esses parametros, usando transicoes moleculares de
algumas moléculas. Na secao 3.4 estao descritas as equagoes usadas para determinar
os pardmetros fisicos das nuvens (temperatura, densidade, massa e outros) por meio
de linhas de emissao de CO e NH3. Algumas propriedades das NM’s também podem

ser estimadas por observagao da poeira (vide segao 2.6).
2.3.1 Temperatura

Para determinar a temperatura sao usadas transicoes em ETL. Destacam-se o CO,
usado para estimar a temperatura das camadas mais externas da nuvem, o NH3 que

investiga as regides mais densas além de outras moléculas como o HyCO e CH3CN

50 coeficiente de Einstein Ay quantifica a probabilidade por unidade de tempo de um
atomo/molécula no estado excitado K sofrer uma transicio espontinea para o nivel J, com emissiao
de um féton com energia igual a diferenca de energia entre os niveis envolvidos.
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Tabela 2.2 - Propriedades fisicas das NM’s na Galaxia

Tipo NMG’s Complexo de NE’s  NE individual  Glébulos Cores
Massa (M) 6 x 10 —2 x 10° 10% 50-500 10 1-10
Tamanho (pc) 20-100 20 10 0,2-4 0,1-0,4
Densidade (cm™3) 100-300 500 1000 103 —10*  10* — 10°
Temperatura (K) 15-40 10 10 7-15 6-10
Campo magnético (uG) 1-10 10-20 25 3-30 50-150
Extin¢do visual (mag) 2 5 10 10 >10
Exemplo Orion Taurus-Auriga Musca B68 L1544

Fonte: Adaptada de Bergin e Tafalla (2007), Chapman et al. (2011), Crutcher (2004),
Launhardt et al. (2010), Stahler e Palla (2004).

(EVANS-II, 1999). Geralmente, as NM’s tém temperaturas tipicas entre 10 e 20 K.
Temperaturas elevadas (~100 K) s6 podem ser alcancadas em regioes aquecidas por
estrelas luminosas formadas recentemente (KURTZ et al., 2000). A baixa temperatura
das NM’s é mantida pelo equilibrio entre os processos de aquecimento (geralmente
raios cosmicos) e de resfriamento devido a emissao de linhas e de poeira. No entanto,
a emissao térmica da poeira s6 é um mecanismo eficiente de resfriamento das NM’s se
as colisoes entre os graos de poeira e as moléculas de Hy sdo frequentes para manter
o ambiente termalizado’, o que acontece em regides com densidades > 10* cm ™3
(GALLI et al., 2002; GOLDSMITH; LANGER, 1978). Caso contrario os graos esfriam,

mas o gas nao (KRUMHOLZ, 2010).
2.3.2 Densidade volumétrica

A determinacido da densidade volumétrica também requer populagoes em ETL.
Assumindo que se conhece a temperatura cinética da regido, sao necessarias pelo
menos duas transi¢oes da mesma molécula. Usam-se moléculas como o CO, CS,
HCN, HCO*, H,CO, NHj3, além de outras (EVANS-II, 1999). Como no caso geral,
as colisoes sao com H, e He, estima-se a densidade total das particulas colisoras
n ~ n(Hy) + n(He). Nas regides em que a ionizagao é elevada, as colisdes com

elétrons devem ser levadas em conta (EVANS-II, 1999).
2.3.3 Massa da nuvem

Geralmente, a massa da nuvem ¢ estimada da intensidade integrada da emissao
do CO por toda a nuvem, usando uma relacao empirica entre a massa do Hy e a

luminosidade do CO. Também usam-se outras moléculas (EVANS-II, 1999).

"A poeira ¢é aquecida por radiacdo e o gas por colisdes. Acima de 10* cm ™3, o gas e os grios de
poeira tendem a ficar acoplados e a temperatura cinética do gés torna-se similar & temperatura
da poeira. Se as colisdes entre os graos de poeira e as moléculas de Hy sdo frequentes, ambos
mantém-se termalmente ligados, de tal modo que Tpoeira = Tgas (EVANS-IIL, 1999).
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2.3.4 Tamanho da nuvem

O tamanho da nuvem (R-raio ou L-didmetro) é medido mapeando a nuvem em
tracadores como CS, NHJ além de outras moléculas. O tamanho ao longo da linha
de visada (profundidade) é medido fazendo aproximagoes geométricas. Geralmente
se considera que as nuvens sao esféricas. Para nuvens nao esféricas, o tamanho é

aproximado pela média geométrica dos eixos maior e menor (EVANS-II, 1999).
2.4 A emissao maser

A emissao maser é uma das mais importantes emissdes na regiao radio e é
frequentemente usada para investigar um conjunto de propriedades das regides a
volta de suas fontes emissoras (ALVES et al., 2012; ASSAF et al., 2013; ENGELS, 2002;
HIROTA et al., 2008; IMAI et al., 2007; LILJESTROM; GWINN, 2000; REID; MORAN, 1981;
TEREBEY et al., 1992). Ela ¢ tipica de regioes que apresentam populacdes invertidas®,
isto é, maior parte da populacao dos niveis que interagem na transi¢do maser se
encontra no nivel superior de energia, e portanto, nao cumpre a lei de distribuicao
de Boltzman. Nestes ambientes, a emissao induzida amplifica a radiagdo incidente.
Em regioes de gas molecular denso, a radiacao incidente pode ser amplificada num
fator 101°, resultando em temperaturas de brilho elevadissimas, ~10'* K (STAHLER;

PALLA, 2004).

No MI, a emissao maser ocorre principalmente na vizinhanga de estrelas jovens
(BRAND et al., 2003; CASWELL et al., 1995; CLAUSSEN et al., 1997; FURUYA et al.,
2003; FURUYA et al.,, 2001), em envelopes de estrelas gigantes evoluidas (ASSAF et
al., 2011; BOBOLTZ; CLAUSSEN, 2004; BOWERS; JOHNSTON, 1994: CHAPMAN et al.,
1994), cometas (COLOM et al., 2002), remanescentes de supernovas (FRAIL et al., 1996;
GREEN et al., 1997) e nicleos de galdxias ativas (GREENHILL, 2007; GREENHILL et al.,
1997; LEPINE; DOS SANTOS, 1977). Dependendo de onde os masers sao observados,
eles sdo classificados em interestelares (observados em regides de formagao estelar),
circumestelares ou estelares (observados em envelopes de estrelas gigantes evoluidas)

e em megamasers (observados em ntcleos ativos de galaxias).
2.4.1 Mecanismo de amplificagao

Para entender o mecanismo de amplificacdo, vamos comecar por considerar a

equacdo de transporte radiativo (ETR), que descreve a variagdo da intensidade

8No MI existem moléculas com populacdes invertidas mas com profundidade 6ptica baixa
para produzir masers intensos (exemplo a molécula do CH). A emissdo produzida nesses casos
é designada de emissdo anémala (REID; MORAN, 1981).
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especifica I,,, ao longo do percurso s. Ela é dada por:

dl,
ds

=—a, 1, + Ju, (2.16)
onde «,, é o coeficiente de absorcao e j, é o coeficiente de emissao.

A solugdo geral da ETR, cuja obtencdo pode ser encontrada em (RYBICKI;
LIGHTMAN, 2004), dada em termos da profundidade 6ptica (7,) é:

L(1,)=1,0)e™+S,(1—e™), (2.17)

onde 1,,(0) é a intensidade da radiagao incidente em sy. S, representa a funcao fonte

e ¢ dada por S, = j, /o, e T, = [ o, (s)ds'.

Considerando que o coeficiente de absor¢ao é constante ao longo do percurso e que

sg = 0, a profundidade 6ptica é dada por:

T, = (s — Sp) = Q8. (2.18)

Para entender o efeito da profundidade éptica na amplificacao, vamos considerar um
sistema de apenas dois niveis energéticos, inferior (/) e superior (u), entre os quais
ocorre a transicao maser. O esquema estd representado na Figura 2.21. As emissoes
e absorgoes sao devido as transi¢coes espontaneas e induzidas entre esses dois niveis

discretos da molécula.

Quando um féton de energia hv, igual a diferenga de energia (AE = E, — E))
entre o nivel [ e u incide sobre o nivel u, induz a emissao de um féton de mesma
energia e consequente decaimento da molécula para o nivel [. O féton emitido pode
ser absorvido no nivel [, excitar a molécula e esta retornar ao nivel anterior ou
pode escapar do meio. Se outro foton, com energia AF incidir sobre o nivel [, ele
sera absorvido pela molécula e esta transitara para o nivel excitado u. Além destes
processos (emissao induzida e absor¢ao) que ocorrem na presenga de um campo de
radiacao, ocorre a emissao espontanea das moléculas. Todos esses processos tém uma
probabilidade de ocorréncia dada pela funcao ¢(v), que representa a probabilidade
relativa de emissao ou absor¢ao de um foton com frequéncia v préxima da frequéncia
central 1y, e sao descritos pelos respectivos coeficientes de Einstein, como veremos

a seguir, segundo a descri¢do dada em Stahler e Palla (2004).

Se a emissao é isotrépica, o coeficiente de emissao, j,, por unidade de angulo sélido
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Figura 2.21 - Transi¢oes espontdneas e induzidas entre dois niveis de energia de uma
molécula. As densidades numéricas dos niveis superior e inferior sido
representadas por m, e ny, respectivamente. A,; e B, sao os coeficientes
de Einstein para a emissdo espontanea e estimulada, respectivamente e By,

¢é o coeficiente de Einstein para a absorcao.
Fonte: Adaptada de Stahler e Palla (2004).

é dado por:
h
ju = e nuAulgb(V) (219)

AT
A contribuicdo do coeficiente de absorgdo (considerando apenas o processo de

absor¢ao natural) medida por unidade de frequéncia é:

hy,

(C(V)nat = T;nlBlu¢(V)- (220)

A emissao estimulada que é proporcional a intensidade da radiacao, é dada por:

hVo

(au)est - EnuBulﬁb(V) (221)

Como a emissdo estimulada ¢é vista como uma absorcao negativa, o coeficiente de

absorcao total ¢ dado por:

hv
a, = T;(nlBlu — nuBu)o(v), (2.22)
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onde g, e g; sdo as degenerescéncias dos niveis superior e inferior, respectivamente.

Os coeficientes de Einstein estao relacionados entre si por:

2hi?
:7503

Aul ul (223)

nglu == guBul (224)

Rearranjando a Equacao 2.22, tendo em mente a relacao entre os coeficientes de

Einstein dada pela Equagao 2.24 temos:

o hUO giny

Num meio em equilibrio térmico, a razao das populacoes dos niveis energéticos é

dada pela equacao de Boltzman:

Ny  Gu AE
Tu_ Ju — 2.2
ny g b ( kTe.tc) ’ ( 6>

onde AF é a energia da transicao, k é a constante de Boltzman e T, é a temperatura

de excitagao, igual ao valor cinético local do gas (T.;,) quando este se encontra em

equilibrio térmico.

Para populagoes normais, % > ’;—“, temos:
u

qiny, AFE
= — < 1. 2.27
GuT P ( kTexc) ( )

Tendo isso em mente, da Equacao 2.25 teremos que «, > 0. Consequentemente,
a profundidade éptica dada pela Equagao 2.18 também sera positiva. Desprezando
o ultimo termo da Equacao 2.17, a radiacao ao atravessar este meio sofrerd uma

atenuagao e ird diminuir ao longo do percurso ou seja, I,(7,) = I,(0)e"™.

Mas, num meio com populagoes invertidas (onde ocorre a emissdo maser), Tg‘—“ > %,
temos: A
n E
I exp (— ) > 1. (2.28)
GuM kTerc
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De acordo com a Equacao 2.25, teremos «, < 0 e consequentemente a
profundidade optica, dada pela Equacao 2.18, também serd negativa. Nestas
condicoes, desprezando o ultimo termo da Equacao 2.17, durante sua propagacao
pelo meio, a radiagao é amplificada, isto é, I,(r,) = I,(0)e™, fazendo com que a
intensidade observada seja muito maior do que a esperada em situagdes normais que

seguem a distribuicao de Boltzman.

Observacionalmente é conveniente descrever o processo de emissao maser em termos
da temperatura de brilho, Ty, relacionada com a temperatura de antena, T4, pela
relacao:

Q
Ty = nfgijB, (2.29)

onde 7y ¢é a eficiéncia do feixe que leva em conta as perdas do sistema 6ptico,
Qr e Q4 sdo os agulos solidos subentendidos pela fonte e pelo feixe da antena,
respectivamente. A razao entre os dois angulos soélidos, conhecida como fator de
dilui¢do do feixe, é sempre muito pequena para um maser interestelar (STAHLER;
PALLA, 2004).

Considerando a emissao de radiagdo por um material em equilibrio térmico (I, =
B,), na aproximagao de Rayleigh Jeans (prépria para transi¢oes de energias baixas,
hv < kgT) e desprezando a emissao de fundo, a temperatura de brilho de um maser
estd relacionada com a intensidade especifica I, na frequéncia central da linha vy,

pela expressao:
I,

Tp = .
B 27/02]{3

(2.30)

Considerando que a intensidade especifica é dada por I, = %, onde £}, ¢ o fluxo da
radiagdo (energia emitida por unidade de drea e por unidadede tempo) na frequéncia
central, A€, = (%)2 ¢ o angulo sélido subentendido pelo spot maser, d é o diametro
do spot maser e D é a distancia da regiao emissora, a temperatura de brilho pode

ser escrita como: ) )
cF,,D

Ty = -~
B ou2kd?

(2.31)

O valor da temperatura de brilho de uma fonte maser é elevado devido as dimensoes
muito pequenas e ao elevado fluxo especifico (F,,) emitido num intervalo de

frequéncia muito estreito (vide se¢ao 2.4.4).

No limite de Rayleigh-Jeans, a Equagdo 2.17 pode ser dada em funcao das
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temperaturas caracteristicas (Tpg, Teze € Tein), pela seguinte expressao:

T = (Tewe + Tein)exp(7) — Tege- (2.32)

A temperatura de excitacdo do maser vai depender das caracteristicas do
bombeamento e das condigoes de saturagdo do sistema (vide se¢oes 2.4.2 e 2.4.3,
respectivamente). Ela varia em func¢do do grau de inversao e aumenta linearmente a

medida que a inversao diminui devido aos efeitos de saturagao. Ela é dada por:
Temc - emc,O(l + TB/Ts)u (233>

onde T, é a temperatura em que ocorre a transicdo do estado insaturado para o

saturado e T, € a temperatura de excitacao no regime insaturado.

Existem duas fontes possiveis que alimentam a atividade maser, uma interna- devido
as emissoes espontaneas dentro do préprio maser e outra externa- devido a radiagao
da fonte de fundo, que pode ser uma fonte radio, radiacao césmica de fundo e outras
(REID; MORAN, 1981; ELITZUR et al., 1991). A importéncia relativa de cada uma delas
na atividade maser depende dos valores de T, e de T¢;,. Na Figura 2.22 mostramos
algumas situagoes em que a amplificagdo maser pode ocorrer considerando os masers
como filamentos. Elitzur et al. (1992) discutem possiveis geometrias dos masers, entre
a esférica, cilindrica e de disco, e mostram que as propriedades gerais dos masers

sao similares nas trés geometrias mas as propriedades da inversao nao sao.
2.4.2 O bombeamento e a inversao dos niveis de energia

A amplificacdo elevada, tipica dos masers é funcao das condigoes fisicas do meio,
principalmente do grau de inversao das populagbes nos niveis energéticos. A
manutenc¢ao da inversao dos niveis requer energia. Na teoria maser, o processo que
realiza esta tarefa é designado pump ou bombeamento (STAHLER; PALLA, 2004).
Muitos mecanismos de bombeamento tém sido propostos para varios tipos de masers.

Destacam-se o bombeamento radiativo, o colisional e o quimico.

No bombeamento radiativo, um campo de radiacdo é que mantém a inversao
dos niveis. No entanto, para que ele seja eficiente é necessario que a fonte tenha
luminosidade L > 10°Le (REID; MORAN, 1981). Frequentemente é aplicado para o
maser de SiO. No entanto, em estrelas evoluidas, um modelo de excitagdo maser
baseiado na combinac¢ao da radiacao e das colisoes foi proposto por Bujarrabal (1994)

e Bujarrabal e Nguyen-Q-Rieu (1981) para caracterizar o maser de SiO.

47



e
E %
-1 1
(a)
' d
|
Rp R
Be = Rb/d 7
Y,
I by -1 |
(b)
- d |
| | 2R
Ro 8= Ry/d
IN _ e” b }
b '

(c)

Figura 2.22 - Amplifica¢ao maser. No painel (a) temos um filamento maser de tamanho 2/ e
raio R amplificando uma fonte de fundo distante, localizada ao longo do eixo
do filamento, no (b) temos um filamento maser com raio R, e comprimento
2lp, amplificando outro filamento maser. Estes filamentos estdo separados
por uma distancia d e no (c¢) temos um filamento maser amplificado por

uma nuvem que se encontra ao longo da linha de visada.
Fonte: Elitzur et al. (1991).

O bombeamento colisional é causado por choques na interface entre os ventos
estelares e as nuvens. Geralmente, este modelo é aplicado para a molécula de H,O
(de JONG, 1973; ELITZUR, 1992; ELITZUR et al., 1989; HOLLENBACH et al., 2013). No
entanto, Goldreich e Scoville (1976) sugerem que os masers de dgua intensos sao
bombeados radiativamente pelos fétons provenientes dos graos de poeira quentes.
De acordo com Tarter e Welch (1986), a excitagdo do maser de dgua também pode

ser explicado pela combinacao da radiacao e das colisoes.
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No bombeamento quimico, a producao de moléculas pode, de alguma forma,
favorecer o nivel superior da transicao maser, isto é, as moléculas sao formadas em
um estado excitado. Este modelo é aplicado para a molécula de OH (ELITZUR, 1982).
A inversao nesta molécula também pode ocorrer devido as colisdes com particulas
carregadas se movendo ao longo das linhas do campo magnético (ELITZUR, 1979)

ou por colisdes com o hidrogénio atémico (SHAPIRO; KAPLAN, 1979).

Para descrever o efeito do grau de inversao dos niveis sobre a emissdo maser,
recorremos ao esquema ilustrado na Figura 2.23. Neste caso, além dos dois niveis
de energia entre os quais ocorre a transicao maser, consideramos a existéncia de
um nivel adicional que designaremos de reservatério. O bombeamento faz com que
as moléculas do reservatorio sejam adicionadas nesses dois niveis que interagem
com a radiacao a ser amplificada. A populagdao dos niveis também muda em funcao
das colisdes com as moléculas do ambiente. As moléculas nos dois niveis também
podem transitar para o reservatério (STAHLER; PALLA, 2004). Seja P, o nimero de
moléculas adicionais trazidas do reserevatério para o nivel superior por unidade de
tempo e por unidade de volume e P, o nimero de moléculas adicionais trazidas do
reservatério para o nivel inferior por unidade de tempo e por unidade de volume.
As taxas de perda por unidade de volume para os niveis superior e inferior sao
n.y e 'y, respectivamente. A inversao somente é alcancada quando as taxas de

bombeamento ou de perda para os dois niveis sao diferentes.

Na presenga do campo de radiacao (cuja intensidade sofre amplificagdo no meio
maser) caracterizado pela intensidade média integrada em frequéncia, .J, a populagio

de cada nivel é encontrada somando todas as taxas e igualando o resultado a zero.

Pu - nuru - (nsBul - nlBlu>7 - (n27ul - nlylu)ntot - nuAul - 07 (234)

Py — Ty — (nyBu — mB)J + (nuYur — 1Y) Mot + A = 0, (2.35)

onde n;,; € a densidade numérica do gés de fundo (meio onde se observa o maser), 7,

e Y sao os coeficientes de excitagao e de desexcitacao colisional, respectivamente.

No caso de populagdes em ETL, os coeficientes de excitacdo e desexcitacao estao

relacionados entre si pela expressao:

T g—ea:p < ) . (2.36)
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Figura 2.23 - Processos de povoamento e despovoamento dos niveis de energia em uma

transicao maser.
Fonte: Stahler e Palla (2004).

Para linhas em micro-ondas e em temperaturas cinéticas tipicas do MI, temos Ty (=
%) & T.in. Assim, a Equacao 2.36 pode ser reduzida para a forma ¢;v,, = guYu €

entao as Equacgoes 2.34 e 2.35 tomam a forma:

Pu — nuru - (nu - nlgu> (Bul7 + ntot’}/ul)ntot - nuAul - 07 (237)
g1

B —n + (nu — nz?) (Butd + Mot Yur) ot + My A = 0. (2.38)
l

Assumindo que a emissao espontianea é desprezivel e que as taxas de perda sao

iguais, I'y = I'; = T, apdés simplificagoes, as Equagoes 2.37 e 2.38 tomam a forma,

respectivamente:
(Pu=P)+ (P = B) [1+ (2) EuTpea|
Ny = — , (2.39)
20 + 2 (1+ 2) (Bud + nyoryur)
1
(Pu + Pl) + |:1 + 2(BulJ—;TLtot7ul):| _ (Pu _ Pl)

214 2 (1 + %;) (Bulj + ntot’yul)
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Como a inversao da populacao é dada pela diferenca das populagoes entre os dois

niveis maser, temos:

P, _ B

An=—— — = Ju 91 : (2.41)
Go g T4 (1+2) (Bud + nioryu)

g

Esta equagdo mostra que a inversao requer uma alta taxa de bombeamento para o
nivel superior do que para o inferior, % > %.
u

Na auséncia do campo de radiacao, J = 0, a inversao da populacao depende apenas

das propriedades intrinsecas do sistema e é dada por:

no o P, _ B
Anl = L Ju 1 (2.42)

Gu g1 B '+ (1 + %;) ntotfyul’

onde n? e nY sdo as populagoes dos niveis superior e inferior na auséncia do campo

de radiagao, respectivamente.

Combinando as Equagoes 2.41 e 2.42 temos:

An®
1+ 7o
— F"F(]-"F%L)ntot’)/ul . i ) L i
onde Jg = ( ; ) determina a intensidade da radiacao a partir da qual
1+T”lj’ Bu

as transicoes induzidas comecam a afetar as populacoes dos niveis. Quando J <
Js, a inversdo é praticamente independente da radiacdo (An ~ An®) mas se J é
amplificado e excede o valor de Jg, a diferenca da populacdo entre os niveis maser
decresce significativamente. Desta forma, a amplificacdo maser é um processo auto
limitante pois, quando J > Jg, a inversdo tende a zero e nenhuma emissdo maser

sera observada.
2.4.3 Saturacao da emissao

O grau de saturacao ¢ uma das questoes importantes na andlise de fontes maser
pois, determina que propriedades da fonte podem ser inferidas das observacoes. A
emissao maser opera em dois regimes: o insaturado e o saturado. Em regioes com
densidades relativamente baixas, a emissao maser tende a ser fraca e insaturada e

em regioes mais densas, ela apresenta-se completamente saturada.
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Desprezando as emissoes espontaneas (descritas pelo tultimo termo direito da
Equagao 2.32), cuja contribuigao ¢é rapidamente dominada pelo chuveiro de elétrons

que surgem da emissao estimulada, no regime insaturado temos:

T = (Teweo + Tein)exp(T). (2.44)

No regime instaurado, o aumento da intensidade é exponencial e o ganho maser
aumenta linearmente ao longo do percurso (STAHLER; PALLA, 2004). A expansao
em série de poténcia da fungao exponencial descreve a geracao sucessiva de fotons
induzidos (ELITZUR, 1982). Um maser insaturado responde exponencialmente a

qualquer flutuacao na taxa de bombeamento.

O réapido crescimento da intensidade continua até a emissao estimulada comecar
a esvaziar o nivel superior. A radiacdo comeca a afetar as populagdes dos niveis
e devido ao excesso da emissao induzida sobre a absor¢ao, a inversao comega a
decrescer e o maser torna-se saturado. Depois do inicio da saturacao, a intensidade

aumenta linearmente com o percurso e o ganho varia logaritmicamente.

No regime saturado, a temperatura de brilho é dada por:
T = Ts[1 + ap(s — s1)], (2.45)

onde «g ¢é o coeficiente de absor¢ao no regime insaturado e tem maximo na frequéncia

central da linha, s; representa a fronteira em que o maser passa do regime insaturado

para o completamente saturado. Este comprimento de transicao entre os regimes

pode ser encontrado a partir da condigao I(s) ~ I;. Ts é a temperatura na qual

o maser se torna saturado e é determinada pelas propriedades intrinsecas da fonte
lhv T' 4w

maser, Ty = 57 Ao A0

Para masers muito intensos, que operam em regioes em que s > s; temos:

T = Tsaps. (2.46)

No regime saturado, o maser nao é um amplificador perfeito mas sim, um conversor
linear, convertendo os eventos pumping em fétons maser com eficiéncia 7. Por isso,
neste regime, o conceito de uma fonte para a amplificagdo nao tem significado
(ELITZUR, 1982). A Figura 2.24 representa o esquema da amplificagdo da emissao

maser ao longo de percurso. Neste caso, os fotons vem da emissao espontanea,
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portanto, a fonte do campo de radiagdo é interna. No caso (a), a intensidade nao é
suficiente para afetar a populagao dos niveis energéticos e por isso, ela é amplificada
ao longo de todo o percurso, desde a sua "criacao" no interior da fonte maser até
emergir e ser observada. Se a intensidade amplificada excede o valor critico, apenas
o core mostrado no painel (¢) mantém-se insaturado. Ao atingir a superficie desse

core, a amplificagdo cessa (painel b).

/ ‘A f/ﬁ \1
A —

"EQUIVALENT UNSATURATED CORE

FILAMENT"

()

TO OBSERVER

Figura 2.24 - Amplificacdo da radiacdo ao longo do percurso. Nos painéis (a) e (b)
mostramos a amplificacdo da radiagdo de um maser considerando geometria
linear para os casos insaturado e saturado, respectivamente. A largura das
linhas horizontais mostra a amplificagdo da radiagdo. No painel (c) temos um
protétipo de um maser plano, no caso, um disco com 2h de espessura e raio
[. Este contém um core insaturado de raio rs. O spot maser é observado com
altura 2h e largura 2R;. As propriedades do maser observado sdao equivalentes

a de um maser filamentar com comprimento 2/, altura 2h e largura 2R;.
Fonte: Stahler e Palla (2004), Elitzur et al. (1992).

2.4.4 Estreitamento no dominio de frequéncias

Geralmente, o perfil das linhas da emissdo maser é bastante estreito, sendo 4 a 5
vezes menor do que a largura térmica (REID; MORAN, 1981). O estreitamento da

linha deve-se ao fato de que os fétons maser procuram um caminho que mantém
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uma boa coeréncia de velocidade ao longo da linha de visada para obter maior
amplificagdo (ELITZUR, 1982). O fato das linhas maser serem muito estreitas sugere
que algum processo reduz a largura da linha ao longo de sua propagacao. Segundo
Stahler e Palla (2004), a amplificagdo elevada no regime insaturado pode ter tal
efeito. Como a amplificacdo no regime insaturado é exponencial, ela realga mais o
centro da linha do que as asas. O estreitamento da linha nao é observado nos masers

saturados.

Para descrevermos o estreitamento no dominio de frequéncias recorremos ao
coeficiente de absorcao dado pela Equacao 2.22, que depende do perfil da linha.

Assumimos que este é dado pelo perfil Doppler:

bp(v) = ﬁlAyDexp [— (’Xm’fﬂ | (2.47)

onde Avp é a largura Doopler que depende da temperatura cinética (Ty,) e da

1/2
massa molecular (m) do gés e ¢ dada por: Avp = % (72’“:1”) / .

Na frequéncia central (1), temos:

1
P(vo) = NS (2.48)

Assim, o coeficiente de absorcao pode ser rescrito como:

= pex _r=w) vo)”
a, = Qg p[ SE ] . (2.49)

Ignorando o dltimo termo da Equacgao 2.17 que representa a emissao espontanea,
depois da propagacao ao longo do percurso s, a intensidade especifica da fonte de

fundo 1,,(0) é amplificada para I,(s) = I,,(0)exp(a,s), entao:

I,(0)  Io(0)

exp[(a, — ap)s. (2.50)

Das Equacoes 2.49 e 2.50 conclui-se que a intensidade cai em e~! de seu valor central

na frequéncia de deslocamento Av*, tal que:

1 — exp[—(Av*/Avp)?] = 1/aps. (2.51)
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Expandindo o termo exponencial temos uma solugao aproximada para Av*, que

descreve o estreitamento da linha em fungao do percurso e é dada por:

Av* = Avp(ags) V2. (2.52)

A linha pode ser estreitada somente em uma quantidade finita antes da regiao central
tornar-se saturada (STAHLER; PALLA, 2004).

2.4.5 Coeréncia em velocidade

Como a amplificagdo maser é alcangada por meio de emissao estimulada (induzida), o
foton maser deve ser capaz de encontrar uma molécula com a frequéncia de transigao
certa, isto é, que nao tenha sofrido deslocamento Doppler maior do que a largura
da linha. Devido ao movimento diferencial nas nuvens, a amplificacdo maser s6 é
possivel se as moléculas emissoras e absorvedoras tiverem a mesma velocidade ou
se nao tiverem um deslocamento Doppler (Avr) maior do que Av*, que descreve
o estreitamento da linha (STAHLER; PALLA, 2004). Sendo assim, a coeréncia é

temporaria pois, sob a acao do movimento diferencial o spot maser desaparece.
2.4.6 Efeito beaming

A emissdao maser nao é isotropica. Mesmo que a radiacao atravesse uma regiao
extensa, ela tende, ao longo de sua propagacdo, a concentrar-se em um pequeno
angulo. Este processo é denominado efeito beaming e estd relacionado com a
necessidade da coeréncia na velocidade. Quanto maior o ganho no maser, mais

acentuado ¢é o efeito beaming.

Devido ao efeito beaming, os masers tém a forma de cilindros (ou tubos) alongados e
a emissao € direcionada em torno do eixo do cilindro, em um angulo dado pela razao
entre o raio deste e o seu comprimento, com valores entre 6,, ~ 1072—10~! (ELITZUR,

1982). O fator beaming do maser é dado pela expressao:

AQ,,
47

1 O\
— 5(1 — cosb,,) =~ <2> . (2.53)

Os valores tipicos de angulos sélidos de beaming situam-se entre €2, ~ 102 — 10~*
str (REID; MENTEN, 1990; REID; MORAN, 1981).
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2.5 Caracteristicas do maser de agua de 22 GHz das regioes de formacao

estelar

O maser de 22 GHz em protoestrelas de baixa massa é caracteristico das fases
primordiais de formagao das estrelas, principalmente de OEJ’s classe 0 (FURUYA et
al., 2001; FURUYA et al., 2003) e persiste por 10° anos (BAE et al., 2011; REID; MORAN,
1981). A densidade e temperatura tipicas dos ambientes onde o maser é observado
sao de 10° — 10 em™3 e T~ 400-500 K, respectivamente (ELITZUR et al., 1989).

Os masers aparecem em clumps individuais designados de spots maser, com tamanho
tipico de 1 UA (GENZEL, 1986; GWINN, 1994a; LEKHT et al., 2007; MARVEL et al.,
2008; TORRELLES et al., 2001a; TORRELLES et al., 2001b). No entanto, em Orion
foram observados spots maser com dimensoes da ordem de 0,05 UA (MATVEYENKO
et al., 2004). Os masers tém estrutura filamentar, com razao de aspecto que varia
entre 5 e 50 (ELITZUR, 1992; ELITZUR et al., 1989; ELITZUR et al., 1991; GENZEL,
1986). Acredita-se que a geometria cilindrica maximiza o percurso da coeréncia em
velocidade, necessaria para a ocorréncia da emissao maser e permite que haja maior

amplificacao maser ao longo da linha de visada.

Observacoes interferométricas mostram que os spots maser se encontram
concentrados dentro de algumas centenas de UA do objeto central em diferentes
posicoes espaciais e com velocidades de deslocamento Doppler bem definidas
(VALDETTARO et al., 2001; WOOTTEN et al., 1999). A expansao dos spots maser é
bipolar, isto é, existem componentes deslocadas para o azul e para o vermelho em

relacao a fonte central.

As linhas espectrais do maser de agua consistem de picos multiplos, com intensidade
variavel ao longo do tempo. Geralmente, a componente com maior amplitude
tem velocidade radial préxima da velocidade da nuvem progenitora (Visgr) e a
intensidade das linhas tende a decrescer tanto para as componentes deslocadas para
o azul assim como para as deslocadas para o vermelho. Também sao registrados
espectros simples, com pico tinico ou duplo (FELLI et al., 2007; FURUYA et al., 2003;
VALDETTARO et al., 2001).

As temperaturas de brilho dos masers variam entre 10*-10'* K (GENZEL, 1986;
GWINN, 1994b) e as larguras de linha das componentes individuais sdo da ordem de
1 km s™! (GARAY et al., 1989; LILJESTROM; GWINN, 2000). A luminosidade isotrépica
dos spots individuais varia entre 1072 e 10° L, (FELLI et al., 2007; FURUYA et al.,
2003; GWINN, 1994a; VALDETTARO et al., 2001; WALKER et al., 1982).
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Existe uma relagao entre a luminosidade da regiao no IV, Lgig, e a luminosidade
do maser de agua, Ly,0. No entanto, essa relagdo nao é clara para objetos com
Lpr < 25Lg. Fontes com luminosidade no IV distante Lgg > 25 Ly tém sempre
emissao maser (CLAUSSEN et al., 1996; WILKING et al., 1994b) e as mais luminosas
apresentam masers de dgua mais intensos (BRAND et al., 2003; FELLI et al., 1992;
FURUYA et al., 2001). De acordo com Felli et al. (1992), a emissao maser s6 é detetada

em fontes cuja luminosidade dos outflows de CO é maior do que 1072 L.

A radiagdo maser é fortemente dependente do tempo. Um dado spot maser pode
alcancar seu maximo e seguidamente desaparecer inteiramente numa questao de
semanas. A variabilidade é bastante comum em masers de regioes de formacao de
estrelas de baixa massa (BRAND et al., 2003; CLAUSSEN et al., 1996; FURUYA et al.,
2003) e quanto mais baixa a luminosidade da regido, maior é o grau de variabilidade
da emissdo (FELLI et al., 2007).

Fontes usualmente fracas tém longos periodos quiescentes intercalados por outburst
(explosdo/erupgao) de emissao (CLAUSSEN et al, 1996) e fontes mais intensas
apresentam um nivel de atividade mais continuo (BRAND et al., 2007). Geralmente,
os masers de velocidade elevada (com velocidades distantes da sistémica) tendem
a ter tempo de vida curto, da ordem de dias (BRAND et al., 2003; WOOTTEN et al.,
1999). Componentes maser com velocidade préxima da velocidade da nuvem tém

tempo de vida mais longo.

Observagoes de Claussen et al. (1996) e Wilking et al. (1994a) em regioes de formagao
de estrelas de baixa massa encontraram variabilidade de menos de um més até 13
meses. No estudo de Furuya et al. (2003), a maioria dos masers associados com OEJ’s
classe 0 e I mostra variabilidade de cerca de duas semanas. Em regioes de formagcao
de estrelas de alta massa ja foram detetadas componentes maser com tempo de vida
bem menor, da ordem de minutos (SAMODUROV et al., 2006; ZHOU; ZHENG, 2001).

2.5.1 Variabilidade e modelos de excitagao da emissao do maser de agua
de 22 GHz

Em regices de formacao estelar, o mecanismo proposto para a excitagao do maser de
agua de 22 GHz sdo os choques entre as moléculas de 4gua e as de hidrogénio assim
como com os elétrons (ELITZUR et al., 1989; KYLAFIS; NORMAN, 1987; STRELNITSKII,
1984). Estes choques ocorrem na interface dos ventos estelares com o gas molecular a
volta da protoestrela, podendo ser os J-choques (ELITZUR et al., 1989; HOLLENBACH
et al., 1987; HOLLENBACH et al., 1993; HOLLENBACH et al., 2013) ou os C-choques
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(ELITZUR, 1992; KAUFMAN; NEUFELD, 1996; STAHLER; PALLA, 2004; WOOTTEN,
1989). O grau de inversdo, a temperatura de brilho observada, o tamanho, a forma
e a luminosidade isotrépica dos spots maser dependem dos parametros do choque
e do percurso em que é observada a coeréncia em velocidade, condi¢ao necessaria

para a ocorréncia da emissao maser (HOLLENBACH et al., 2013).

A natureza da interacao maser com o choque ainda nao é devidamente conhecida
e esta situacdo se complica devido a variabilidade observada em algumas fontes
(BREEN et al., 2010; KANG et al., 2013; WILKING et al., 1994b). Apesar de numerosas
observagoes, nao existe um quadro completo sobre o maser das regioes de formagao
estelar, principalmente no que concerne a variabilidade. Os modelos mais difundidos,
baseados principalmente nas colisoes, explicam satisfatoriamente varias propriedades
deste maser mas nao explicam a variabilidade de curto periodo e os flares observados

em algumas fontes.

No modelo de Elitzur et al. (1989), o tempo de vida de uma componente maser
¢ da ordem do tempo de passagem do choque num spot maser, que determina o
tempo que dura a coeréncia de velocidade ao longo da linha de visada. Para valores
razoaveis de velocidade do choque nas regioes de formagao estelar de baixa massa,
~40 km s™! (MCKEE; HOLLENBACH, 1980) e do tamanho tipico dos spots maser de
1 UA (ELITZUR; FUQUA, 1989; ELITZUR et al., 1989; GWINN, 1994a; REID; MORAN,

1981) este tempo é da ordem de um més.

A variabilidade de um més é tipica em regioes de formacao estelar mas tem se
observado componentes cuja emissao varia numa escala de minutos a anos. Acredita-
se que componentes com tempo de vida maior do que um més possam ser resultado
da sobreposicao de componentes com velocidades muito proximas nao resolvidas
(CLAUSSEN et al., 1996; WOOTTEN, 1993). O caso de componentes com tempo de
vida curto e dos flares é complicado de se justificar considerando apenas modelos de
excitagao colisionais. No entanto, Burke et al. (1978) e Zhou e Zheng (2001) sugerem
o bombeamento colisional explicaria a variabilidade de curta duragao desde que haja
injegao de uma quantidade elevada de energia (~10%" — 10 erg) na regidao numa

escala de dias.

Embora a principal fonte de energia sejam as colisdes nas nuvens, Tarter e Welch
(1986) sugerem que o maser de 22 GHz também pode ser excitado pela associagao da
radiacao e das colisdes que ocorrem no percursor radiativo dos choques e que neste
caso, podem ocorrer masers transientes, num intervalo de tempo aproximadamente

igual ao tempo que as moléculas de hidrogénio levam para se aquecer até atingirem
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temperaturas similares a dos graos de poeira.

Varios autores apontam causas diferentes tanto para os flares quanto para
variabilidade de curto periodo. De acordo com Boboltz et al. (1998) e Colom et
al. (2015), os flares ocorridos em W49 e em W33B podem ser justificados pelo
alinhamento dos masers ao longo da linha de visada, em que um maser saturado é
amplificado por um insaturado que se encontra ao longo da linha de visada (vide
painel (b) da Figura 2.22). Para Haschick et al. (1977) e Genzel et al. (1979), os
flares no maser de dgua ocorridos em W3(OH) e em W51 podem ter sido causados
por energia proveniente de um pulso quente que se difundiu no meio maser. De
acordo com Genzel et al. (1981), um beaming acidental pode ter ocasionado o flare

observado em Orion em 1980.

Por outro lado, Samodurov et al. (2006) consideram que variagoes rapidas na escala
de 5-20 minutos detetadas em W49N e em W33B foram causadas por processos
que ocorreram no interior das fontes com dimensoes da ordem de 0,1 UA. Argon
et al. (1994) e Kaufman e Neufeld (1993) sugerem que a variabilidade rapida que
ocorre em escalas de horas ou minutos pode ser causada por flutuagoes num maser

insaturado ou flutuagoes na fonte de fundo.

Argon et al. (1994), Elitzur (1992) e Haschick et al. (1990) também consideram
que perturbacoes radiativas se propagando ao longo da linha de visada numa escala
de tempo da ordem de 1/T" (T' é a taxa de decaimento do sistema) assim como
a localizacdo dos spots maser na linha de visada de uma fonte continua podem
levar a variagdes rapidas. Efeitos de cintilagdo interestelar difrativa ou refrativa
na propagacao da radiagdo também justificam a ocorréncia de variabilidade rapida
(ARGON et al., 1994; VLEMMINGS et al., 2007; ZHOU; ZHENG, 2001). Variagoes no
dngulo de polariza¢ao também podem ocasionar variabilidade rapida (BURKE et al.,
1978; SAMODUROV et al., 2006).

2.6 A poeira nas nuvens moleculares

Os graos de poeira sao uma importante componente do MI, correspondendo a ~1%
da massa do meio. Acredita-se que eles sao constituidos principalmente por carbono,
silicio, ferro e compostos envolvendo esses elementos com o oxigénio. O tamanho
desses graos é da ordem de 0,005 —0, 25 pm (DRAINE, 2003; DRAINE, 2010; DRAINE;
LEE, 1984; MATHIS et al., 1977).

Os graos de poeira interestelar sao formados na atmosfera das estrelas do tipo
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espectral tardio (K e M) e sdo expelidos pela pressao da radiacido dessas estrelas
quando elas se encontram no ramo assimptético das gigantes (com envelopes ricos
em carbono e oxigénio) por meio de ventos "lentos' ou em explosoes de estrelas
massivas em eventos de supernovas (KARTTUNEN et al., 2007; SCHEFFLER et al.,
1988).

Apesar de sua baixa contribuicdo em massa, os graos de poeira nas NM’s tém
varias funcoes das quais se destacam o bloqueio da radiacdo UV, visivel e IV,
protegendo as moléculas de serem dissociadas, propiciam a associagao dos atomos
de H, na sua superficie, para formar o Hy e a hidrogenacao de outras moléculas
(HOLLENBACH; SALPETER, 1971). Em regides com densidades maiores do que
10° cm ™3 e temperaturas abaixo de 10 K, os graos sao os maiores responsaveis pelo
resfriamento do gés através de sua emissao térmica continua pois, a maior parte das
moléculas se encontra congelada na superficie dos graos (CASELLI; CECCARELLI,
2012).

2.6.1 Extingao visual medida no 6ptico e no infravermelho préximo

Extingdo é a atenuacdo (redugao) da luz das estrelas quando ela atravessa o MI,
devido aos efeitos de absorcao e espalhamento pelos graos de poeira’. A extincao
interestelar é fun¢do da posicao na Galaxia, varia de uma linha de visada para outra
(ARENOU et al., 1992; DRAINE, 2003), decresce com o aumento do comprimento de
onda, e depende da distdncia (DICKMAN; HERBST, 1990; KITCHIN, 2003). O valor
médio da extingdo visual é de 2 mag kpc™' (KARTTUNEN et al., 2007).

Uma das formas mais difundidas para estimar a extincao visual nas NM’s é o método
de contagem de estrelas no 6ptico, introduzido por Wolf (1923) e posteriormente
refinado por Bok (1956). Este método consiste na contagem do niimero de estrelas
por intervalo de magnitudes, entre m-1/2 e m+1/2, em cada célula de uma
grade retangular de tamanho fixo, em uma area obscurecida. O resultado obtido
é comparado com o nimero de contagem de estrelas de uma regiao supostamente
livre de extingao. Neste método, se assume que num campo nao obscurecido, em
uma placa sensivel a luz de comprimento A, o logaritmo do ntiimero de estrelas mais

brilhantes do que m, (magnitude da estrela em fun¢do do comprimento de onda

90 gas também pode causar extincdo por espalhamento mas sua eficiéncia de espalhamento
por unidade de massa é muito baixa e por isso, geralmente sua contribuicdo nao é considerada
(KARTTUNEN et al., 2007).
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observado), n(0), é uma fungao linear de my, com inclinagao b.

logn(0) = a + bm,. (2.54)

Na diregao de uma nuvem, a inclinagdo se mantém mas o nimero de estrelas n(1)

decresce de tal forma que:
n(0)

1 n(
Ay = -lo : 2.55
A extingao estimada em cada comprimento de onda é convertida em extingao visual

por meio da expressao (DICKMAN, 1978a):

Ay — [m_lp;“%] Ay, (2.56)
onde R ¢ a razdo da extingdo seletiva e f(A™!) é a lei de avermelhamento expressa
como fungao inversa do comprimento de onda e é dada por f(A™1) = %.

Na banda V a exting¢ao seletiva é dada por:
Ry = Ay/E(B-V) (2.57)

A curva de extingao, que descreve a variagao da extingao visual com o comprimento
de onda, depende do tamanho e da composicao dos graos. Ela varia em funcao do
valor de Ry, e este varia entre 3,1 (MI difuso) e 5,5 para regides mais densas das NM’s
(CARDELLI et al.,, 1989). A Figura 2.25 mostra a variagdo da extingao interestelar

causada pela poeira para diferentes valores de Ry .
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Figura 2.25 - Curvas de extingdo para diferentes valores de Ry . As curvas tracejadas
correspondem aos valores observacionais na direcao de trés linhas de visada
BD+56 524, HD 48099 e Herschel 36, com valores de Ry, diferentes, 2,75, 3,52
e 5,30, respectivamente. As curvas continuas mostram os respectivos ajustes
de curvas tedricas. As letras B, V e U mostram as regides do espectro em que
as observagoes foram realizadas. e sdo as observagoes realizadas na direcao
de HD 48099, o na dire¢do Herschel 36 e + na diregdo de BD+56 524. As
barras de erro mostradas no retangulo inferior representam o desvio padrao
calculado dos dados e os circulos abertos representam a diferenca entre
Ayx/Ay tedrica na regidao do UV e a média da extingdo obtida para Ry =3,2.
A corcova que ocorre em aproximadamente A~' ~ 4,6 um (2175 A) deve-
se, provavelmente, a presenca de hidrocarbonetos arométicos policiclicos

(PAH’s, DRAINE, 2010).
Fonte: Cardelli et al. (1989).

Considerando o valor tipico de Ry=3,2 obtém-se as seguintes relagdes (BLESS;
SAVAGE, 1972):
Ay =0,76Ap, (2.58)
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Ay = 1,21Ap, (2.59)

onde Ap e Ap sdo as extingdes nas bandas B (azul) e R (vermelho).

Cambrésy et al. (1997) também optimizaram o método padrao com o objetivo de
melhorar a resolugdo angular em funcao da densidade estelar local, usando uma
rede adaptativa de modo que se varia o tamanho da célula. Esta técnica degrada a
resolucdo das imagens de 1" nas regides de extincdo baixa para 10" nas mais opacas.
Para lidar com este fato, Cambrésy (1999) fixou a contagem de estrelas por célula
(20) ao invés de fixar o tamanho da célula. Ambas situagdes sao tteis quando existe
uma flutuacao consideravel da densidade devido a gradientes elevados de extingao

na regiao ou devido a presenca de aglomerados estelares.

A técnica de contagem de estrelas no 6ptico tem incertezas maiores do que aquelas
introduzidas pela estatistica de Poisson nas regioes com exting¢ao visual maior do
que 3 mag (CAMBRESY et al., 1997; ROSSANO, 1980) e a extin¢do méxima alcangada
usando este método é de 10 mag (ANDREAZZA; VILAS-BOAS, 1996; CAMBRESY, 1999;
CERNICHARO; BACHILLER, 1984). Como a extingdo decresce com o comprimento
de onda, por exemplo, uma estrela sofrendo extingao visual de 10 mag pode ser
extinguida em 2,8 mag na banda J (1,25 um) e somente 1,1 mag na banda K; (2,2
pum), observagoes em comprimentos de onda maiores sdo capazes de detetar mais
estrelas de fundo e podem investigar regides de maior exting¢ao visual. Na Figura
2.26 sao mostradas as imagens do glébulo Barnard 68 (B68), obtidas em diferentes
comprimentos de onda, onde podemos ver o aumento da opacidade do glébulo com

a diminuicao do comprimento de onda.

Com o advento das camaras no IV, os estudos de extinc¢ao visual tém sido realizados
medindo o excesso de cor no IV préximo (vide se¢do 3.1.2), técnica introduzida
por Lada et al. (1994). Com esta técnica é possivel explorar regides com extingao
visual de 40 mag (KANDORI et al., 2005). Posteriormente, a técnica foi aprimorada
por Lombardi (2009) e Lombardi e Alves (2001), onde foi melhorada a razao sinal-
ruido para regides de extingoes baixas (~0,5 mag) e foi minimizado o efeito de
sub-estruturas nao resolvidas, que podem levar a estimativas erradas de extingao
visual. Esses erros sao mais relevantes em regioes distantes, para as quais a resolugao

espacial ndo é boa o suficiente para resolver as estruturas.

O excesso de cor no IV estd diretamente relacionado com extingdo em qualquer
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Figura 2.26 - Imagens do glébulo B68 obtidas no 6ptico e no IV préximo. No painel
superior estdo as imagens obtidas nas bandas BVI no 6ptico e no inferior
estdo as imagens obtidas no IV préximo, nas bandas JHK,. Na banda B
(0,44 pm) o glébulo é completamente opaco enquanto que na banda K
(2,16 wm) é praticamente transparente, permitindo a visualizagdo de um

grande ntmero de fontes de fundo.
Fonte: Alves (2004).

comprimento de onda pela lei de extingdo (LADA et al., 1999).
Ay =r"*E(H - K), (2.60)
onde Tf’K ¢é a constante de proporcionalidade dada pela lei de exting¢ao adotada.

A extingao visual é considerada como uma medida da densidade de coluna do gas ao
longo da linha de visada (N ). Ambos estao relacionados pela expressao abaixo, que
considera a contribui¢do do gds no estado atomico e molecular (SAVAGE; MATHIS,
1979):

N(H)=1,9 x 10** Ay cm *mag . (2.61)

A densidade de coluna estimada pela expressao acima é limitada para valores de

extingao visual ~10 mag, se esta é estimada a partir contagem de estrelas no éptico
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ou por observagoes de linhas de CO (PINEDA et al., 2010). Estimativas por meio de
observagoes da poeira no IV proximo sao sensiveis para regioes com extingoes visuais

maiores.

A partir da extincao visual calculada, seja por contagem de estrelas no 6ptico ou
por excesso de cor no IV préximo, sao obtidos mapas de extingdo que descrevem
a distribuicao da densidade de coluna da poeira e por meio deles se pode estudar
a estrutura das nuvens e inferir alguns parametros fisicos das nuvens. Estes mapas
sao uma forma de complementar os mapeamentos das nuvens feitos a partir de
observagoes de linhas moleculares e de emissao térmica de poeira (di FRANCESCO
et al., 2007; HILDEBRAND, 1983; LAUNHARDT; HENNING, 1994; STUTZ et al., 2010;
WARD-THOMPSON et al., 1994). No entanto, os mapas de extingao visual obtidos por
técnicas de excesso de cor no IV préximo, por alcancarem regioes com extingoes
maiores, tém sido usados para estudar nuvens escuras (ALVES et al., 1998; LADA et
al., 1999; LADA et al., 1994) e para analisar as condigoes fisicas dos glébulos desde
a fase pré-estelar até a fase onde ocorrem OEJ’s embebidos em diferentes estagios
evolutivos (ALVES et al., 2001; HARVEY et al., 2001; KANDORI et al., 2005; RACCA et
al., 2002; RACCA et al., 2009; TEIXEIRA et al., 2005).

2.6.2 Emissao térmica de poeira nas nuvens moleculares

A radiacao UV e pequenas contribuigdes no éptico e raios-X sao absorvidas pelos
graos de poeira e reemitidas em comprimentos de onda longos, que vao desde o
IV préximo até o milimétrico resultando em emissao térmica de poeira (ANDRE et
al., 2000; DRAINE; LI, 2001; HARVEY et al., 2003b; WARD-THOMPSON et al., 1994).
Desta emissao pode se obter informacao sobre a distribuicao espacial da matéria,
morfologia, densidade de coluna do gas e da temperatura (di FRANCESCO et al.,
2007; HILDEBRAND, 1983; LAUNHARDT; HENNING, 1994; STUTZ et al., 2010; WARD-
THOMPSON et al., 1994).

No estado de equilibrio, os graos de poeira emitem a mesma quantidade de energia
que a absorvida, descrita por emissdo de um corpo negro modificado (corpo cinza)
com temperatura da poeira, Tpeeirq, que vai depender do tamanho e da composigao
dos graos assim como da lei de emissividade adotada. O comprimento de onda no
qual se observa o pico de emissao esta relacionado com a temperatura da poeira pela

lei (e.g. DRAINE, 2010):

hc
)\mam = . 2.62
(4 + ﬁ)kTpoeira ( )

Os graos de poeira da Via Lactea tem [ ~ 2.
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Com a suposicao de que é valida a aproximacgao de corpo negro, a temperatura da
poeira é considerada como sendo igual a temperatura de cor da emissao observada no
submilimétrico ou no IV distante (BERGIN; TAFALLA, 2007; LAUNHARDT; HENNING,
1994). Geralmente, os graos de poeira irradiam em temperaturas entre 10 e 100 K,
gerando um espectro continuo (WARD-THOMPSON et al., 1994), onde maior parte
da energia é emitida em regioes de comprimentos de onda longos, com pico de
emissividade proximo de A ~ 140 ym. Na Figura 2.27 ¢ mostrada a distribuicao
espectral de energia de dois cores embebidos em Musca, designados de P1 e P2 por
Juvela et al. (2010), correspondendo as condensagoes Mub e Mu4, respectivamente.
O mapa mostra a intensidade da emissao de poeira em 160 gm. De acordo com Juvela
et al. (2010), os dois sdo potenciais cores pré-estelares e seus perfis de densidade

sugerem que se encontram em equilibrio hidrostatico.
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Figura 2.27 - Distribuicdo de poeira em dois cores embebidos em Musca. No painel
superior temos o mapa de emissdo continua em 160 pm dos cores Mub (P1)
e Mu4 (P2). Nos painéis inferiores, esquerdo e direito temos a distribui¢ao
espectral de energia ajustada por emissdao de corpo cinza em Mub e Mu4,
respectivamente. Em preto temos o fluxo observado pelo satélite Planck e

em azul pelo satélite Herschel.
Fonte: Juvela et al. (2010).
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2.6.3 Polarizacao interestelar

A polarizacdo é um fenémeno no qual uma onda electromagnética adquire uma
orientagao preferencial (KITCHIN, 2003). A polariza¢do interestelar é proveniente
do alinhamento assimétrico dos graos de poeira em relacgao ao campo magnético
(DRAINE; WEINGARTNER, 1997; LAZARIAN et al., 1997). Medidas de polarizagao
interestelar foram apresentadas pela primeira vez em trabalhos independentes
de Hall (1949) e Hiltner (1949). Nas NM’s, a polarizacdo pode ser medida por
polarimetria no 6ptico e no IV préximo (FRANCO et al., 2010; GOODMAN et al., 1990;
PEREYRA; MAGALHAES, 2004) ou por emissao térmica polarizada da poeira no IV
distante, no milimétrico e no submilimétrico (HENNING et al., 2001; HILDEBRAND
et al, 1999; HILDEBRAND et al., 1984; WOLF et al., 2003). Estes métodos tém
permitido medi¢oes da geometria do campo magnético nas regioes de formagao
estelar assim como sua intensidade considerando a teoria de Chandrasekhar-Fermi
(e.g. CRUTCHER et al., 2004).

Por polarimetria no o6ptico, Pereyra e Magalhdes (2004) fizeram medigoes da
polarizacao linear em Musca. Deste estudo assim como do estudo inicial de Arnal et
al. (1993) se conclui que na vizinhanga de Musca, o campo magnético se encontra
alinhado com o eixo menor da nuvem e que a polarizacao varia entre 2 a 7%, sendo
elevada nas regioes mais densas, como por exemplo na regiao norte proxima do OEJ.
A Figura 2.28 mostra a morfologia do campo magnético no plano do céu da regiao
de Musca obtido por Pereyra e Magalhaes (2004).

Embora as medidas da polarizacao produzida pela poeira nao dém diretamente a
intensidade do campo magnético, este pode ser estimado a partir da dispersao do
campo magnético e da dispersao de velocidades observadas por (CHANDRASEKHAR;
FERMI, 1953):

o

Bpos = VA7p (V) : (2.63)
OB

onde B,,s ¢ o campo magnético médio projetado no plano do céu, p ¢ a densidade

média da regiao onde o campo é observado, oy é a dispersao de velocidade do gas,

estimada a partir das linhas espectrais, e og ¢ a dispersao do angulo de polarizagao

do campo magnético.

Simulagdes numéricas mostram que estimativas do campo magnético pela expressao

acima levam a resultados superestimados. Por isso deve ser aplicado um fator de
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Figura 2.28 - Mapas dos vetores de polarizacao obtidos no 6ptico em Musca. A nuvem
foi dividida em trés regioes mostradas nos painéis a, b e ¢, para o norte, o
centro e o sul, respectivamente. A escala do grau de polarizagdo é mostrada

no canto superior direito de cada mapa.
Fonte: Pereyra e Magalhaes (2004).

corre¢ao que varia entre 0,4 e 0,5 quando op < 25° (FALCETA-GONCALVES et al.,
2008; HEITSCH et al., 2001; OSTRIKER et al., 2001; PADOAN et al., 2001) .

Devido ao congelamento das linhas do campo a matéria e a equiparticao de energia
entre a energia magnética e a cinética, a dispersao da dire¢ao do campo magnético se
relaciona com a turbuléncia do meio, considerando que a turbuléncia é incompressivel
e isotrépica. Dessa forma, a dispersao do campo magnético se torna um tracador da
turbuléncia do meio (e.g. TARGON et al., 2011).
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2.7 A formacao de estrelas de baixa massa

A fisica do processo de formacao estelar ainda nao é completamente compreendida.
Shu (1977) sugeriu que as estrelas sdo formadas por flutuagoes de densidade, num
meio homogéneo, que sao amplificadas pela gravidade, através de uma instabilidade
gravitacional. Esta ideia é reforgada por simulagoes recentes de (KRITSUK et al.,
2013), que mostram que depois que os cores sao formados a gravidade é que domina.
Por sua vez, os cores sao formados pela agdo combinada da gravidade, campos
magnéticos e turbuléncia (TACHIHARA et al., 2000; TROLAND; CRUTCHER, 2008). A
acao combinada entre a gravidade e o campo magnético gera a chamada formagao
estelar quasi-estatica (BERGIN; TAFALLA, 2007; MCKEE; OSTRIKER, 2007) e quando
a formacao estelar é devido a acdo combinada entre a gravidade e a turbuléncia

supersonica é designada de formagao estelar dindmica (PADOAN et al., 2004).

O campo magnético e a turbuléncia tém um papel importante na evolugdo de uma
NM, podendo contrabalancar (CARROLL; OSTLIE, 2007; KRUMHOLZ, 2010; LARSON,
2003; SHU et al., 1987a) ou reforgar a gravidade (ELMEGREEN; LADA, 1977; MAOZ,
2007; SPITZER, 2004). A formagao de estrelas de baixa massa pode ser descrita

resumidamente no esquema simplificado mostrado na Figura 2.29.

Considerando que as NM’s podem suportar a gravidade por um longo periodo de
tempo, pela combinagao dos campos magnéticos e da turbuléncia, elas podem ser
tratadas como estruturas quase em equilibrio (fase 1). Devido a agdo da gravidade,
a nuvem comeca a fragmentar-se (fase 2). Outros processos que podem levar a
formacao dos fragmentos sao a injecao de energia turbulenta nas nuvens por fontes
externas e rotacao (e.g. SAITO, 2004).

A contracdo e a fragmentacdo continuam até que os fragmentos se tornem
opticamente espessos e a energia liberada durante contragao nao possa mais escapar.
Enquanto o gas se precipita em dire¢do ao centro sao formados véarios clumps (fase
3). No interior dos clumps se formam os cores, que sdo regides com densidades e

tamanhos suficientes para formar uma estrela (fase 4).

Depois do core entrar em colapso, a forca centrifuga associada ao momento
angular, eventualmente, torna-se importante e pode deter a contragdo. O colapso
é permanentemente interrompido pelo aumento da pressao térmica e uma estrela
embriondria (protoestrela) é formada (fase 5). Esta continua crescendo por acre¢ao
de massa do seu envelope. Nesta fase de formacao de estrelas, os campos magnéticos

podem desempenhar um papel importante, tanto na mediagdo da acrecao do gas
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Figura 2.29 - Diagrama esquematico das fases de formacgao de estrelas de baixa massa do
tipo solar. As classes 0, I, II e III representam as fases evolutivas de um OEJ

e sdo caracterizadas na secao 2.8.
Fonte: Smith (2004).

assim como no langamento dos jatos bipolares (fase 6), que normalmente anunciam
o nascimento de uma nova estrela, com possivel formagao de planetas (fases 7 e 8).

Nestas duas fases, a protoestrela se encontra na pré-sequéncia principal.

Quando a protoestrela atinge temperaturas suficientemente altas para fundir o
hidrogénio (T ~ 108K), ela transforma-se em estrela e inicia sua entrada na
sequéncia principal. A massa inicial da protoestrela e a sua composi¢cdo quimica tém
uma influéncia sobre este processo. Protoestrelas muito pequenas (M ~ 0,08 M)

nunca atingem essa temperatura e portanto nao chegam a transformar-se em estrelas.

70



Nesse caso sao chamadas de anas marrons (LARSON, 1978; MAOZ, 2007).
2.8 Caracteristicas gerais dos objetos estelares jovens

Um OEJ é uma fonte puntiforme que emite no I'V e representa uma estrela nas fases
iniciais de sua formacao. A fotosfera de um OEJ se encontra parcial ou totalmente
obscurecida pela poeira, que pode absorver uma boa parte de sua luminosidade e
reprocessa-la em comprimentos de onda no IV, entre 1 e 100 um, dependendo da
proximidade da poeira em relagao ao OEJ. A distribuicao ou a quantidade da poeira
a volta do OEJ determina a distribuigao espectral da energia (comumente chamada
por SED-Spectral Energy Density) emergente do OEJ. Com base nas caracteristicas
de sua SED ou no valor do indice espectral () determinado entre 2 e 25 pm, os
OEJ’s sao agrupados em quatro classes evolutivas, 0, I, II e III. O indice espectral
¢ dado por (LADA, 1987):

_ dlogA\Fy
~ dlog)\

onde A é o comprimento de onda e F é o fluxo observado em cada comprimento

(2.64)

de onda. Os objetos classe 0 tem o > +3, classe I tem 0 < o < +3, classe II tem
—2 < a < 0 e classe III tem —3 < o < —2 (LADA, 1987; ANDRE et al., 1993). Na

Figura 2.30 se encontra a representacao da SED das fases evolutivas dos OEJ’s.

Objetos classe 0 sdo protoestrelas jovens com um envelope massivo (a massa do
envelope é maior do que a do objeto embebido), com o gés e a poeira colapsando
em direcao ao centro. Estes objetos sao bastante obscurecidos e opticamente
invisiveis devido a elevada exting¢ao visual do meio envolvente. Por se encontrarem
embebidos em um denso envelope de gas e poeira, sao detetaveis somente por
sua emissdo continua no submm (ANDRE et al.,, 1993; FEIGELSON; MONTMERLE,
1999). Apresentam SED’s com caracteristicas similares a de um corpo negro e sao
identificados principalmente por seus jatos colimados e outflows vigorosos (ANDRE
et al., 1993; FURUYA et al., 2001; HUARD et al., 1999).

Os OEJ’s classe I sao protoestrelas acretando matéria, tém trés componentes: um
core, um disco circumestelar e um halo ou envelope quase esférico. Suas SED’s tém
maximo no IV distante. Esta emissao vem do envelope, que possui massa menor do
que a da protoestrela. Os OEJ’s desta classe sdo visiveis mas avermelhados, com
excesso intenso no IV médio, cuja emissao vem do disco fino devido ao aquecimento

da poeira do envelope circumestelar pela radiacao proveniente do OEJ. Nesta fase,
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um vento estelar se desenvolve, quebrando os pélos do envelope, reduzindo a extingao
do OEJ central e produzindo uma SED com pico duplo, proveniente do disco e do
OEJ. Também sao observados outflows, mas nao tao vigorosos quanto os observados
em objetos de classe 0 (FURUYA et al., 2003).

A medida que o vento estelar dissipa o envelope residual, o0 OEJ central e o disco sdo
completamente revelados resultando em um espectro plano, com uma SED de classe
IT, com méaximo de emissao no IV proximo e no visivel. Estes objetos geralmente sao

associados com as estrelas jovens T-Tauri classicas.

Objetos classe III tem SED’s com excesso fraco ou sem excesso no IV e lembram um
corpo negro avermelhado, também com méximo no IV préximo e no visivel. Estes
objetos sao associados com a emissao fraca de estrelas T-Tauri, observada no visivel.
A temperatura central destes objetos é elevada o suficiente para iniciar a queima do

hidrogénio e assim entrar na sequéncia principal.

Além da emissao no IV, os OEJ’s sao identificados por outros indicadores da
formacao estelar. Na Tabela 2.31 é mostrado um resumo das propriedades e emissoes

caracteristicas de cada fase evolutiva de um OEJ.
2.9 Condigoes para o colapso gravitacional

E comumente aceito que a formacao de estrelas de baixa massa ocorre a partir do
colapso gravitacional de uma nuvem de gas e poeira, e que o processo de formagao
estelar s6 se inicia quando a atracao gravitacional torna-se dominante sobre todas as
forcas resistivas e dispersivas, fazendo com que o core torne-se gravitacionalmente
instavel (e.g. LARSON, 2003).

Dependendo das forcas que se opoem a gravidade, alguns mecanismos podem
ser importantes em escalas diferentes. De acordo com Larson (2003), em escalas
intermediarias, a turbuléncia e os campos magnéticos podem ser mais importantes
contrariando a gravidade e em escalas menores (cores pré-estelares), a pressao

térmica é a forca mais importante resistindo a gravidade.

O colapso do gas em NM'’s pode ser causado pela propagacao de ondas de choque
produzidas por diferentes mecanismos tais como frentes de ionizacao em expansao de
regides de hidrogénio ionizado (RHII, SPITZER, 2004) ou por colisdes nuvem-nuvem
(ELMEGREEN; LADA, 1977). Fontes de pressao devido a turbuléncia também podem
desencadear a contra¢do (KARTTUNEN et al., 2007; MAOZ, 2007).
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Figura 2.31 - Propriedades das diferentes fases evolutivas dos OEJ’s.
Fonte: Feigelson e Montmerle (1999).

2.9.1 Massa de Jeans

A massa de Jeans é um dos critérios mais conhecidos para a avaliacao da estabilidade
de uma nuvem e um dos pilares das chamadas teorias classicas, nas quais a gravidade
é o ingrediente mais importante no colapso. Ela foi introduzida por Jeans (1902), em
sua analise sobre a instabilidade gravitacional de uma nuvem infinita, homogénea e

isotérmica.

Numa situagao de equilibrio, na auséncia de forgas externas (uma nuvem apenas com
suporte térmico), a nuvem se torna instavel e colapsa quando sua massa é maior do
que a massa de Jeans, M, dada por (CARROLL; OSTLIE, 2007):

SkT

3/2 3 1/2
M; ~
=) ()

onde my é a massa do atomo de hidrogénio, u é o peso molecular médio das

(2.65)
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particulas do meio e py é a densidade inicial da nuvem.

Como a massa de Jeans diminui com o aumento da densidade, a medida que uma
nuvem colapsa, pequenas regides da nuvem alcangam o critério de Jeans e formam
nicleos densos separadamente (fragmentacao), que se contraem individualmente. A
quantidade desses fragmentos é comparavel com a quantidade de massas de Jeans
que a nuvem contém (LARSON, 1978).

Apesar do modelo de Jeans ser matematicamente inconsistente, pois ignora o colapso
do meio a volta do core formado, Larson (2003) mostrou que a massa de Jeans é
um conceito valido e uma aproximacao 1util para a massa minima na qual se inicia

a fragmentacao, independente da geometria considerada.

O colapso gravitacional de uma nuvem esférica, na auséncia de forgas externas,
ocorre em uma escala de tempo caracteristica designada tempo de queda livre,
trs (CARROLL; OSTLIE, 2007; LARSON, 2003; MAOZ, 2007). Considerando que as
particulas se precipitam em direcao ao centro em queda livre, com aceleragao
constante dada por a(r) = GM/R?, o tempo caracteristico para o colapso é dado

por:
37 1/2

trr=(—n] . 2.66

1f <32G,0) (2.66)

Se a pressao térmica fosse a tnica forgca se opondo a gravidade, NM’s poderiam
colapsar rapidamente e formar estrelas eficientemente. No entanto, a maioria delas
forma estrelas com uma eficiéncia baixa, transformando apenas cerca de 3% de sua
massa em estrelas (STAHLER; PALLA, 2004). O fato das NM’s nao transformarem
rapidamente maior parte de sua massa em estrelas, apesar da predomindncia da
gravidade sobre a pressao térmica, conduziu a opiniao generalizada de que efeitos
adicionais, tais como rotagao, campos magnéticos ou turbuléncia, se contrapdem a
gravidade, evitando dessa forma o colapso rapido (LARSON, 1985; NAKAMURA; LI,
2005; VAZQUEZ-SEMADENT et al., 2005; ZINNECKER et al., 1992).

2.9.2 Massa de Bonnor-Ebert

Na teoria de Bonnor-Ebert, a analise da estabilidade de uma nuvem ¢é feita
considerando-a como uma esfera de gas de tamanho finito, em equilibrio isotérmico
e sob acao de pressao externa na fronteira. Mais detalhes sobre esta teoria podem

ser encontrados na se¢ao 3.2.1.

A massa de Bonnor-Ebert (BONNOR, 1956; EBERT, 1955) é a massa de uma nuvem
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esférica a uma dada temperatura, que se mantém em equilibrio sob a acao de forcas
externas. Para uma dada velocidade do som, V,, uma esfera isotérmica torna-se
instavel e colapsa se sua massa de Bonnor-Ebert excede o valor critico dado por
(CARROLL; OSTLIE, 2007; LARSON, 2003):

‘/;4
A massa de Bonnor-Ebert tem a mesma forma dimensional que a massa de Jeans
mas com um pequeno coeficiente numérico que reflete o fato de que a esfera de
Bonnor-Ebert contém apenas matéria cuja densidade é maior do que a densidade do

meio a sua volta enquanto que a esfera de Jeans contém também material de baixa

densidade que pode ou nao colapsar com o material denso (LARSON, 2003).

Devido ao gradiente de pressao, o tempo requerido para o colapso de cada camada
radial em direcao ao centro ¢ aproximadamente igual ao tempo de queda livre
calculado com base na densidade média em cada camada. Como resultado, as
camadas mais internas e densas sempre colapsam mais rapido do que as externas e

menos densas, e a densidade torna-se cada vez maior no centro (LARSON, 2003).
2.9.3 Massa magnética critica

Considerando a estabilidade das NM’s em funcdo dos campos magnéticos, definiu-
se a massa magnética critica que a nuvem deve ter para que colapse. Esta é dada

por (SHU et al., 1987b):
P

Mp = —+,
B 2%\/@

onde ® = [ Bda é o fluxo magnético na nuvem e da é o elemento de area da superficie

(2.68)

da nuvem.

Considerando um campo magnético constante, a massa magnética critica pode ser
escrita como (CARROLL; OSTLIE, 2007):

TR?>B

Mp :CBW,

(2.69)

onde cg = 380 NY2m 1T ¢ R é o raio da nuvem.

Nuvens com M > Mg sao consideradas supercriticas e as com M < Mg sao
subcriticas. Geralmente, o caso subcritico esta relacionado com a formacao de

estrelas de baixa massa e o supercritico a formacgao de estrelas em aglomerados
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e a formacao de estrelas massivas (EVANS-II, 1999; SHU et al., 1987b).
2.10 As teorias de formacao estelar

Atualmente, os modelos de formacao estelar se dividem em teorias do campo
magnético forte, no qual o campo magnético tem maior relevancia na formagao
das nuvens e das estrelas e a do campo magnético fraco, em que a turbuléncia tem
papel mais relevante na evolugao da nuvem (CRUTCHER, 2007; ELMEGREEN; SCALO,
2004; OSTRIKER et al., 1999). Campos para os quais op < 25° sdo considerados fortes
(CRUTCHER, 2012).

2.10.1 Teoria do campo magnético forte

No processo de formacao de estrelas baseado na teoria do campo magnético
forte, as nuvens sdo suportadas contra o colapso pelo campo magnético. Nesta
teoria, as nuvens sao formadas com massas subcriticas (vide segdo 2.9.3) e o
campo magnético é suficientemente elevado para contrariar e prevenir o colapso
gravitacional (CRUTCHER, 2012; CRUTCHER; TROLAND, 2007).

As nuvens que sao suportadas pelo campo magnético evoluem lentamente até
formar cores por meio da difusdo ambipolar (ELMEGREEN, 1979). Este processo é
caracterizado pelo tempo de difusdao ambipolar, 74p, que é o tempo necessario para
que a NM atinja um valor critico de campo magnético e inicie o colapso (CARROLL;
OSTLIE, 2007; MACLOW; KLESSEN, 2004; MCKEE; ZWEIBEL, 1992).

B\’ n X R \°
e (2] ) () :
Tap =25 > 10 <3MG> 102em-2/ \10-5) \10pc ) ™" (2.70)

onde x é o grau de ionizacao da NM e R é o raio da regiao que sofre contracao.

Nas condigdes tipicas das NM’s, a difusdo ambipolar é lenta (74p ~ 107 anos), o
que faz com que a nuvem evolua quase estaticamente antes do inicio do colapso
(BERGIN; TAFALLA, 2007; TROLAND; CRUTCHER, 2008). No processo de difusao
ambipolar, as particulas neutras fracamente acopladas com os ions, que por sua vez
se encontram acoplados ao campo magnético, se movem em direcao ao centro do
core aumentando a sua massa. Em algum momento, o aumento da massa no centro
supera o suporte magnético, o core se torna supercritico e colapsa gravitacionalmente
(e.g. CRUTCHER, 2012, MCKEE; OSTRIKER, 2007).
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2.10.2 Teoria do campo magnético fraco

A teoria do campo magnético fraco considera que a turbuléncia é o principal
ingrediente para a formacao estelar e que as NM’s se formam na intersecao de fluxos
turbulentos supersoénicos (ELMEGREEN, 2000; CRUTCHER, 2012). Também considera
que o campo magnético nas NM’s é fraco e portanto, as nuvens sdo supercriticas
(NAKANO; NAKAMURA, 1978; PADOAN et al., 2004).

Algumas das nuvens formadas evoluem e dispersam rapidamente sem atingir o estado
de equilibrio em aproximadamente 3-5 milhoes de anos (BALLESTEROS-PAREDES
et al., 1999; HARTMANN et al., 2001; VAZQUEZ-SEMADENT et al., 2003) mas outras
se tornam gravitacionalmente ligadas. Aquelas que sdo auto-gravitantes formam
estrelas na escala de tempo de queda livre (ELMEGREEN, 2000; OSTRIKER et al.,
2001).

Pelo fato do campo ser muito fraco nao ha direcdo preferencial para o colapso
(MESTEL, 1966). Durante as fases iniciais de formagao estelar, o campo magnético
nio resiste 4 torcdo pela turbuléncia, tornando-se cadtico. A medida que o
colapso ocorre, a turbuléncia é dissipada e o campo magnético se torna ordenado
(CRUTCHER, 2012; ELMEGREEN, 2000; FEDERRATH; KLESSEN, 2012; PADOAN et al.,
1999).

2.11 O papel do campo magnético na formacao estelar

O campo magnético tem papel dual na formacao estelar, podendo retardar ou acele-
rar o colapso. Ele da suporte contra o colapso quando este ocorre perpendicularmente
as linhas em campos poloidais e quando estes sao suficientemente intensos (LI; SHU,
1996; MOUSCHOVIAS, 1987) e favorece a contragdo quando se trata de componentes
toroidais de campos magnéticos hélicos (FIEGE; PUDRITZ, 2000).

Dois parametros adimensionais podem caracterizar a importancia do campo
magnético nas NM’s. O primeiro é a razao entre a pressao térmica e a magnética e
caracteriza se o gas é sub ou super-alfvénico (CRUTCHER et al., 1999). Este pardmetro

é descrito pelo nimero de Mac-Alfvén, M4 (vide segao 2.1.2).

O segundo parametro caracteriza a importancia da gravidade em relagao ao campo
magnético e é dado pela razao entre a massa da nuvem e o fluxo do campo magnético.
Isto é, existe um valor critico da razao massa-fluxo acima do qual o campo magnético

pode prevenir o colapso e abaixo do qual ele nao pode. Esta razao é dada por
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(CRUTCHER, 2003):
M  7,6x107%Ny
— = 2 2.71
(I) Btot ’ ( )

onde Np, é a densidade de coluna do hidrogénio molecular e B, ¢ a intensidade

do campo magnético total. O campo magnético total esta relacionado com By, e
com By, pelas relagoes Bjos = |m|/2 (CRUTCHER et al., 1999) e Bjos = 7T|@|/4
(CRUTCHER, 2004), respectivamente. Bjos é a componente do campo magnético ao
longo da linha de visada, que pode ser medida através do efeito Zeeman em moléculas
como OH, CN, H,O (BOURKE et al., 2001; CRUTCHER; TROLAND, 2007; CRUTCHER
et al., 1999; TROLAND; CRUTCHER, 2008).

Quando M/® > 1 as nuvens sao supercriticas. Neste caso, o campo magnético
sozinho nao pode parar o colapso e a autogravidade do core vai sobrepujar o suporte
magnético mesmo que as linhas do campo estejam congeladas no fluido. A evolugao
da nuvem é caracterizada pelo colapso magneticamente diluido. Quando as nuvens
sdo subcriticas (M/® < 1), a gravidade nao pode, por si 86, sobrepopujar o campo
magnético e é necessario um longo periodo de tempo para que a nuvem colapse

dinamicamente (SHU et al., 1987b).

O campo magnético também desempenha um papel importante nos estagios finais
de formacao de estrelas, tanto na mediacao da acregdo (BALSARA et al., 2001) assim
como no langamento de jatos bipolares que anunciam o nascimento de uma estrela
(BALLY, 2016).

2.12 O papel da turbuléncia na formacao estelar

Nas NM’s, a turbuléncia também atua de maneira dual (VAZQUEZ-SEMADENT et
al., 2003). Em escalas maiores, ela dd suporte contra a gravidade e em pequenas
escalas contribui para a formagao de cores e promove o colapso gravitacional local
(BALLESTEROS-PAREDES et al., 2007; ELMEGREEN; SCALO, 2004).

As recentes teorias da formacao estelar enfatizam o papel da turbuléncia supersonica
e consideram que ela é responsavel pela forma irregular das NM’s pois, ela gera
choques que produzem grandes flutuacoes de densidade e comprimem o gas, de tal
forma que as nuvens adquirem estruturas de filamentos (BALSARA et al., 2001; BATE
et al., 2003; KLESSEN; BURKERT, 2001; PADOAN et al., 2001). Nesta teoria, os clumps
e cores nao sao mais vistos como resultado da instabilidade gravitacional mas sim
como resultado da turbuléncia supersénica (ELMEGREEN; SCALO, 2004).

Segundo Larson (2003), existe um limite inferior no tamanho da estrutura
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comprimida que pode ser criada pela turbuléncia e este pode ser determinado pela
escala em que a turbuléncia da nuvem se torna subsonica. Isto ocorre em escalas
da ordem de 0,05 a 0,1 pc, que é aproximadamente igual a escala espacial dos cores
pré-estelares. Simulagoes de Kritsuk et al. (2013) sugerem que nestas escalas ocorre
a transicao do regime dominado pela turbuléncia para o dominado pela gravidade e

partir dai, os cores se tornam instaveis e levam a formacao de cores pré-estelares.
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3 METODOLOGIA

Construimos os mapas de extingao de Musca usando dados do IV proximo extraidos
do catalogo 2MASS e a técnica NICE. No mapa obtido, identificamos condensagoes
com picos de extingao 2 10 mag, construimos seus mapas de exting¢ao e estudamos
a distribuicdo da poeira e do gas. Analisamos as emissdes do 3CO, C*®O e NH;
nessas condensagoes. Estudamos a estrutura interna e avaliamos a estabilidades dos
cores densos embebidos nas condensagoes Mul, Mu4, Mu5, Mul0 e Mul3, que tem
Ay > 10 mag e sao potenciais locais de formagao estelar. Para anélise de estabilidade
usamos o modelo de esferas isotérmicas de Bonnor-Ebert. Estimamos os parametros
fisicos do gas em Musca por meio dos dados de extincao visual e de emissao de
linhas. Também estudamos a variabilidade da emissao do maser de dgua de 22 GHz
em [RAS 16293-2422, associando observagoes do ROI e de outros radio telescopios.
Devido a frequéncia com que foram realizadas estas observagoes, elas permitiram o
estudo da variabilidade a longo termo (de dias a meses) e as do ROI permitiram

também o acompanhamento da variabilidade de curto-termo, de horas a minutos.
3.1 Construcao dos mapas de extingao
3.1.1 O catalogo 2MASS

O 2MASS ¢é uma pesquisa de todo o céu, realizada entre 1997 e 2001, em trés bandas
no IV préximo, J (centrada em 1,24 ym), H (centrada em 1,66 um) e K (centrada em
2,16 um), que designaremos simplesmente de K. Cada posigao do céu foi observado
simultaneamente nas trés bandas durante 7,8 s, com um nivel de deteccao de 100.
O catdlogo 2MASS de fontes puntiformes contém 471 milhoes de estrelas nas trés
bandas. 99% dessas estrelas tém magnitudes que satisfazem as condicoes J <15,8;
H <15,1 e K <14,3 (SKRUTSKIE et al., 2006).

3.1.2 O método NICE

O método NICE deriva a extingdo da nuvem a partir das medidas do excesso de
cor das estrelas de fundo. Ele considera um campo de referéncia (comparagao),
supostamente 'livre" de extingdo e compara-o com a regiao em estudo, assumindo

que a populagdo estelar é similar em ambos campos (LADA et al., 1994).

Conhecendo a cor intrinseca da estrela, o seu excesso de cor E(H-K) é calculado por

meio da expressao:
E(H_K):(H_K)obs_(H_K)mtm (31)
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onde (H-K)us é a cor observada em cada estrela do campo, (H-K);;- é a cor
intrinseca das estrelas do campo, que é aproximada pela cor média das estrelas

do campo de comparacao, (H — K)intr = (H — K) comp-

A extingao visual, Ay, é calculada da lei de extingao visual no sistema do 2MASS
(NIELBOCK; CHINI, 2005), dada pela expressao seguinte:

Ay = 19,4E(H — K). (3.2)

A incerteza associada é dada por:

oa, =19, 4/07 + 02, (3.3)

onde o; é a incerteza na cor (H-K) observada em cada estrela do campo e ocomy € a

incerteza na cor intrinseca média das estrelas do campo de comparacao.

Para produzir os mapas e caracterizar a estrutura global da nuvem suavizam-se os
dados, convoluindo espacialmente as medidas de extingdo com um filtro gaussiano
(kernel) com um determinado pardmetro de suavizacao (resolucao, h), cuja a escolha
é um compromisso entre um mapa com alta relacao sinal-ruido e baixa resolugao
espacial ou, um mapa mais ruidoso com alta resolugao espacial (LOMBARDI; ALVES,

2001). A forma do filtro gaussiano ¢ dada por:

1 2
K(o,a4,6,6;) = F67P | =52 | (3.4)

onde h é a resolucao do mapa, 72 = (6—0;)*+(a—a;)?cos?(d); a, 3 sdo as coordenadas
de cada ponto do mapa de extincao e «;, 3; sdo as coordenadas de cada estrela do

campo.

A extingao visual em cada ponto «, ¢ é entao calculada usando a expressao:

7-1: K(Oé (o%; 0 (51) X Av(OZZ‘ 52)
A —_ =1 ’ » I
V<Oé’5> ?:1 K(Oé705i7(5, 61) 7

(3.5)

onde n é o nimero total de estrelas observadas na regiao e Ay («;,d;) é dada pela

Equacao 3.2.

A incerteza o4, associada a determinacao da extincao em cada ponto «,d é dada
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por (LOMBARDI; ALVES, 2001):

?: KZ(Oé,Oéi,a, 51) X O'2 (Oéi,éi)
oay, (o, 0) = J 1 Koo s g:; : (3.6)

onde o4, (o, 0;) é dada pela Equacao 3.3.
3.1.3 Aplicacao do método NICE em Musca

Para estimar os excessos de cor observados, buscamos as magnitudes JHK das
estrelas situadas na regiao de Musca e num campo de comparagao proximo da
nuvem e respectivas incertezas (o k) no catalogo 2MASS. Consideramos somente
estrelas que satisfazem as seguintes condigoes: J< 16 mag, H< 15,5 mag, K< 15
mag e cuja incerteza fotométrica nas trés bandas é menor ou igual a 0,1 mag, o
que garante uma razao sinal-ruido > 10. Retiramos estrelas com excesso de cor
E(H—-K) < oy_k para remover as estrelas de foreground que podem estar presentes
na regiao de estudo e contaminar as estimativas de extingao. Nas Figuras 3.1 e 3.2 sao
mostrados os diagramas cor-cor das estrelas do campo de comparacao e das regioes
mapeadas, respectivamente. As coordenadas centrais do campo de comparagao sao
AR.520000 = 12"09™50° e Decl.jo000.0 = —71°03'30", € o seu tamanho é de 15’ x15'.
As coordenadas centrais e as médias do excesso de cor das estrelas das regides

mapeadas se encontram na Tabela 3.1.

O diagrama cor-cor das estrelas do campo de comparacdo mostra que as
estrelas deste campo sdo aparentemente normais com valores de excesso de cor
similares aos das estrelas da sequéncia principal. Nao existe evidéncia de estrelas
significativamente avermelhadas neste campo. As estrelas deste campo tém excesso
de cor E(H-K)=0,15+0,09 mag e E(J-H)=0,50+0,16 mag. Estes valores sao similares
aos valores encontrados por Bessell e Brett (1988) e Koornneef (1983) para estrelas

do tipo G e K.

Para encontrar o melhor valor de resolugao dos mapas, testamos varios valores de h,
entre 20" e 60". Na Figura 3.3 sdo mostrados os mapas de extincao visual da regido
norte de Musca obtidos com 3 valores de h, 20, 40 e 60". Podemos ver que quando

h é 20", o mapa é ruidoso e quando h é 60", o mapa perde detalhes.

Neste trabalho usamos h=40" para o mapa geral da nuvem e h=30" para os mapas
individuais das condensagoes com Ay >10 mag. Ambos valores de h fornecem uma

razao sinal-ruido maior do que 3.
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Figura 3.1 - Diagrama cor-cor das estrelas do campo de comparacgao e mapa de extingdo a
volta dessa regido. No painel a esquerda temos o diagrama cor-cor das estrelas
do campo de comparagdo. As duas linhas paralelas tracejadas mostram a
regiao de avermelhamento das estrelas da sequéncia principal. No painel da
direita temos o mapa de extingdo da regiao onde se encontra o campo de
comparacao, que estd demarcada pelo quadrado preto.

Tabela 3.1 - Valores médios do excesso de cor observado em cada regiao de Musca.

Regiao Coordenadas centrais tamanho da excesso de cor n° de estrelas
A. R. Decl. regido (( x ) H-K J—H
Norte 12 32 00,0 -71 01 00,0 60 0,1840,12  0,6040,22 5484
Sul 12 23 31,3 -72 00 08,7 60 0,1940,11  0,61+0,20 5155
Mul3 12 35 20,6  -70 39 33,7 10 0,254+0,17  0,76+0,31 150
Mull 12 32 11,0 -71 02 27,1 10 0,33+0,15  0,884+0,29 197
Mul0 12 30 40,0 -71 03 25,0 10 0,344+0,19  0,8940,35 158
Mu9 12 30 49,0 -71 10 36,0 10 0,314+0,15  0,8340,29 178
Mu8 12 29 36,6 -71 10 39,0 10 0,304+0,16  0,86+0,31 161
Mu6 12 26 55,0 -71 28 38,0 10 0,33+0,13  0,8340,26 180
Mu5 12 25 40,5 -71 41 39,7 10 0,33+0,15  0,89+0,29 160
Mu4 1224 229 -71 51 44,3 15 0,294+0,15  0,7840,29 347
Mul 12 21 40,9 -7219574 10 0,324+0,14  0,8240,27 171

Notas: Na coluna 1 se encontra a designacdo da regido, nas colunas 2 e 3 se encontram
as coordenadas equatoriais das posicoes centrais de cada regido. Na coluna 4, é dado o
tamanho da regiao mapeada. Nas colunas 5 e 6 sdo dados os valores médios do excesso de
cor, H-K e J-K| respectivamente. Na coluna 7 é dada a quantidade de estrelas usada para
construir os mapas de extingdo em cada regiao.

A NE Musca foi dividida em duas regides, designadas de Norte e Sul, cada uma com
1°x1°. O tamanho das condensagoes foi definido de tal forma que cada uma fosse mapeada
completamente.

Como o método NICE mede a extin¢ao média em uma determinada regiao do céu,
incertezas podem ser introduzidas se a exting¢ao nao é uniformemente distribuida na
regiao. Isto pode acontecer se a nuvem ¢é fragmentada e possui sub-estruturas com
escalas menores do que a resolugdo do mapa (LOMBARDI, 2009). No entanto, de
acordo com Lombardi (2009) e Lombardi e Alves (2001), as incertezas introduzidas

nao sao significativas para nuvens proximas, que é o caso de Musca. Além disso, o
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Figura 3.2 - Diagramas cor-cor das estrelas de Musca. Em cada painel é mostrado o
diagrama cor-cor das regides mapeadas: norte (painel a) e sul de Musca (painel
b), condensac¢oes Mul3 (painel ¢), Mull (painel d), MulO (painel e), Mu9
(painel f), Mu8 (painel g), Mu6 (painel h), Mu5 (painel i), Mu4 (painel j)
e Mul (painel k). As duas linhas paralelas tracejadas mostram a regiao de
avermelhamento das estrelas da sequéncia principal.

método NICE também introduz bias em regides de extingao elevada, o que pode
levar a subestimagao da densidade de coluna (ou extingao visual), principalmente
nas regioes mais densas da nuvem. Assim, considerando a sensibilidade do 2MASS
assim como o bias introduzido pela técnica NICE, os valores de extingdo visual e
do parametro de estabilidade devem ser considerados como limites inferiores, como

mostrado por Racca et al. (2009).
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Figura 3.3 - Mapas de extingao visual da regidao norte de Musca construidos com resolucoes
diferentes. No painel (a) h=20" e nos painéis (b) e (c) h=40" e 60",
respectivamente. Os contornos de extingdo iniciam em 3 mag e aumentam
em intervalos de 1 mag em todos os mapas.

3.2 Perfis radiais dos cores densos e ajuste por esferas isotérmicas de

Bonnor-Ebert
3.2.1 A esfera de Bonnor-Ebert

Uma esfera de Bonnor-Ebert é uma esfera de gas autogravitante em equilibrio
hidrostatico, onde a pressao e a densidade em cada ponto estdo relacionadas pela
equacao do gas no estado isotérmico (BONNOR, 1956; EBERT, 1955). A equagao que

descreve essa esfera de gas é a equagao modificada de Lane-Emden:

1 d d
14 (00} _ (3.7)
§2dg \" dg
onde ¢(&) = —In(p/p.), & = (r/Vs)\/4nGp. é o pardmetro radial adimensional, p,.
é a densidade central, V; é a velocidade do som no gds isotérmico, V2 = % = %

(DYSON; WILLIAMS, 1997) e G ¢é a constante gravitacional.
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Bonnor (1956) e Ebert (1955) demonstraram que o perfil normalizado de uma esfera
de gés com raio R e densidade central p. é caracterizado por um pardmetro de
estabilidade &,,.., cujo valor critico é 6,5. Esferas com &,,., >6,5 sdo instaveis

ao colapso gravitacional enquanto que as estaveis tém &4, <6,5. O parametro de

gma:p = ‘i\/ 47TGpc- (38)

O contraste de densidade do gas entre a borda e o centro da esfera em funcao de

estabilidade é dado por:

Emaz ¢ dado por:
Le _ o) (3.9)
PR

O valor critico &, =6,5 corresponde ao contraste de densidade centro-borda de
14. Valores crescentes do parametro de estabilidade indicam esferas com as regioes
centrais mais densas. Nas esferas com &,,., <6,5, o contraste de densidade centro-

bordas é menor do que 14.
3.2.2 Ajuste de esferas de Bonnor-Ebert aos perfis radiais de extingao

Construimos os perfis radiais de extingdo dos cores definindo sua posicao central
como sendo aquela onde se observa o maximo de extingao. Na Tabela 3.2 sao dadas
as coordenadas equatoriais e o valor maximo de exting¢ao alcangado nos cores para
os quais estudamos sua estabilidade. Mu4 contém 2 cores, que os designamos de

Mu4A e Mu4B.

Tabela 3.2 - Extingdo visual maxima nos cores modelados por esferas de Bonnor-Ebert.

Core ©.72000.0 0.72000.0 AT

(h:m:s) (° (mag)
Mul3 12 35 22,2  -70 39 48,8 17,1
Mul0 12 30 59,4 -71 02 38,4 12,7
Mub 12 25 41,2 -71 41 59,7 14,2
Mu4A 1224 40,3 -714759,9 12,8
Mu4B 1224 20,5 -715113,7 12,3
Mul 12 21 29,2 -72 20 19,7 11,6

. . . ~ . "
Em seguida, definimos aneis concéntricos, com largura de 30 centrados em cada
core e encontramos a média da extingdo na frequéncia de Nyquist, obtendo um
/ . . ~ " . .
valor médio de exting¢ao a cada 15 . Em seguida, modelamos os perfis obtidos por

esferas isotérmicas de Bonnor-Ebert.

Para ajustar os perfis de extingao tedricos aos perfis observados em cada core,
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construimos uma série de perfis de Bonnor-Ebert resolvendo numericamente a
Equacao 3.7 pelo método de quarta ordem de Runge-Kutta, considerando as

condigoes de fronteira padrao, ¢(0) =0 e d¢(0)/dé =0.

Para varios valores do parametro de estabilidade (variado de 3 a 15 em intervalos
de A =0,1) e temperatura (variada de 5 a 30 K em intervalos de AT =0,1 K),
obtivemos a densidade volumétrica n(r) e a integramos ao longo da linha de visada

para obtermos a densidade de coluna do hidrogénio:

/ /
rdr

)
r'2 2

Npg(r) =2 x /TRn(r/) (3.10)

onde r ¢ a distancia projetada ao centro do core.

Para a conversao da densidade de coluna em extincao visual adotamos a razao
gas-poeira de Bohlin et al. (1978) e Savage e Mathis (1979), levando em conta
apenas a contribui¢ao do hidrogénio molecular ao longo da linha de visada pois, nas
regioes analisadas (Ay >3 mag), maior parte do hidrogénio esta na forma molecular
(HOLLENBACH et al., 1971; van DISHOECK; BLACK, 1988; WHITTET et al., 1987). A

razao gas-poeira ¢ dada por:

Npg, = 0,94 x 10** 4y cm *mag™". (3.11)

O ajuste do modelo de Bonnor-Ebert é avaliado usando a funciao x? reduzida dada

. ! : 5 [Aeff(z‘) - onbsu')r (31

i=1 i

por:

onde n é o numero de pontos considerados no perfil e g; é a incerteza na extingao
observada. Os perfis de melhor ajuste sdo aqueles com x? ~ 1 e probabilidade
acumulada de p ~0,5 (BEVINGTON; ROBINSON, 2003).

Para estimar a incerteza dos parametros de melhor ajuste fizemos a segunda derivada
de x? com relagao aos pardmetros &4, ¢ T. De acordo com Bevington e Robinson
(2003) temos:

)

op,. =2 ( oe ) : (3.13a)
2.2\ 1

02 =2 @;;) . (3.13b)
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3.3 Determinacgao dos parametros fisicos do gas por meio dos dados de

extingao visual
3.3.1 Massa e estabilidade da nuvem

A massa da nuvem foi calculada por (DICKMAN, 1978a):

3 Av(i), (3.14)

onde a é o tamanho angular do pixel em radianos, Ay (i) é a extingdo em cada pixel,
1=1,4 é o peso médio por particula, d é a distancia da nuvem. Musca dista a 150
pc (KNUDE; HOG, 1998).

Com base na massa estimada e no comprimento da nuvem obtido dos mapas de
extingao calculamos a densidade linear de massa (M/L) e avaliamos a estabilidade
de Musca, comparando a densidade linear de massa critica (M{') estimada das

linhas de *CO com a densidade linear de massa estimada dos mapas de extincao

(M/L).

Desprezando o campo magnético e a pressao externa, a densidade linear de massa
critica de um cilindro de gas isotérmico com massa média umy por e temperatura
T ¢é dada por (OSTRIKER, 1964):

2kT
umyG’

Mt = (3.15)

A temperatura usada na expressao acima é o valor efetivo devido aos movimentos

térmicos e nao térmicos estimada da largura de linha observada na nuvem.

A densidade linear critica corresponde a massa por unidade de comprimento que
uma nuvem com estrutura filamentar deve ter para se comportar como um cilindro
autogravitante. Os filamentos sao instaveis se sua densidade linear de massa é maior
do que o valor critico. Neste caso, eles podem fragmentar se perturbados. Quando
a densidade linear de massa é menor do que a densidade linear de massa critica,
os filamentos nao sao gravitacionalmente ligados e podem dispersar com o tempo
(INUTSUKA; MIYAMA, 1997).

89



3.3.2 Parametros fisicos dos cores densos obtidos dos perfis radiais

Construidos os perfis radiais de extin¢ao dos cores obtivemos o raio de cada core,
R, que corresponde a distancia do centro do core até o ponto no qual o perfil de
extingao atinge um valor constante de extingao visual ou plateau (TEIXEIRA et al.,

2005) e estimamos alguns parametros fisicos observacionais dos cores.

A massa do core foi calculada integrando o perfil de densidade até o raio do core, R.
M = pma, / Nu,dQ, (3.16)
Q

onde p = 1,4 é o peso médio do gas, my, é a massa da molécula de hidrogénio, N,
é a densidade de coluna do hidrogénio molecular e €2 é a area da nuvem projetada

no plano do céu.

Subtraindo a contribuicao do plateau, temos a massa do core denso embebido:

N R
M =2r (AH2> ,umH2d2/ (Ay — Ablateauy,. gy (3.17)
1% 0

onde d é a distancia da nuvem.

A densidade volumétrica média dos cores é calculada pela expressao:

3M
" A pumpy, R3 (3.18)

3.3.3 Parametros fisicos dos cores densos obtidos do ajuste de Bonnor-

Ebert

Do melhor ajuste de Bonnor-Ebert obtivemos o pardmetro de estabilidade (&,,q.) €
a temperatura de Bonnor-Ebert (T) de cada core. A partir destes valores estimamos

os parametros fisicos teéricos dos cores.

A densidade central de massa foi estimada por:

() 510

Pe = 4d7G R
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A densidade volumétrica central de particulas por:

Pe
KM Fy

(3.20)

ne =

A massa de gés da esfera de Bonnor-Ebert por:

1 (V22 do
Mgp = = 2 = . 3.21
BE T ( e ) maz < d§>€:§mm (3.21)

A pressao externa, que corresponde a pressao que o material externo exerce na borda

de cada core denso, foi estimada por:

Py = VZipee #emes), (3.22)

3.3.4 Observacao das linhas de emissao da transicao J=1-0 do ®CO e

do C!®*0O

As observagoes da transigao J=1-0 de '*CO (110,2 GHz) e C'®*0O (109,8 GHz) foram
realizadas com a antena de 15 m do Swedish-ESO Submillimetre Telescope (SEST),
em La Silla, no Chile em 1992, por José Williams Vilas-Boas e colaboradores. Nessas
observagoes foram usados analisadores espectrais acusto-6pticos com 2048 canais,
largura de banda de 100 MHz e resolucao espectral de 0,12 km s=!. A largura e a
eficiéncia do feixe foram 48" e 0,9, respectivamente. A precisiao do apontamento da

. " N . . 2 ~
antena foi melhor do que 10, verificada sistematicamente através da observagao dos

masers de SiO em VYCMa, Ik Tau e R Car.

Para obter a correcao da atenuacao atmosférica as observagoes foram calibradas
contra uma carga fria. Foram usados dois receptores para obter espectros
independentes a cada minuto. As observagoes foram feitas no modo frequency
switching® (MANGUM, 2006), com deslocamento em frequéncia de 7 MHz. O tempo
de integracao do 1¥CO foi de 2 minutos e para o C'80 foi de 6 minutos. A temperatura
de sistema variou entre 370 e 420 K e o rms tipico da temperatura de antena foi de
0,06 K obtido do ajuste da linha de base. A razao sinal-ruido geralmente foi maior

do que 10.

INeste modo de observacdo, a fonte é rastreada continuamente e a frequéncia de observacdo
é deslocada de um certo intervalo de frequéncia, que é definido em funcdo da complexidade do
espectro da fonte. Esse deslocamento ndao pode ser maior do que uma dezena de MHz.
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3.3.5 Observacgao das linhas de emissao da transicao J=K=1 do NHj;

As observagoes da transicao J=K=1 de NHj (23,7 GHz) foram realizadas em 1994,
com a antena de 64 m do radio telescopio do Parkes, na Australia por José Williams
Vilas-Boas e colaboradores. Nas observacoes foi usado um autocorrelacionador com
1024 canais, com resolucao espectral de 0,1 km s~! por canal e uma largura de
banda total de 126 km s~!. Somente a regiao mais interna do telescopio, com 44 m
de didmetro, foi iluminada, dando uma largura do feixe de 81" e eficiéncia de feixe

de 0,32. Foi usada a fonte B228 para a calibracdo dos espectros.

Foram feitas corregoes para a variacao do ganho do telescépio com o angulo zenital
e para a atenuacdo atmosférica. As observagoes também foram feitas no modo
frequency switching, com deslocamento em frequéncia de 2,6 MHz. O tempo de
integracao foi de 2 minutos e meio por espectro. A temperatura de sistema foi
tipicamente de 70 K e o rms da temperatura de antena foi de 0,03 K, obtido do ajuste
da linha de base. A Tabela 3.3 fornece as coordenadas centrais das condensagoes
observadas pelas linhas de CO e NHj assim como as moléculas observadas em
cada uma delas. Nao temos observagoes de linhas em Mul. Na primeira coluna
se encontra o nome da condensagao. Da segunda a quinta coluna se encontram
as coordenadas equatoriais das posicoes centrais de cada condensacao? e na sexta
coluna sdo indicadas as moléculas que observamos nessas condensagoes. A designagao

das condensagoes é de acordo com Vilas-Boas et al. (1994).

Tabela 3.3 - Condensacdes de Musca observadas em *CO, C'%0 e NH;

Desig.  aji950.0  971950.0 ©.72000.0 0(.72000.0) Observada em
(h:m:s) (¢ (h:m:s) (e
Mul 1218 52  -72 05 21 12 21 44.00 -72 22 00.0

Mu4 122129 -713556 1224 30.00 -715019.0 13Co, Cc®0
Mu5 122230 -712438 12253560 -714235.0 13C0, C180
Mu6 122320 -710960 1226 15.00 -71 26 36.0 NH3
Mu8 122619 -705413 122936.56 -7110 39.0 13C0, C180
Mu9 122750 -705401 123049.00 -71 10 36.0 NH3
Mul0 122757 -7046 18 1231 01.98 -71 03 04.3 13Co, C80
Mull 122842 -704507 123141.00 -71 01 42.0 NH3

Mul3 123205 -702415 123506.00 -704048.0 13CO, C'80, NH3

2A conversdo das coordenadas do catdlogo J1950.0 para o catélogo J2000.0 foi feita com o
software disponivel na pagina http://irsa.ipac.caltech.edu/cgi-bin/Lookup/wwlookup.
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3.3.6 Observagoes da emissao do maser de agua em IRAS 16293-2422

As observagoes realizadas com a antena de 13,7 m de didmetro do Radio Observatério
do Ttapetinga (ROI®) decorreram entre 1991-1996 e entre 2009-2012. A antena esté
contida em uma redoma para protegé-la da agao do vento e da radiacao solar. Nas
frequéncias observadas, a transparéncia da redoma é da ordem de 0,91 (informagao
fornecida pela ESSCO durante a troca da redoma em 2000). Durante as observagoes,
a antena estava equipada com um receptor refrigerado a 100 K. A precisao de
apontamento da antena era melhor que 1 minuto de arco e de rastreio melhor que

20 segundos de arco. A eficiéncia de abertura é de 0,4.

As primeiras observagoes, entre 1991 e 1996, foram realizadas por Eugénio Scalise
Jr., Avelino Gomes Balboa e Gabriel Hickel (dados cedidos gentilmente). Nestas
observagoes foi usado o espectrometro acustico 6ptico (EAO) com 2042 fotodiodos
e resolucio espectral de 40 kHz (0,54 kms™"). Observagoes entre 2009-2010 foram
feitas por Thiago Monfredini (uma parte das quais foi discutida em sua dissertagao
de mestrado, MONFREDINT, 2010) e as de 1996 e entre 2011-2012 por José Williams
Villas-Boas. Estas observagoes foram realizadas com EAO de 2048 fotodiodos e
resolugdao espectral de 70 kHz (0,94 kms™'), correspondendo a 3 fotodiodos. A
largura de banda correspondente é de 642 km s~!. Nas observacoes realizadas entre
2009 e 2012 foi utilizado um receptor criogénico equipado com um amplificador de

alto ganho e baixa figura de ruido no front-end.

As observagoes entre 1991-1996 foram bastante espacadas no tempo. A partir
de 2009 as observacoes foram mais regulares. Em alguns periodos, a fonte foi
observada por dias seguidos durante varias horas consecutivas, o que permitiu o
acompanhamento da variabilidade de curto periodo. Uma parte das observagoes de
2011 (17 observagoes no dia 10/10/2011) foi realizada no modo frequency switching,
com deslocamento de 4 MHz, e as restantes foram feitas no modo on-off*. Em ambos
os casos, o tempo de integracao de cada espectro variou entre 9 e 300 segundos. O
rms tipico da temperatura de antena foi de 0,1 K obtido do ajuste da linha de base.

A razao sinal-ruido geralmente foi maior do que 3.

Na Tabela 3.4 se encontram as caracteristicas das observacoes realizadas em outros

radio telescopios. Na coluna 1 temos o nome do radio observatério, na 2 temos o

30 ROI esté localizado em Atibaia, em Sdo Paulo (SP) e é operado pela Coordenacao Geral de
Ciéncias Espaciais do INPE-CEA.

4Neste modo observacional, sdo feitas observacdes sequenciais entre a fonte e o céu para subtrair
a contribuicdo do céu, obtendo se entdo a diferenca entre o sinal da fonte mais o céu e o sinal do
céu.
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tamanho da antena para as observacoes de antena tnica e na 3 temos a configuragao
das observagoes interferométricas, na 4 temos a resolucao espectral e na 5 a largura
de banda. Na coluna 6 temos a largura do feixe para as observagoes de antena tnica
e a largura do feixe sintetizado para as observagoes interferométricas. Na coluna
7 temos as fontes onde podem se encontrar informacdes mais detalhadas de cada

observacao.

Tabela 3.4 - Caracteristicas de outros radiotelescépios onde foi observada a emissao do

maser de HoO em IRAS 16293-2422.

Observat.  Diam. da Conf. Resol. espect. Larg. de band HPBW Observada
ant. (m)  do interf. (km s~1) (km s~1) por
JNET - - 0,1 435 0",021x0",021 Imai et al. (1999)
KNIFE - - 0,1 435 0,014x0",014 Imai et al. (1999)
VERA* - - 0,21-0,42 217 0",01x0",001 Imai et al. (2007)
VLA - A 0,33 20,3 0”,18x0",08 Wootten (1993)
- A 0,08 10,5 0",14x0",08 Alves et al. (2012)
- C 0,33 20,3 0”,14%0",06 Wootten (1989)
- C/D 0,33 20,8 3"2x2".8 Wilking e Claussen (1987)
VLBAT - - 0,21 54 0”,001x0”,0006  Wootten et al. (1999)
Haystack? 37 - 0,029-0,11 36-210 90" Claussen et al. (1996)
NRAO 43 - 0,15 154 13 Wootten (1993)
NRO 45 — 0,5 256 75" Furuya et al. (2003)
Notas: NRAO- National Radio Astronomy Observatory; NRO- Nobeyama Radio

Observatory; VLA- Very Large Array; VERA-VLBI Exploration of Radio Astrometry,
VLBI- Very Long Baseline Interferometer; VLBA- Very Long Baseline Array; KNIFE-
Kashima-Nobeyama interferometer; J-net-Japanese domestic VLBI network.

*-As observagoes do VERA foram realizadas com duas configuracoes diferentes, com

resolucdo espectral de 0,21 e 0,42 km s~! cada uma. A largura do feixe sintetizado variou
entre 0,01”x0,0007” e 0,002” x0,001”.

f_Na mesma época em que Wootten (1993) realizaram observacoes com o VLBA, também
fizeram com uma antena do VLA mas nao estdo especificadas suas caracteristicas.

f_As observacoes foram realizadas com resolucées espectrais diferentes, 0,073, 0,11, 0,049

e 0,029 km s~!. As correspondentes larguras de banda sdo 36, 53, 40 e 210 km s,
respectivamente.

3.3.7 Reducao de dados das linhas de emissao de *CO, C*0O, NH; e
H,0

Para a reducido dos dados usamos os softwares DRAWSPEC 5 e o GILDASS,
desenvolvidos para a reducao de dados de emissoes de linhas e continuo. Na Figura
3.4 mostramos o passo a passo para a reducao dos dados, tomando como exemplo o

espectro de emissao de NH; em B228 (Barnard 228), que serviu de calibrador.

No espectro "cru" (painel a) descartamos os dados das extremidades de cada

espectro, onde a temperatura de antena apresenta dispersao elevada, resultando

®Disponivel em http://www.cv.nrao.edu/ hliszt/programs.html
SDisponivel em http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS
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Figura 3.4 - Tlustragao do processo de reducao de dados. No painel a mostramos o espectro
"cru'de emissdo de NHs em B228, no painel b o espectro depois de retiradas
as bordas e no ¢ o espectro depois de retirada a linha de base de grau 1.
No painel d se encontra o espectro depois de descontada a contribuicao da
"onda estacionaria'e no painel e o espectro final depois de todo o processo de
reducéo.
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no espectro mostrado no painel b. Em seguida, definimos os intervalos de velocidade
no espectro, sem a presenca de linhas espectrais, a partir dos quais foram ajustadas
as linhas de base por meio de polindmios, conforme a necessidade, para descontar a
emissao do continuo. Retiramos a contribuicao da emissao do continuo e o espectro
resultante se encontra no painel c. Este espectro apresenta linhas na parte superior

e na inferior devido a técnica de observagao adotada (frequency-switching).

Em seguida fizemos uma inspecao visual dos espectros para verificar a presenca de
ondas estaciondrias. Quando identificadas (painel c), foram removidas utilizando
uma ferramenta standing waves do DRAWSPEC, resultando no espectro d. Este
espectro passa por uma ferramenta designada folding (ESO, 2015), onde o espectro
na posicao central é subtraido do espectro deslocado. Para se fazer o deslocamento
correto, utiliza-se o valor do deslocamento em frequéncia usado nas observacoes. O
espectro final é mostrado no painel e. Aqueles espectros obtidos no modo on-off nao

passam pelo processo de folding.

Como em média cada posicao foi observada varias vezes, fizemos o processo
acima descrito para cada um dos espectros obtidos e o espectro final de cada
posicao corresponde a média ponderada pelo tempo de integracao desses espectros.
Ajustamos o espectro final por gaussianas. Os pardmetros observacionais obtidos do
ajuste de gaussianas aos espectros de 3CO e C'¥0 se encontram na Tabela A.1, de
NHj; na Tabela A.2 e os do maser de agua se encontram na Tabela B.1. Na Tabela
A.1 sdo dados apenas os parametros para aquelas posi¢oes que temos observagoes
simultaneas de 3CO e C!®0. Usamos os observaveis das linhas de CO e NH; para
estimar os parametros fisicos do gas na direcdo de Musca por meio das equagoes

descritas nas segoes 3.4.1 e 3.4.2.

3.4 Parametros fisicos das condensagoes de Musca estimados a partir

das linhas de emissao
3.4.1 Parametros fisicos do gas estimados das linhas de *CO e C!®*0O

Estimamos os parametros fisicos das condensagoes de Musca considerando que as
populacoes nos niveis de energia estao em ETL. Também consideramos as seguintes
hipéteses de trabalho: (1) o produto da eficiéncia do feixe e o fator de preenchimento
¢ o mesmo para o ¥CO e para o C'®0; (2) o ¥CO e o C'®0 sdo formados sob as
mesmas condig¢oes de excitacao e a diferenca entre os valores reais das temperaturas
de excitacao é menor do que a incerteza estimada do ruido dos espectros; (3) a

razao de densidade de coluna do 3CO e do C'®0 ¢ 5,5, que é a razao da abundancia
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terrestre e; (4) as linhas observadas do CO e C'0 sdo formadas em regides com
o mesmo gradiente de velocidade (MYERS et al., 1983).

Para estimar a profundidade 6ptica (7) no centro da linha do C*®O usamos a equagdo
(MYERS et al., 1983):
T:HS . 1-— exp(—5, 57—18)

— 3.23
Ths 1 —exp(—7is) ( )

onde 77 é a temperatura de antena observada corrigida da opacidade atmosférica.
Os subescritos 13 e 18 em cada um dos pardametros se referem ao 3*CO e ao C'*0O,

respectivamente.
A temperatura de excitagio para o C'®O (Tg) é dada por (MYERS et al., 1983):

To TO
R o , 3.24
Tis TTos) + Tiya Ty (L =€) (3:24)

onde Ty = huy/k, 1p=109,8 GHz é a frequéncia da transicio J=1-0 do C' O,
k e h sao as constantes de Boltzman e de Planck, respectivamente, J(T') =
(hvo/k)/lexp(hvy/kET) — 1] = Ty/lexp(Ty/T) — 1] é a fungao de Planck para uma
dada temperatura T, Topyp=2,7 K é a temperatura da radiagdo césmica de fundo,
m € a eficiéncia do feixe, igual a 0,9 para a antena do SEST e ny é o fator de

preenchimento. Geralmente assume-se que 7y = 1.

Assumindo que a absorcao é constante ao longo da nuvem, calculamos a densidade
de coluna do C'®O no nivel rotacional J=1 por (MYERS et al., 1983):

Nig(J =1) = 3,6 x 10" 73J(T15)AVig  cm™2, (3.25)

onde AVjg é a largura a meia altura da linha do C*¥0 em km s*

, que ¢é obtida depois
da remogao do efeito da resolucao espectral do espectrégrafo (AV,.,) na largura de

linha observada (AVs).

AV = \JAVZ, — AV

obs res*

(3.26)

A contribuicdo dos movimentos térmicos na largura de linha foi estimada por

(FULLER; MYERS, 1992):

kT.;
AV} = 8In2—*", (3.27)

mo

onde mg é a massa da molécula e Ty, =Terc=Tig € o7 = 1/’“%;“ é a dispersao de
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velocidade térmica.

A contribuicdo dos movimentos nao térmicos para a largura da linha foi avaliada

pela expressao:
AVZ,. = AV — AVE (3.28)
A dispersao nao térmica é dada por:

AV?2 KTy,
8ln2 mo ‘

(3.29)

ONT =

A densidade de coluna total do C'®0O é encontrada multiplicando Nyg(J=1) pelo
inverso da funcao de particao classica, f~! (MYERS et al., 1983):

N(C™®O) = Nig(J =1) x f. (3.30)

O inverso da fungao de partigao classica é dado por (MYERS et al., 1983):

Imee (2.0 + 1)exp [~hBJ(J + 1) /kTs)]
3exp (—2hB/kTs) ’

= (3.31)

onde B=54,89 GHz é a constante de rotacio do C'0O. Consideramos J<5 pois a
contribuicao das populacoes dos niveis rotacionais maiores do que 5 geralmente é

menor do que 0,1%.

A extingao visual derivada das linhas de CO foi calculada pela equagao seguinte:

ASO = 1,8 x 107 N(C*™®0) + 2,2 mag. (3.32)

Esta equacgio é empirica e foi obtida com base no melhor ajuste linear entre N(C!80)
e Ay em Musca por Vilas-Boas et al. (1994).

A densidade volumétrica média do hidrogénio molecular foi estimada assumindo
que as condensacoes sdao esferas uniformes, com dimensao L, cujos valores foram

retirados de Vilas-Boas et al. (1994), por meio da equagao:

n(Hy) = N(fz). (3.33)

A densidade de coluna do hidrogénio molecular foi calculada usando a Equagao 3.11,
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a partir dos valores de extingdo visual estimados através da Equacao 3.32.

A massa do hidrogénio molecular em cada condensagao foi estimada por (VILAS-
BOAS et al., 1994):

Mprp(Hy) = 22,2 [M] <ch>2 Me. (3.34)

A massa de Jeans foi calculada usando a expressao (EVANS-II, 1999):

1873/
My =—=¢n M., (3.35)

nl/2

onde a densidade total de particulas é dada por n = n(Hs) + n(He) ~ 2,3n(H,).

A massa do Virial é dada por (EVANS-II, 1999):
My = C,G™'rAV? = 210C, r(pc) [AV (kms™1)]* Mg, (3.36)

onde r=L/2 é o raio da regiao e C, é uma constante que depende da geometria e da
estrutura da nuvem (MCKEE; ZWEIBEL, 1992). Neste trabalho consideramos C,, = 1.

Considerando as hipéteses de trabalho, a profundidade 6ptica do *CO (73) no
centro da linha é dada por:
Ti3 = 5, 5Tis. (3.37)

Considerando que as linhas de 3CO e C'80 sdo excitadas sob as mesmas condigoes,

entao:
T13 - T18- (338)

A densidade de coluna total do 3CO ¢ dada por:

N(®CO) =5, 52“22]\[(0180). (3.39)

3.4.2 Parametros fisicos do gas estimados das linhas de NH;

A profundidade 6ptica da componente hiperfina principal, 7(1, 1, p), assumindo que

o fator de preenchimento é igual a unidade e que as transi¢oes hiperfinas estao em
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ETL (HO; TOWNES, 1983) é encontrada da relagdo (BARRETT et al., 1977):

Tp(1,1,p) _ 1—e 704 »
Ts(1,1,5) 1 —e-arLlp)’ (3.40)

onde a é a intensidade relativa entre as componentes secundérias (satélites) e a
componente principal, Tg(1, 1, p) e Tp(1, 1, s) s@o as temperaturas de brilho da
linha principal e satélite, respectivamente. A temperatura de brilho e a temperatura
de antena, T4, estao relacionadas pela equacao Ty = nbg—jTB, onde Qr e 4 sado
os agulos sélidos subentendidos pela fonte e pelo feixe da antena, respectivamente
(STAHLER; PALLA, 2004), n, é a eficiéncia do feixe, igual a 0,32 para a antena do
Parkes.

A temperatura de excitagdo, Te,., da transicaio J=K=1 foi calculada por meio da
relagdo (GARDNER et al., 1985):

T = ol (Teae) = J(2, T[T = exp(=T11,)]; (3.41)

onde T% ¢é a temperatura de antena corrigida da opacidade atmosférica e J(2,7) é a

funcao de Planck para a temperatura da radiagdo césmica de fundo.

Para calcular a temperatura cinética, T.,, usamos a relacdo (WALMSLEY;
UNGERECHTS, 1983):

Tcin

Trot = 1+ Zanln [1 + 1, 6exp (—Tlﬁn)} |

(3.42)

A temperatura rotacional, T,.;, € melhor estimada para fontes nas quais se observa
a transicdo J=K=2 de NHj3 (HO; TOWNES, 1983) mas para populagbes em ETL
assume-se que ela é igual a temperatura de excitagao da transi¢ao J=K=1 (MANGUM
et al., 1992).

Para estimar a densidade de coluna do gas no nivel J=K=1 de NH3, uma vez que o

meio é opticamente fino (7 < 1), usamos a expressao (MANGUM et al., 1992):

T
N(1.1) =6.6 x 10— +(1.1.p)AV —2 3.43
( Y ) ) X I/(1717p>7—( Y ?p) cm ? ( )

onde v(1, 1) é a frequéncia da transigdo J=K=1 de NH3 em GHz, AV é a largura

da linha a meia altura em km s—!, derivada da Equacao 3.26.
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A densidade de coluna total do NHj foi estimada pela expressao (LU et al., 2014):

23,1
Trot

1 23,1
N(NHs) = 2N(1,1)Qrorexp ( ) ~ 0,0138 x N(1,1)exp ( - ) T2 (3.44)

rot

onde Q,,; é a funcao de particao aproximada por Q,., ~ 168,74/ E’S‘g, com as
constantes rotacionais B=298,117 GHz e C=186,726 GHz.
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4 RESULTADOS
4.1 Propriedades da nuvem escura Musca

Nesta secao apresentamos os mapas de extingao visual de Musca e das condensagoes
densas, com os contornos de isoextin¢ao sobrepostos. Nos mapas, o valor da extincao
esta codificado seguindo um esquema de cores mostrado ao lado direito de cada
figura, onde o azul representa o minimo de extin¢ao e o vermelho o valor maximo.
Considerando a sensibilidade do 2MASS assim como o bias introduzido pela técnica
NICE, os valores maximos de extingao de Musca estimados neste trabalho devem
ser considerados como limites inferiores. Também apresentamos os resultados das
observacoes de linhas de emissao de '*CO, C'®0 e NH3, como os espectros obtidos, os
parametros observacionais obtidos dos ajustes de gaussianas e os parametros fisicos
estimados dessas linhas nas condensagoes estudadas. Sao mostrados os perfis radiais
de extincao dos cores com picos de extingao maiores do que 10 mag e os parametros

fisicos estimados dos perfis e do ajuste por esferas de Bonnor-Ebert.
4.1.1 Distribuicao da extingao visual em Musca

Na Figura 4.1 é mostrada a distribuicao da extin¢ao visual na NE Musca. Neste
mapa, o contorno minimo de extingao é de 3 mag, pois abaixo desse valor a nuvem
nao mostra fronteira bem definida e a razao sinal-ruido do mapa é muito baixa. No
mapa sao visiveis varias condensagoes, algumas das quais bastante densas. Estao
catalogadas aquelas cujos os cores possuem picos de extingdo maiores do que 10

mag e para os quais avaliamos sua estabilidade.

No contorno de 3 mag, Musca subdivide-se em duas estruturas filamentares. Uma
localizada na extremidade norte, com aproximadamente 0,8 pc de extensao e
13+3 M, de massa. Este pequeno filamento possui uma condensagdao embebida
(Mul3) que abriga o OEJ IRAS 12322-7023. O filamento mais extenso, com
aproximadamente 5,3 pc de comprimento e massa de 228436 Mg, possui varias
condensacoes embebidas, sem OEJ’s associados. A densidade linear de massa dos
filamentos é de 167 Mg pc™! e 4348 Mg pc™! para o filamento menor e maior,

respectivamente.

No contorno de 5 mag (Figura 4.2), Musca apresenta fragmentos isolados nas
extremidades e duas estruturas filamentares na regiao central. O filamento maior
tem aproximadamente 2 pc de extensao e massa de 119£19 Mg, o que lhe

1

dd uma densidade linear de massa de 59+14 Mg pc™". Este filamento tem
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Figura 4.1 - Mapa de extin¢do visual de Musca obtido com a resolucdo de 40”. Os
contornos de isoextin¢do comegam em 3 mag e aumentam em intervalos de
1 mag. Estao indicadas as condensagoes em que avaliamos a estabilidade dos
cores embebidos.

uma regiao bastante densa na extremidade norte e uma distribuicdo de extingao
aproximadamente constante na regiao sul. Contém 7 estruturas embebidas, com
extingao visual maior ou igual a 7 mag. O filamento menor, com duas estruturas
densas, possui 32+6 Mg de massa e 1,1 pc de extensao. Sua densidade linear de

massa ¢ 2849 My pc~t. Duas condensacoes, Mub e Mu4, se encontram embebidas
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neste filamento.
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Figura 4.2 - Mapa de extingdo visual de Musca obtido com a resolucdo de 40”. Os
contornos de isoextingdo comecam em 5 mag e aumentam em intervalos de 1
mag. Estao indicadas algumas condensacdes embebidas em Musca.

A partir de 7 mag (Figura 4.3), a nuvem se apresenta como um conjunto de
condensacoes isoladas, praticamente alinhadas ao longo do eixo principal, das quais
5 tem extingao visual maior do que 10 mag (Mul3, Mul0, Mu8, Mu5, Mu4 e Mul).
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Figura 4.3 - Mapa de extinc¢do visual de Musca obtido com a resolucdo de 40”. Os
contornos de isoextingdo comecam em 7 mag e aumentam em intervalos de 1
mag. v

Na Figura 4.4 é mostrado o mapa com cores com picos de extingao visual maior do
que 10 mag. Modelamos estes cores por esferas de Bonnor-Ebert e avaliamos sua
estabilidade.
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Figura 4.4 - Mapa de extin¢do visual de Musca obtido com a resolucdo de 40°. Os
contornos de isoextin¢do comecam em 10 mag e aumentam em intervalos
de 1 mag. Estao indicados os cores nos quais avaliamos a estabilidade pelo
ajuste do modelo de esferas de Bonnor-ebert.

Na Tabela 4.1 sao fornecidas as massas contidas nas regioes delimitadas pelos
contornos de extincao visual de 3, 5, 7 e 10 mag. Maior parte da massa se encontra
em regioes de baixa extingao visual. Na coluna 3 é dado o comprimento do eixo

menor (1) para cada contorno de extingao.
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Tabela 4.1 - Distribuicao hierarquica de massa em Musca.

Ay (mag) M (Mg) 1 (pc)

3 241+48  0,6040,27
5 126425 0,17+£0,04
7 64413  0,1340,05
10 1343 0,09+0,01

Nota: Incerteza de 10% da distancia foi levada em conta nas estimativas de incerteza de
massa.

4.1.2 Caracteristicas individuais das condensagoes densas
4.1.2.1 Mul3

A Figura 4.5 mostra o mapa de extingao e o perfil radial do core embebido em Mul3.
Esta condensacao abriga a fonte IRAS 1232-7023, cuja posicao é indicada por uma
estrela sobreposta ao mapa. Seu core tem uma estrutura bem definida e raio de 0,05
pc. A extingdo maxima na regiao central é de 17 mag e o plateau é alcangado em 8

mag.
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Figura 4.5 - Mapa de extingao visual de Mul3 construido com a resolugio de 30" e
perfil radial do core embebido. (A): Mapa de extingdo visual de Mul3. Os
contornos de isoextincdo variam de 5 a 17 mag, em intervalos de 1 mag.
A estrela mostrada no mapa indica a posicdo da fonte IRAS 12322-7023.
(B): Perfil radial do core embebido. A linha sdlida corresponde ao melhor
ajuste de Bonnor-Ebert. Também sdo dados o pardmetro de estabilidade e a
temperatura de Bonnor-Ebert no canto inferior esquerdo.
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Nas Figuras 4.6 & 4.10 sdo mostrados os espectros de *CO e C'®0 observados em
cinco posigoes de Mul3. Estas posigoes estao listadas na Tabela A.1. A temperatura
de antena do *CO varia entre 1,1 ¢ 4,2 K e do C**O entre 0,3 € 0,6 K. A largura média
das linhas ¢ 0,7040,01 e 0,64+0,14 km s~! para o 3CO e C*¥O, respectivamente.

1 com uma dispersdao de

A velocidade radial do gas varia entre 2,9 e 4,0 km s~
aproximadamente 0,4 km s~! para ambas as emissdes. Esta ¢ a condensacido que

apresenta maior dispersao de velocidade.
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Figura 4.6 - Espectros de 13CO e de C'®0 em Mul3-1. Espectro de "3CO (painel esquerdo)
e de C80 (painel direito) na posi¢do Mul3-1, conforme listado na Tabela A.1.
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Figura 4.7 - Espectros de 13CO e de C'80 em Mu13-2. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'80 (painel direito) na posi¢do Mu13-2, conforme listado na Tabela A.1.
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4.8 - Espectros de 1*CO e de C180 em Mu13-3. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'80 (painel direito) na posi¢do Mul3-3, conforme listado na Tabela A.1.
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Figura 4.9 - Espectros de 13CO e de C'®0 em Mul3-4. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'80 (painel direito) na posi¢do Mul3-4, conforme listado na Tabela A.1.
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Figura 4.10 - Espectros de '3CO e de C¥0 em Mul3-5. Espectro de 3CO (painel
esquerdo) e de C'80 (painel direito) na posicio Mul3-5, conforme listado
na Tabela A.1.

Em algumas posicoes, as linhas de *CO e C¥®O tém picos duplos, com uma
separacao média de 0,8£0,1 km s~!. Devido a presenca da fonte IRAS associada
com esta condensagao, construimos mapas de intensidade integrada, considerando
6x6 e 6x4 posicoes nas transicoes J=1-0 de 3CO e CO, respectivamente. A
resolucio espectral e espacial das observagoes é de 0,1 km s™! e 48", respectivamente
e as posicoes observadas estao espacadas por um minuto de arco. Os mapas de
distribuicdo de intensidade integrada das emissoes de 1*CO e C'80 em V| ~3,1+0,1

km s™! e Vy ~3,9 £0,1 km s~! sdo mostrados na Figura 4.11.

Em V; ~3,14+0,1 km s™', as emissoes integradas do 3CO e C®O (Fig. 4.11
a, ¢, respectivamente) mostram estruturas que nao sao bem correlacionadas. H&
fraca evidéncia de que as estruturas identificadas a nordeste e sudoeste em *CO
possam ter uma contrapartida na distribuicao em C'®0. Mapas mais completos sao

necessarios para verificar se essas estruturas estao correlacionadas ou nao.

Em V, ~3,940,1 km s7!, as emissdes do ¥CO e do C™O (Fig. 4.11 b e d,
respectivamente) mostram um padrdao de intensidade integrada similar, com uma
Unica estrutura bem definida, sugerindo que essas emissdes sao provenientes da
mesma regiao. Esta estrutura é similar ao core identificado no mapa de extingao

mostrado na Figura 4.5.
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Figura 4.11 - Mapas da distribuicdo da intensidade integrada das transicées J=1-0 de
13C0 e C0 em Mul3 em Vi ~3,140,1 km s~ e V3 ~3,940,1 km s~!. Os
painéis (a) e (b) mostram os mapas de *CO em V; e Vy, respectivamente. O

contorno minimo é de 0,80 K km s~

1

e os contornos subsequentes aumentam

em passos de 0,10 K km s~!. Os painéis (c) e (d) mostram os mapas de
C"™0O em Vi e Vs, respectivamente. O contorno minimo é de 0,05 K km

S

~1 e aumenta em intervalos iguais de 0,05 K km s~!. O contorno espesso

corresponde a metade do fluxo integrado maximo. As posi¢oes observadas
estdo demarcadas pelo sinal +. O circulo preenchido marca a posicao do
OEJ e as linhas adjacentes representam a incerteza na posi¢do. A posi¢ao
(0,0) é a posigao central da condensacdo, com as seguintes coordenadas
A.R.720000=12"35"47" e Decl. jagp0.0=-70°40'15".

Na Figura 4.12 é mostrado o espectro da transigao (1,1) de NH3 na direcao de Mul3.
Este espectro mostra emissao de uma linha cuja velocidade radial da componente
hiperfina principal ¢ 3,9£0,3 km s™!. Esta velocidade ¢ similar & velocidade das

linhas de ¥CO e C*®0 que define o core associado com esta condensacio.
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Figura 4.12 - Espectro de emissao da transi¢do (1, 1) do NH3 na condensagao Mul3, com
suavizacio de 2 canais de modo a obtermos melhor razao sinal-ruido.

A linha principal de NH3 apresenta temperatura de antena de 0,24 K e as linhas
satélites tem temperatura de 0,07 K. A razao de intensidade entre as linhas satélite
e a principal é de 0,3, sugerindo que essa emissao provém de uma regiao que esta

em equilibrio térmico.
4.1.2.2 Mull

A Figura 4.13 mostra o mapa de extingdo de Mull. Esta é uma condensagao com
estrutura alongada e um core embebido, cuja extingdo maxima é de 11 mag. Na
Figura 4.14 é mostrado o espectro da linha J=K=1 de NHj3 observada na posi¢ao

central desta condensacao. Como se pode ver, ndao houve detecgao.
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Figura 4.13 - Mapa de extin¢ao visual de Mull construido com a resolucao de 30”. Os
contornos de isoextingdo variam de 5 a 11 mag, em intervalos de 1 mag.
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Figura 4.14 - Espectro de emissao da transi¢ao (1, 1) do NHj

4.1.2.3 MulO

na condensacdo Mull.

As Figuras 4.15 a, b mostram o mapa de extingdo de MulO e o perfil radial de

extingao do core embebido, respectivamente. O core de Mul0 tem uma estrutura

regular e o pico de extin¢ao é de aproximadamente 13 mag. O raio do core foi

estimado em 0,08 pc e o plateau é alcancado em aproximadamente 8 mag. Nas

Figura 4.16 & 4.20 sdo mostrados os espectros de ¥*CO e C'80 observados em cinco

posicoes de Mul0.
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Figura 4.15 - Mapa de extingao visual de MulO construido com a resolu¢ao de 30” e
perfil radial do core embebido. (A): Mapa de extingdo visual de Mul0.
Os contornos de isoextingdo variam entre 5 mag e 12 mag, em intervalos
de 1 mag. (B): Perfil radial do core embebido em Mul0. A linha sélida
corresponde ao melhor ajuste de Bonnor-Ebert. Também sdao dados o
parametro de estabilidade e a temperatura de Bonnor-Ebert no canto inferior
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Figura 4.16 - Espectros de 3CO (painel esquerdo) e de C'8O (painel direito) na posicio

Mul0-1, conforme listado na Tabela A.1.

Nesta condensacdo, a temperatura de antena do *CO varia entre 2,0 e 4,0 K e a

do C'0 ¢ aproximadamente constante, com 1,2 K, exceto numa posicdo em que
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Figura 4.17 - Espectros de 3CO (painel esquerdo) e de C'80 (painel direito) na posicio
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Figura 4.18 - Espectros de 3CO (painel esquerdo) e de C'80 (painel direito) na posicio
Mul0-3, conforme listado na Tabela A.1.

foi de aproximadamente 0,7 K. A largura média das linhas nesta condensagao é de
0,7140,20 e 0,5040,09 km s~*
radial do gés encontra-se entre 2,9 e 3,7 km s~
0,08 km s~! para o 13CO e C*O, respectivamente. Em Mul0-1 e Mul0-2 as linhas

para o BCO e C'80, respectivamente. A velocidade

! com uma dispersao média de 0,26 e
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Figura 4.19 - Espectros de 3CO (painel esquerdo) e de C'8O (painel direito) na posicio
Mul0-4, conforme listado na Tabela A.1.
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Figura 4.20 - Espectros de 13CO (painel esquerdo) e de C**O (painel direito) nas posicio
Mul0-5, conforme listado na Tabela A.1.

de ¥CO mostram picos duplos, com separacao de ~0,7 km s~!. O mesmo nao se

verificou nas linhas de C'80. Estas mostram espectros com pico tinico.
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4.1.2.4 Mu9

A Figura 4.21 mostra o mapa de extingdo de Mu9. Esta condensagdo também tem
uma estrutura alongada e sua extingdo maxima é de 9 mag. A posigdo central
de Mu9 foi observada pela linha J=K=1 de NHj, onde detetou-se apenas a linha
principal com temperatura de antena de 0,09 K e com velocidade radial de 3,5 km
s7!. A temperatura de antena das linhas secunddrias foi menor ou igual ao rms da

observagao (0,02 K). Na Figura 4.22 é mostrado o espectro obtido.
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Figura 4.21 - Mapa de extin¢ao visual de Mu9 construido com a resolu¢iao 30”. Os
contornos de isoextingdo variam de 5 a 9 mag, em intervalos de 1 mag.
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Figura 4.22 - Espectro da transigao (1, 1) da NH3 na condensagao Mu9. Este espectro foi
suavizado por 2 canais para obtermos melhor razao sinal-ruido.
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4.1.2.5 Mu8

Na Figura 4.23 é mostrado o mapa de extin¢cao de Mu8. Esta condensacao tem
estrutura alongada e trés cores embebidos, dois dos quais tem exting¢ao visual de ~

10 mag.
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Figura 4.23 - Mapa de extin¢ao visual de Mu8 construido com a resolu¢ao de 30”. Os
contornos de isoextingdo variam de 5 a 10 mag, em intervalos de 1 mag.

Nesta condensacdo foram observadas cinco posicoes em BCO e C!80, que
apresentaram temperaturas de antena entre 2,0 e 4,0 K, e de aproximadamente
1,0 K, respectivamente. Em duas posicoes, as linhas de C'80 se encontram no nivel
do ruido. Os espectros obtidos s@o mostrados entre as Figuras 4.28 e 4.24. Estes
apresentam pico dnico, com largura média de 0,7440,03 km s=! para o ¥CO e
0,4440,02 km s~! para o C*®0O. A velocidade radial do gas varia entre 3,2 e 3,5 km

s7!, com uma dispersao de 0,04 e 0,06 km s™! para o 13CO e C*O, respectivamente.
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Figura 4.24 - Espectros de >*CO e de C'80 em Mus8-1. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'™®O (painel inefrior) na posicio Mu8-1, conforme listado na Tabela
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Figura 4.25 - Espectros de *CO e de C'80 em Mu8-2. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'0 (painel direito) na posicio Mu8-2, conforme listado na Tabela A.1.
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Figura 4.26 - Espectros de *CO e de C'¥0 em Mu8-3. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'80 (painel direito) na posicio Mu8-3, conforme listado na Tabela A.1.
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Figura 4.27 - Espectros de *CO e de C'80 em Mu8-4. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'80 (painel direito) na posicio Mu8-4, conforme listado na Tabela A.1.

4.1.2.6 Mub6

Na Figura 4.29 é mostrado o mapa de extingao de Mu6. Esta condensagao também

tem estrutura alongada e dois cores, um dos quais tem extingao visual de 10 mag.
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Figura 4.28 - Espectros de *CO e de C'80 em Mus8-5. Espectro de 13CO (painel esquerdo)
e de C'®0 (painel direito) na posicio Mu8-5, conforme listado na Tabela A.1.

A posicao central da condensacao Mu6 foi observada em NHj3 (J=K=1) mas nao

houve detegao. Na Figura 4.30 é mostrado o espectro obtido.
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Figura 4.29 - Mapa de extingdo visual de Mu6. Os contornos de isoextingdo variam de 5
a 10 mag, em intervalos de 1 mag.
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Figura 4.30 - Espectro de emissao da transigao (1, 1) do NH3 na condensagao Mu6.

4.1.2.7 Mub

Na Figura 4.31 é mostrado o mapa de extingao e o perfil radial do core embebido
em Mub. O pico de extin¢do ocorre em 14 mag e cai até alcancar o plateau em 9
mag. O core tem uma estrutura bem regular, com forma eliptica. Ao redor do core

sdo visiveis trés estruturas, com extingdo mais baixa. O raio do core é de 0,08 pc.
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Figura 4.31 - Mapa de exting¢ao visual de Mub construido com a resolugao de 30” e perfil
radial do core embebido. (A): Mapa de extingdo visual. Os contornos de
isoextingao variam entre 5 mag e 14 mag, em intervalos de 1 mag. (B): Perfil
radial do core embebido. A linha sélida no perfil corresponde ao melhor
ajuste de Bonnor-Ebert. Também sao dados o pardmetro de estabilidade e
a temperatura de Bonnor-Ebert no canto inferior esquerdo.
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Em Mub foram observadas cinco posicoes em PCO e C!fO. Nessas posicoes, a
temperatura de antena do 3CO é de aproximadamente 4,0 K enquanto que a do
C¥O varia entre 0,5 e 1,2 K. Nas Figura 4.32 a 4.36 sdo mostrados os espectros
obtidos.
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Figura 4.32 - Espectros de *CO e de C'¥0 em Mu5-1. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'®0 (painel direito) na posicdo Mu5-1, conforme listado na Tabela A.1.

Mub apresenta linhas de *CO mais largas em relacdo as observadas nas outras
condensacoes, com 0,964+0,13 km s~!. As linhas de C!*¥O tém largura média de
0,6040,06 km s~1. O gas nesta condensacdao se move com velocidade radial entre
2,9 ¢ 3,4 km s!, com as dispersdes de 0,08 e 0,12 km s~! para o ¥CO e C¥®O,

respectivamente.
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Figura 4.33 - Espectros de 13CO e de C'80 em Mu5. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'80 (painel direito) na posicio Mu5-2, conforme listado na Tabela
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Figura 4.34 - Espectros de *CO e de C'®0 em Mu5-3. Espectro de ¥CO (painel esquerdo)
e de C'¥0 (painel direito) na posicio Mu5-3, conforme listado na Tabela A.1.
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4.1.2.8 Mu4

A Figura 4.37 mostra o mapa de extin¢ao da condensagao Mu4 e os perfis radiais dos

dois cores embebidos, designados de Mu4A e Mu4B. Os dois cores estao ligados por
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Figura 4.35 - Espectros de CO e de C!®0O em Mu5-4. Espectros de ¥CO (painel
esquerdo) e de C'O (painel direito) na posicio Mub-4, conforme listado
na Tabela A.1.
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Figura 4.36 - Espectros de *CO e de C'¥0 em Mu5-5. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'0 (painel direito) na posicdo Mu5-5, conforme listado na Tabela A.1.

uma 'ponte'de gas e poeira com um nivel de extingao de 10 mag. O pico de exting¢ao
em ambos os cores é de aproximadamente 13 mag. Mu4A tem forma praticamente

circular, seu tamanho é estimado em 0,07 pc e o plateau é alcangado em 7 mag. Em
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Mu4B o plateau é 9 mag e o raio é de 0,08 pc.
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Figura 4.37 - (A): Mapa de extingdo visual da condensacdo Mud. Os contornos de
isoextingdo variam de 5 mag a 12 mag, em intervalos de 1 mag. (B) e (C):
Perfis radiais de extingdo dos cores MudA e Mu4B, respectivamente. A linha
sélida corresponde ao melhor ajuste de Bonnor-Ebert. Também sdo dados o
parametro de estabilidade e a temperatura de Bonnor-Ebert no canto inferior
esquerdo.

Em Mu4 foram observadas sete posicoes, das quais quatro em *CO e C'80, duas
apenas em 3CO e uma em C'80. Entre as Figuras 4.38 e 4.41 sdo mostrados apenas
espectros das posicoes em que temos observaces do 3 CO e C'80. As linhas de *CO
tem temperatura da antena entre 3,0 e 4,2 K e a de C**O varia entre 0,3 e 1,2 K. A
largura média das linhas ¢ de 0,6840,06 e 0,5740,10 km s~! para o 3CO e C*®0O,
respectivamente. A velocidade radial do gés estd entre 2,9 e 3,1 km s~! e a dispersao
de velocidade observada ¢ de 0,05 km s~! para o 3CO e 0,09 km s~! para o C*O.
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Figura 4.38 - Espectros de *CO e de C'¥0 em Mu4-1. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C*O (painel direito) na posicio Mu4-1, conforme listadas na Tabela
Al
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Figura 4.39 - Espectros de *CO e de C'80 em Mu4-2. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'O (painel direito) na posicio Mu4-2, conforme listadas na Tabela
A1,
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Figura 4.40 - Espectros de CO e de C!®O em Mu4-3. Espectros de CO (painel
esquerdo) e de C'¥O (painel direito) na posicio Mu4-3, conforme listadas
na Tabela A.1.
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Figura 4.41 - Espectros de **CO e de C'¥0 em Mu4-4. Espectro de *CO (painel esquerdo)
e de C'™O (painel direito) na posicio Mu4-4, conforme listadas na Tabela
Al

4.1.2.9 Mul

Nas Figuras 4.42 a, b temos o mapa de exting¢ao e o perfil radial do core embebido,

respectivamente. O core de Mul tem uma forma quase circular e o pico de extingao
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ocorre em aproximadamente 12 mag. Tem um perfil radial que nao se ajusta
satisfatoriamente pelo modelo de Bonnor-Ebert, pois ndo atende ao nosso critério de

aderéncia (x2 ~ 1 e p~ 0,5). Nesta condensacdo nio temos observagoes de linhas.
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Figura 4.42 - (A): Mapa de extingao visual de Mul. Os contornos de isoextingao variam de
1 mag a 11 mag, em intervalos de 1 mag. (B): Perfil radial do core embebido
em Mul. O perfil radial ndo se ajusta adequadamente ao modelo de esferas
de Bonnor-Ebert.
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4.1.3 Parametros fisicos do gas na regiao de Musca
4.1.3.1 Parametros fisicos do gas obtidos das linhas de emissao

Na Tabela A.1 sdo mostrados os observaveis das emissoes da transicao J=1-0 de
BCO e C®O obtidos do ajuste de gaussianas as linhas espectrais. Esta tabela
mostra apenas os resultados para a posicao central da condensacao e quatro posicoes
observadas a norte, sul, leste e oeste da posicao central, onde temos observagoes de
13CO e C0. Em Mu4 temos observagoes simultaneas de *CO e C™O apenas
em quatro posigoes. Na Tabela A.2 se encontram os pardmetros observacionais
derivados da emissao de NHs. A partir desses observaveis e usando as equacoes da
se¢ao 3.4 foram estimados alguns parametros fisicos do gas. Esses parametros sao
fornecidos nas Tabelas A.3 e A.4. Nas Tabelas 4.2 e 4.3 sdo dados os valores médios
dos parametros do gas obtidos das linhas de CO em cada uma das condensagoes.
Nas colunas 2 e 4 da Tabela valoresmediosmusca temos as velocidades médias e
dispersoes de velocidade do *CO e do C'®0 , respectivamente, e nas colunas 3 e 5

temos as larguras médias de linhas dessas moléculas.

Tabela 4.2 - Valores médios dos observaveis das condensagoes de Musca obtidos das linhas

de CO.
Cond. BCo CB0
Ve AV Ve AV

(km s~ 1) (km s~ 1) (km s~ 1) (km s~1)
Mul3  3,3740,41 0,70+0,09 3,34+0,41 0,64+0,10
MulO  3,2940,26 0,71+£0,19 3,53+0,08 0,50+0,09
Mu8 3,2240,04 0,74£0,03 3,37£0,06 0,44+0,02
Mu5  3,074+0,08 0,96+0,13 3,2540,12 0,6040,06

Mu4 2,95+0,05 0,6840,07 3,03£0,09 0,57+0,10

Tabela 4.3 - Valores médios dos pardmetros fisicos das condensacgoes.

Cond. Tis ATO N(Hz) n(Hs) M(Hz) M, My o (Hz) ont(Hz)

) (mag) (10" cm?)  (10° em—?) (Mo) (Mo) (Me) (kms™")  (kms™!)
Mul3 12,0 3,7£0,5 3,540,5 3,1£0,4 10,2#1,5 7,2#1,3 15,7%7,4 0,1940,07 0,43%0,05
Mul0  8,8+0,8  3,6+0,3 3,440,3 1,74£0,2 31,64£2,6 7,841,2 16,6455 0,1840,01  0,49+0,11
Mu8 12,741,9  3,3+0,1 3,140,1 3,540,1 6,0 9,042,2  5,740,5  0,2140,01  0,4340,02
Mub 9,740,5  3,940,3 3,640,2 2,340,2 21,2415  7,640,5 19,0+£3,5 0,19+£0,01  0,60+0,09
Mud 12,5425 3,840,3 3,540,2 2,840,2 13,841,3 9,343,3 14,0451 0,2040,02 0,4040,05

131



4.1.3.2 Parametros fisicos do gas obtidos dos mapas de extingao visual

A Tabela 4.4 fornece os parametros fisicos observacionais dos cores, derivados do
perfil radial de extin¢ao. A coluna 1 fornece a designacao do core, a coluna 2 o valor
da extingao do plateau e a coluna 3 o raio do core. As colunas 4 e 5 fornecem a massa
e a densidade volumétrica média do core, respectivamente. Na coluna 6 é dada a
massa de Jeans calculada pela Equacao 3.35, assumindo a temperatura de 10 K, e

na coluna 9 a razao entre a massa do core e a massa de Jeans.

Tabela 4.4 - Parametros fisicos dos cores derivados do perfil radial de extincao

Core  APF*Tea™ R M 7 M, M/My
(mag)  (pc)  (Mo) (10%cm=3) (M)
Mul3 7.6 0,05 1,0 2,0 1,4 0,7
Mul0 8,1 0,08 04 1,2 2,2 0,2
Mu5 9,0 0,08 12 1,6 1,7 0,7
MudA 7,2 0,07 06 1,8 1,5 0,4
Mu4B 8,7 0,08 0,9 0,8 3,4 0,3

Na Tabela 4.5 se encontram os parametros fisicos tedricos dos cores, obtidos do
ajuste do modelo de esferas de Bonnor-Ebert aos perfis radiais. Na coluna 1 é
dada a designacao do core. Na coluna 2 o parametro de estabilidade, na coluna
3 a temperatura de Bonnor-Ebert, na coluna 4 a densidade volumétrica central, na
coluna 5 a massa de Bonnor-Ebert, na coluna 6 a pressao externa a que os cores
estao submetidos, na coluna 7 o valor da extingao no centro de cada core subtraida
a contribui¢ao do plateau e finalmente, na coluna 8 o valor minimo de 2, para o

qual se obteve o melhor ajuste do modelo de esferas de Bonnor-Ebert aos dados.

Tabela 4.5 - Pardmetros fisicos derivados do ajuste de Bonnor-Ebert

Core Emax TBE Ne Mgg Pest/kp AS, X2
(K) (10* cm™3) (Mg) (10* Kecm™3) (mag)

Mul3  4,6+£0,2 12,840,5 9,9 1,2 19,9 9,1 1,06

Mul0  5,740,1  7,140,5 43 1,0 3,0 47 0,73

Mub 5,74+0,1 8,04+0,5 4,9 1,2 3,8 5,3 0,98

MudA  5240,1  8,440,5 5,8 1,0 5,8 58 0,83

Mu4B  4,5+0,4 7,840,6 3,0 1,0 3,8 3,9 0,96

4.2 O maser de agua de IRAS 16293-2422

Nesta secao apresentamos os resultados das observacoes das linhas maser no ROI,
que sao discutidos juntamente com observacoes de outros telescopios na secao 5.2.
Os observaveis obtidos do ajuste de gaussianas aos espectros se encontram na Tabela

B.1. Na coluna 1 temos a data das observagoes no formato dia/més/ano, na 2
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a hora em que foi realizada a observagdo no formato hora/minutos/segundos e
na 3 o numero da observagdo. Nas colunas 4, 5, 6 e 7 temos a temperatura de
antena no pico da linha corrigida da opacidade atmosférica, T% (K), a velocidade
central, V. (kms™'), a largura a meia altura do sinal real da fonte depois de
removida a contribuicdo do espectrografo (vide Equagao 3.26), AV (kms™'), e a
intensidade integrada, [ T4 x dV (Kkms™!) de cada componente, respectivamente.
Na coluna 8 temos a densidade do fluxo de cada componente observada (S, =
44 x T%) e na 9 a luminosidade isotrépica de cada componente de velocidade
observada, Li,o(Le) = 2,98 x 107 "L, [ %. Nas Tabelas C.1 a C.11 sao dadas
as componentes de velocidade, observadas em outros observatérios no minimo
em trés épocas, e respectivas densidade de fluxos, quando existentes. Algumas
componentes em -7, +4,4, +4,7 ¢ +5,0 km s~! foram observadas mais de trés vezes,

mas nao temos suas densidades de fluxo.

4.2.1 Componentes observadas

As componentes de velocidade observadas no ROI encontram-se entre -14 kms™! e

+14 kms~!, a maioria se encontrando no intervalo entre +6 kms™' e +8 kms!. As
componentes de velocidade neste intervalo também se mostraram mais intensas em
quase todas as observagoes em que foram detetadas. Componentes com velocidades
fora do intervalo acima se mostraram mais fracas. Em algumas épocas dos anos
1993, 1994, e 2009, as linhas estiveram abaixo do limite de sensibilidade da antena

do ROI e por isso nao foi detetada nenhuma emissao.
4.2.2 Perfil das linhas

Na maior parte das observagdes anteriores a 25 de agosto de 2010 foram detetadas
linhas com apenas uma componente de velocidade. Depois dessa data, a maioria das
linhas contém duas componentes de velocidade. A Figura 4.43 mostra alguns perfis
das linhas com duas componentes, separadas por mais ou menos 7 km s~!. E visivel
uma variacao anticorrelacionada na intensidade das componentes de velocidade

observadas.

A maioria das linhas apresenta perfil ndo gaussiano, com largura de linha da ordem
de ~2 km s7'. A Figura 4.44 mostra alguns perfis observados. O espectro (a) é
gaussiano, os espectros (b) e (c¢) tém uma ligeira assimetria. Os outros perfis (d, e,

f) tém linhas mais estreitas.
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Figura 4.43 - Perfil das linhas com duas componentes. E observada variacdo anticorrela-
cionada dessas componentes.
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Figura 4.44 - Exemplos dos perfis das linhas com apenas uma componente de velocidade.
Alguns perfis mostram linhas largas (painéis a e b) e outros mostram linhas
estreitas (painéis d a f).

4.2.3 Evolucao temporal das linhas

Nas observagoes entre 1991 e 1996, as componentes ativas se encontram no intervalo

de velocidade entre 0 e +5 km s™!. De 2009 a 2012, a maioria das componentes

principais situa-se entre +6 e +8 km s™! e a partir de 2010 também sdo observadas
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componentes fracas, com velocidade préxima de 0 km s~!. Estas componentes
registram variacdo na intensidade ao longo das observacoes. A Figura 4.45 mostra
a evolucdo temporal da componente de velocidade préxima de +7 kms™!'. A
intensidade maxima alcangada foi de aproximadamente 167 K (7348 Jy) no dia
28 de novembro de 2009.
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Figura 4.45 - Variacdo da intensidade durante as observagoes para a componente proxima
de +7 kms.

Na maior parte das observagoes, as linhas se mantiveram estaveis no entanto,
algumas mostram variagoes dramaticas na intensidade. Como exemplo citamos as
observacoes 51 e 52, em que houve uma diminuicdo de 74% na intensidade em
5 horas. O mesmo ocorre entre as observagoes 70 e 71, com uma diminuicao de
aproximadamente 67% em 7 minutos e de 68% entre as observagoes 82 e 83. Entre
as observacoes 113 e 114 houve uma diminuicado na intensidade de quase 90% em
5 minutos. Entre as observacoes 121 e 123 houve uma diminui¢ao na densidade de
fluxo de aproximadamente 2950 Jy para 940 Jy seguido de um aumento até 2040

Jy, num intervalo de 12 minutos.

Verifica-se um aumento repentino de intensidade de 101 para 2500 Jy, em 4 minutos,
entre as observagoes 150 e 151, de 426 para 1074 Jy entre as observagoes 266 e 227,
de 985 para 1993 Jy entre as observagoes 333 e 334. De 92 para 1368 Jy entre as
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observacoes 392 e 393. De 352 para 1183 Jy entre as observagoes 427 e 428.
4.2.4 Componentes de curta duragao

Foram observadas componentes de velocidade com curtissima duragao, com tempo
de vida da ordem de 10 minutos, em +8 kms™!, 410 kms~! e +11 kms~!. Nas
Figuras 4.46 e 4.47 sao mostradas sequéncias de alguns espectros das observagoes
dos dias 29 de outubro de 2009 e do dia 28 de novembro de 2009, onde foram

detetadas as componentes de curta duracao.

Na maioria das observacoes do dia 29 de outubro de 2009 foi detetada apenas
uma componente em +7 kms~!. Mas, um espectro mostra duas componentes de

1 e outra em +11 kms™!, como se

velocidade, uma em aproximadamente +7 kms™
pode ver na Figura 4.46, onde é mostrada uma sequéncia de 11 espectros. Nos cinco
primeiros espectros é visivel uma linha, com apenas uma componente de velocidade,

em +7 kms™!, no central (observacio 169) sdo visiveis duas componentes, uma

em +7 kms~! e outra em +11 kms~!. Nos cinco posteriores ¢ visivel apenas uma
1

componente. A componente em +11 kms™" manteve-se por aproximadamente 5

minutos.
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Figura 4.46 - Sequéncia das observagoes do dia 29/10/2009, com tempo de integragio
de 6 minutos. No painel esquerdo é mostrada uma sequéncia de espectros
obtidas no dia e no painel direito mostramos os espectros centrais ampliados
para melhor visualizagdo. O espectro central mostra a componente, em
aproximadamente +11 kms™!, com tempo de vida de 5 minutos.

Nas observacgoes do dia 28 de novembro de 2009 também foram observadas mais
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duas componentes de curtissima duragao (observacao 274), em aproximadamente

+8 kms™! e +10 kms™!. Estas duas componentes permaneceram pouco mais de

seis minutos,

como se pode ver na Figura 4.47.
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Figura 4.47 - Sequéncia de observagoes do dia 28/11/2009. Os primeiros cinco espectros
do painel esquerdo mostram linhas com uma componente de velocidade
em +7 kms™!, o central mostra duas componentes de curta duracdo, em
aproximadamente +8 e +10 km s ™!, com tempo de vida de aproximadamente
7 minutos e os ultimos cinco mostram apenas uma componente em —+7

kms™.

1

ampliados para melhor visualizacdo.

No painel da direita sdo mostrados os trés espectros centrais

Para confirmar (ou nao) a ocorréncia de componentes de curta duracdo como as

indicadas acima, foram realizadas observacoes no modo frequency-switching, que

permitem o acompanhamento constante da fonte. Nas observagoes de 30 de agosto

de 2011, foram detetadas duas componentes fracas, uma das quais com curtissima

duracao, como ilustrado na Figura 4.48. As duas componentes espectrais fracas

examinadas sdo indicadas pelas setas azuis e vermelhas. A componente de curtissima

duragao, detetada apenas no espectro central esta demarcada pela seta vermelha. O

tempo de integracao de cada espectro foi de 6 minutos.
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Espectro do maser de dgua observado na direc¢do de IRAS 16293-2422 no
dia 30/08/11, ampliado para melhor visualizagdo. No segundo espectro sao
visiveis duas componentes fracas, em ambos os lados das linhas principais
demarcados pelas setas azul e vermelha. Nos espectros anterior e posterior
¢é visivel apenas uma componente fraca, demarcada pela seta azul. Esta se
manteve em todas as observagoes do dia. A componente de curta duracao
aparece apenas no espectro central e se manteve por aproximadamente 6
minutos.
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5 DISCUSSAO
5.1 Distribuicao do gas e poeira em Musca

O filamento de Musca nao mostra contornos bem definidos abaixo de 3 mag, pois, em
regioes difusas, com extingdo baixa, o método NICE nao é tdo bom e a razdo sinal-
ruido ¢é baixa. No entanto, abaixo de 3 mag, Musca se apresenta como um filamento
unico, com estrutura similar aquela mostrada nos mapas de extingao obtidos por
contagem de estrelas no éptico (CAMBRESY, 1999; GREGORIO-HETEM et al., 1988)
e aos mapas de emissio de *CO (MIZUNO et al., 1998) e de *CO (MIZUNO et al.,
2001).

No contorno de 3 mag, o mapa de extingao visual de Musca revela dois filamentos,
um principal que possui varias condensagoes embebidas sem OEJ’s associados, e
outro isolado na extremidade norte, no qual se encontra a condensacao Mul3, com
a fonte IRAS 1232-7023 embebida. De acordo com Gregorio-Hetem et al. (1988)
este OEJ é um candidato a estrela T Tauri no entanto, Hickel et al., 2017 (em

preparacao) sugerem que é um OEJ classe I.

A estrutura de Musca no contorno de 3 mag é similar a estrutura obtida por
Kainulainen et al. (2016) usando o método NICEST (LOMBARDI, 2009) e dados
do 2MASS e do NEWFIRM!, embora sejam visiveis algumas diferencas na escalas
do cores, como em Mu4 e Mul0. Em Mu4, nés temos dois picos de extingao enquanto
que no mapa de Kainulainen et al. (2016) é somente é visivel um pico. Em Mul0
estes tém uma distribuicao de extingao do tipo plateau com dois picos enquanto nos

temos apenas um maximo.

No contorno de 5 mag, Musca apresenta fragmentos isolados nas extremidades norte
e sul e duas estruturas filamentares na regiao central, com fragmentos internos. A
partir de 7 mag, a nuvem se encontra completamente fragmentada e possui cinco
condensagoes (Mul3, Mul0, Mu5, Mu4 e Mul) com picos de extingdo visual maior
do que 10 mag, que foram ajustados por esferas de Bonnor-Ebert. No entanto, o
core da condensacdo Mul tem perfil que nao se ajusta satisfatoriamente ao modelo
de Bonnor-Ebert. Os cores embebidos nas restantes condensagoes com Ay >10 mag
tém perfis de densidade que se ajustam ao modelo de esferas de Bonnor-Ebert. Estes
perfis mostram que a extingao visual decresce com a distancia até atingir um nivel
de plateau entre 7 e 9 mag. Estes valores de plateau sao similares aos maximos de

extingao visual tipicos estimados por contagem de estrelas no éptico em algumas

INear-infrared Wide-Field camera
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nuvens (CAMBRESY, 1999).

Os cores Mul3 e Mu4A tém estrutura projetada circular enquanto que Mul0, Mub e
Mu4B tém formato eliptico. No geral, cores que em projecao sao vistos com formato
arredondado sao interpretados como sendo esféricos e os vistos com formato alongado
sao considerados esferoides prolato ou oblato (di FRANCESCO et al., 2007).

De acordo com McKee e Ostriker (2007), o formato dos cores também nos diz se
eles sao estruturas gravitacionalmente ligadas e em equilibrio ou se sao objetos
transientes. Na auséncia do campo magnético, cores em equilibrio tém a forma
aproximadamente esférica. Na presenca do campo magnético, se este da suporte
contra a gravidade, os cores tendem a ser oblatos e quando o campo reforca a

gravidade, os cores tendem a ter formato prolatos.
5.1.1 Temperatura de antena

A temperatura de antena das linhas de '3CO varia entre 0,8 e 4,4 K e das linhas
de C®O entre 0,3 e 1,4 K. A razao de intensidade entre as linhas de *CO e C*O
nas posicoes observadas varia entre 2,8 e 10,7. A maioria das posi¢oes observadas na
condensacao Mul3 tem essa razao maior do que 5,5, mostrando que a abundancia

terrestre na condensacao com o OEJ embebido nao é aplicavel.

5.1.2 Velocidade radial

A velocidade radial ao longo de Musca varia de 2,9 a 4,0 km s !

sistemdtico de 0,2 km s™! pc™! ao longo do eixo maior da nuvem. Este resultado

, com um aumento

é similar ao gradiente de velocidade obtido das linhas de *CO por Mizuno et al.
(2001). No entanto, Vilas-Boas et al. (1994) estimaram um gradiente de 0,1 km s~
pc~! e Hacar et al. (2016) estimaram um gradiente de 0,3 km s™! pc™! ao longo do

eixo principal, a partir da transicio J=1-0 e J=2-1 de 13CO e C'80, respectivamente.
5.1.3 Perfil e largura das linhas

A maioria das linhas de *CO e C*O possui tinico pico, sdo simétricas e tem perfil
gaussiano, excepto nas condensacoes Mul0 e Mul3, onde observamos picos duplos,

! Em algumas posicoes da condensacao

com uma separacao média de 0,8 km s~
Mul3 também foram observadas linhas com picos duplos em 2CO (ARNAL et al.,
1993), 13CO e de C*®O (HACAR et al., 2016; VILAS-BOAS et al., 1994), com separacio
de ~0,8 km s~!. Também foram observadas linhas de '3*CO (J=1-0) com pico duplo

na diregdo de Mul0 por Hacar et al. (2016).
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Em Mul3, a ocorréncia de picos duplos nas linhas opticamente finas de C'80 nas
mesmas posicoes de 13CO descarta a possibilidade do efeito de saturacdo de linha
ser o responsavel por essas emissoes. Nossos mapas de intensidade integrada (Fig.
4.11) sugerem que as linhas de 3CO e C'™O com picos duplos observadas na diregao
de Mul3 sao provenientes de duas regioes distintas sobrepostas ao longo da linha de

visada como Vilas-Boas et al. (1994) haviam sugerido anteriormente.

A largura média das linhas de 3CO ¢ 0,7540,16 km s~*, do C*®0O ¢ 0,56+0,12 km s+
e das componentes hiperfinas principais de NH3z é 0,634:0,31 km s~1. A largura de
linha do NHj deve ser vista como limite superior pois foi feita uma média corrida de 2
canais de modo a obtermos melhor razao sinal-ruido nos espectros. Valores similares
de largura de linha também foram encontrados por Vilas-Boas et al. (1994) para

0 13CO e C'¥0 e de NH; para um conjunto de nuvens escuras, como por exemplo
emHo et al. (1978) e Jijina et al. (1999).

As linhas mais estreitas de C'80, com 0,35 km s™! e de 3CO, com 0,47 km
s, foram observadas em MulO. A condensacio Mu5 tem largura de linha do
13CO ligeiramente maior do que nas outras condensacoes, aproximadamente 1,0
km s7!. A largura de linha do CO em Mul3 e Mub nao mostra diferencas
significativas. No entanto, resultados observacionais mostram que as larguras de
linha das condensagoes com OEJ’s sao ligeiramente maiores do que as observadas
nas regioes sem OEJ’s (FULLER; MYERS, 1992; LOHR et al., 2007).

Em Musca, a contribuigdo ndo térmica (0,7440,15 km s~!) para a largura de
linha é ligeiramente maior do que a contribuicao térmica estimada da temperatura
cinética (0,4540,03 km s~!). Os movimentos nio térmicos que contribuem para o
alargamento de linha em Musca podem ser randémicos (turbulentos) ou sistemdticos
(expansao/contragao, rota¢ao, LADA et al., 2003, URQUHART et al., 2015).

A razao entre oyp/or varia entre 2 e 4, 0 que sugere que 0 gas nas posigoes
que observamos em Musca se encontra no regime transonico. Hacar et al. (2016),
observando regides ao longo do eixo central do filamento concluiram que o gés na
regiao mais interna de Musca se encontra no regime subsonico. Estes resultados
sugerem que em Musca existe um cascateamento da turbuléncia de escalas maiores
para as menores. Regioes com turbuléncia subsonica sao regioes que tém material

em condigoes de formar estrelas (ANDRE et al., 2014; PAGANI et al., 2010).

Para Larson (2003), a transi¢do do regime supersdénico para o subsonico ocorre em

regides entre 0,05 e 0,1 pc, que é o tamanho tipico dos cores embebidos nas NM'’s.
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Em média, o tamanho dos cores embebidos em Musca, que nds estimamos dos perfis
radiais de extingao é de aproximadamente 0,07 pc. Goodman et al. (1998) sugerem
que a reducao da turbuléncia nos cores em escalas da ordem de 0,1 pc pode ser

resultado do limite de dissipacao de turbuléncia que ocorre nessas dimensoes.

Estudos de polarizagao ao longo de Musca mostram que a dispersao do angulo de
polarizacao na regiao norte do filamento é maior do que nas restantes partes do
filamento. O valor médio da dispersao do angulo de polarizagao é de 5,04+1,0° no
norte e 3,441,0° nas outras regioes de Musca. Dos 35 campos de Musca estudados
por Pereyra e Magalhaes (2004), aquele proximo a fonte IRAS 12322-7023 mostra
a maior dispersao do angulo de polarizacao, cerca de 6,9°. Se a dispersao do angulo
de polarizacao esta relacionada com a largura de linha, de acordo com a teoria de
Chandrasekhar e Fermi (1953) deveriamos observar linhas mais largas em Mul3
do que em outras condensacoes. No entanto, as larguras das linhas de Mul3 nao
mostram a mesma tendéncia observada no angulo de polariza¢ao, o que sugere que
elas nao sao afetadas pelo mesmo mecanismo que produz a dispersao do angulo de
polarizagao observado por Pereyra e Magalhaes (2004) préximo de IRAS 12322-7023.

Do outro lado, a dispersdo de velocidade do *CO (vide Tabela 4.2) observada em
Mul3 (0,41 km s7'), é maior do que em Mul0 (0,26 km s™!), cinco vezes maior
do que em Mub (0,08 km s7!) e oito vezes maior do que em Mu8 e Mud (0,05
km s7!). Este resultado reforca a hipdtese de que a regidao norte de Musca deve
ser formada, por pelo menos duas nuvens independentes, com velocidades radiais
diferentes, sobrepostas ao longo da linha de visada. Estas nuvens devem ter o campo
magnético orientado de forma distinta para explicar a elevada dispersao do angulo

de polarizagao observada em Mul3 por Pereyra e Magalhaes (2004).

Infelizmente, nossos dados nao permitem dizer se essas duas nuvens colidiram e
induziram a formacao da protoestrela ou se sao resultado de um processo fisico
relacionado com a formacao do OEJ. Sao necessarias observacoes de melhores
tracadores de regioes mais densas, com melhor resolucao espacial, para entender a
distribuicao do gés e suas propriedades dindmicas em Mul3 assim como nas restantes

condensacoes.
5.1.4 Temperatura cinética

A temperatura cinética/excitacdo foi estimada para as posi¢des onde temos
observacoes das linhas de 3CO e C®O por meio da Equacdo 3.24 e variou entre

8 e 15 K. Similar intervalo de temperatura é estimado para os cores modelados por
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esferas de Bonnor-Ebert assim como pelas linhas de NHj, usando as Equagoes 3.41
e 3.42. Por meio da transi¢ao J=2-1 de '*CO e C'®O, Hacar et al. (2016) estimaram
temperaturas entre 9 e 11 K. Valores similares de temperaturas obtidas de emissao
de NHj s@o encontrados nos cores de outras NE’s (JIJINA et al., 1999; LADD et al.,
1994; MYERS et al., 1983). Por meio de emissao de poeira, Cox et al. (2016) estimaram
uma temperatura média de 13 K em regidoes de Musca com extincao visual acima

de 2 mag.

A partir de observagoes do satélite Planck, Juvela et al. (2010) estimaram a
temperatura da poeira em aproximadamente 1142 K para as condensagoes Mu4
e Mub. Este valor é similar ao da temperatura cinética por nés estimada das linhas
de BCO e C®O, o que sugere que o gas e a poeira nestas condensacoes estao
termalizados. Quando isso ocorre, a poeira controla a temperatura por sua emissao
térmica. Devido a essa emissao, a temperatura do gés ¢ mantida aproximadamente
constante, em cerca de 10 K, o que é uma caracteristica importante para o processo
de formagao estelar e torna possivel o colapso de cores com massas menores (LARSON,
2003), que é o caso de Mu4 e Mub5.

A linha J=K=1 de NH3 em Mul3 é subtermalmente excitada, pois, a temperatura
de excitagao estimada em aproximadamente 8 K pela Equacao 3.41 ¢ menor do que
a temperatura cinética estimada dessa linha em 12 K, pela Equacao 3.42. O fato
da temperatura de excitacdo de Mul3 ser menor do que a temperatura cinética
sugere que o fator de preenchimento nesta condensagao pode ser menor do que 1
ou que nao prevalecem as condigoes de equilibrio (FORSTER et al., 1987; URQUHART
et al., 2015). Uma vez que nossos dados sugerem que a condensacao Mul3 estd em
equilibrio térmico, provavelmente o fator de preenchimento nesta condensagao seja

menor do que 1.
5.1.5 Extingao visual

Por meio de mapas de extingdo visual obtidos no IV préximo com a resolugao
de 30”7, a extingdo maxima alcancada em Musca é de aproximadamente 17 mag,
obtida no core de Mul3, a condensacao mais densa de Musca, na qual se encontra
a fonte IRAS 12322-7023. Valor similar de extingao foi encontrado por Kainulainen
et al. (2016). O valor maximo estimado dos dados no IV ¢é 4 vezes maior do que
o estimado pelas linhas de *CO e C®O e trés vezes maior do que o méaximo de
extingao visual determinado pelo método de contagem de estrelas no Optico em
Musca (CAMBRESY, 1999; GREGORIO-HETEM et al., 1988). A extingdo estimada por

linhas de CO é limitada pela deple¢ao dessa molécula nas regides densas (BERGIN et
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al.,, 2001; CARPENTER, 2000; DICKMAN; HERBST, 1990) ou pela dilui¢ao do feixe, e a
estimada por contagem de estrelas no 6ptico ¢é limitada pela nao detecao de estrelas

de fundo em regides com extingao elevada (ALVES, 2004).
5.1.6 Profundidade 6ptica

A profundidade éptica do C'80, calculada por meio da Equacdo 3.23 varia entre
0,01 e 0,39 e sugere que as emissoes de C'80 em todas as posicdes observadas
sdo opticamente finas. Valores similares de opacidade de C'®0 foram estimados em
algumas posi¢oes por Vilas-Boas et al. (1994). A opacidade do *CO, calculada
pela Equacao 3.37, varia entre 0,4 e 2,1 e a profundidade 6ptica das linhas de NHj
estimada pela Equacio 3.40 ¢ de 0,022. Hacar et al. (2016) derivaram profundidades
6pticas das linhas J=2-1 do *CO e C*¥O variando entre 0,08 e 1,3 e entre 0,5 ¢ 9,5,

respectivamente.
5.1.7 Densidade de coluna e densidade volumétrica

Em média, a densidade de coluna do Hy estimada das linhas de *CO e C'80 pela
Equagao 3.11, a partir dos valores de extincao visual estimados através da Equagao
3.32 foi de aproximadamente 3,4540, 36 x10?" cm™2 e a densidade volumétrica das

condensacoes estimada das mesmas linhas pela Equacao 3.33 é de aproximadamente
2,624+0,66x10% cm 3.

Por meio das Equagoes 3.18 e 3.20 estimamos que os cores modelados tém
densidade volumétrica média de 1,540,4x10* cm™3 e central de ~5,642,3x10%
cm 3, respectivamente. Estes valores sdao similares aqueles estimados para outros
cores, com e sem formacao estelar associada (KANDORI et al., 2005; RACCA et al.,
2009; TEIXEIRA et al., 2005) assim como a recentes estimativas de Kainulainen et al.

(2016) para alguns cores de Musca.

Mul3 ¢é a condensacao mais densa de Musca. Sua densidade volumétrica média
estimada das linhas de *CO e C'0 ¢ 3,1240,41x10% cm~2. O mesmo parametro
estimado das linhas de NHg é de 1,4x10* ecm™3, que é similar aos valores tipicos dos
cores investigados em NHj por Benson e Myers (1983), Jijina et al. (1999) e Myers
et al. (1991). A densidade central de Mul3 obtida do ajuste de Bonnor-Ebert é de

1x10%cm™3.

2A profundidade 6ptica da linha J=K=1 de NHj3 é aproximadamente o dobro da profundidade
6ptica da componente hiperfina principal dessa linha (URQUHART et al., 2015).
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5.1.8 Pressao

A pressao exercida pelo gés a volta dos cores modelados por esferas de Bonnor-Ebert,

3 sendo mais elevada

calculada pela Equacdo 3.22, varia entre 3 e 20 x10* K cm™
em Mul3. Os valores de pressao por nos estimados sao similares aos estimados para
outros cores (KANDORI et al., 2005; RACCA et al., 2009) e também sdo da ordem do
valor estimado através do modelo de um cilindro em equilibrio hidrostatico confinado

pela pressao externa para a regido central de Musca por Kainulainen et al. (2016).
5.1.9 Massa

A massa de Musca calculada pela Equagao 3.14 em regioes com Ay >3 mag é de
241448 Mg, e é similar ao valor estimado por Kainulainen et al. (2016) em 281 M.
A massa estimada por Gregorio-Hetem et al. (1988) pelo método de contagem de
estrelas no optico é de 253 Mg, e e a estimada por Cambrésy (1999) pelo mesmo
método é de 550 M. Por medidas de emissao de *CO, Mizuno et al. (2001) obteve
a massa de 310 M. Estas diferengas na estimativa de massa podem ser devido as

diferentes razoes gas-poeira usadas em cada estudo.

Assumindo que a extingdo minima para a formagao de estrelas nas nuvens é de 10
mag, somente 5% da massa de Musca esta em condig¢oes de formar estrelas. Por meio
de modelagao da funcado de distribuicdo da densidade volumétrica, Kainulainen et
al. (2014) estimaram que somente 1% da massa de Musca tem densidade elevada
o suficiente para formar estrelas. A massa de Mul3 estimada das linhas de CO
pela Equacao 3.34 é de 10,2 My e a massa do core protoestelar calculada pela
Equagao 3.17 é de 1,0 Mg, sugerindo que aproximadamente 10% da massa desta
condensagao estd participando do processo de formagao estelar. Observagoes e
simulagoes mostram que as nuvens transformam em média 1-10% de sua massa

em estrelas (EVANS-II et al., 2009; FEDERRATH; KLESSEN, 2012).

A massa do hidrogénio molecular (Mgt (Hs)) das condensagoes de Musca calculada
pela Equacao 3.34 varia entre 6 e 32 M. Valores similares sao encontrados para
condensagoes de outras regioes de formacao de estrelas de baixa massa (MYERS et
al., 1983; VILAS-BOAS et al., 1994). A massa de Jeans das condensagdes de Musca
varia entre 7 e 9 M e a de Virial entre 6 e 19 M. As massas de Jeans e a de Virial

foram calculadas pelas Equacoes 3.35 e 3.36, respectivamente.

A razdo entre Mgy (H2) e M, varia entre 0,7 e 4,1, sendo maior do que 1 em

Mu4, Mub, Mul0 e Mul3. De acordo com Larson (1978), condensagdes com massas
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maiores do que as massas de Jeans podem fragmentar e formar mais do que uma
protoestrela. A quantidade de possiveis protoestrelas esta relacionada com o niimero

de massas de Jeans que a condensagao possui.

O pardmetro de virial («) definido como a razao entre a massa de Virial e a massa
do hidrogénio, varia entre 0,5 e 1,6. As condensacoes Mu4, Mu5, Mu8 e Mul0 tem
a <1. De acordo com Bertoldi e McKee (1992), nuvens com « <1 sdo virializadas
mas nao necessariamente em equilibrio hidrostatico (MCKEE; OSTRIKER, 2007). Para
Myers et al. (1988) o fato de @ ~ 1 também nao implica em equilibrio mas sim que
existe equiparticdo entre a energia gravitacional e uma ou mais formas de energia

interna.

As massas dos cores obtidas da extingdo visual por meio da Equagao 3.17 variam
entre 0,4 e 1,0 Mg,. e as de Bonnor-Ebert obtidas pela Equacao 3.21 sao da ordem
de 1 Mg. Estes valores sao similares as massas estimadas por Harvey et al. (2001),
Racca et al. (2009) e Teixeira et al. (2005) para cores de outras regioes de formacao

de estrelas de baixa massa.
5.1.10 Estabilidade

No contorno de 3 mag, temos dois filamentos em Musca com densidade linear
de massa de 16+7 My pc™! (norte) e 43+8 M pc™' (principal). No contorno
de 5 mag, temos dois filamentos com densidade linear de massa de 59414 Mg
pc! e 2849 Mg pc ! Das linhas de 3CO estimamos pela Equacio 3.15 que a
densidade linear de massa critica de Musca ¢ de 51+7 Mg pc™!. Considerando as
incertezas, a densidade linear de massa estimada dos mapas de extingao visual para
os filamentos de Musca sugere que tém valores compativeis com estruturas cilindricas
autogravitantes estaveis. A formagao de estrelas estda intimamente relacionada com

filamentos autogravitantes (e.g. ANDRE et al., 2014).

Comparando a densidade linear de massa de Musca considerando a massa obtida a
partir da extingao visual por contagem de estrelas no éptico com densidade linear de
massa, critica obtida da largura de linhas de C'80 observadas em algumas posicoes
de Musca, Vilas-Boas et al. (1994) também concluiram que Musca é um objeto
autogravitante. Comparando a densidade linear de massa da regiao central de Musca
obtida por extincao visual no IV proximo com a densidade linear de massa critica
obtida das linhas de C'®0, Kainulainen et al. (2016) concluiram que a regido central
de Musca é compativel com um filamento isotérmico em equilibrio hidrostatico,

confinado por pressao da ordem de 13x10* K cm™3, que é similar & pressdao que
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estimamos do modelo de esferas de Bonnor-Ebert para os cores embebidos em
Musca. No entanto, Cox et al. (2016) comparando a densidade linear de massa de
Musca estimada da emissao de poeira com a densidade linear de massa critica tipica
para a temperatura de 10 K, sugerem que Musca é um filamento marginalmente

supercritico.

O parametro de estabilidade dos cores modelados por esferas de Bonnor-Ebert varia
entre 4,5 e 5,7. Os valores do parametro de estabilidade por nés estimados sugerem
que o contraste de densidade centro-borda é menor do que 14 e que os cores estao
em equilibrio estavel. A razao entre a massa do core e a massa de Jeans também

sugere estabilidade para todos os cores, incluindo Mul3 que possui um OEJ.

Mul3 ¢é o unico core de Musca que contém um OEJ, o que mostra que ele ja teve
alguma instabilidade. No entanto, seu pardmetro de estabilidade (4,6) é um dos mais
baixos observados nos cores de Musca. Teoricamente, cores instaveis deveriam ter
pardmetro de estabilidade maior ou igual a 6,5 (BONNOR, 1956; EBERT, 1955). Nas
amostras estudadas por Harvey et al. (2001), Kainulainen et al. (2007) e Kandori et
al. (2005), cores com evidéncia de formacao estelar tém parametro de estabilidade
maior do que 7. No entanto, a maioria dos cores com fontes IRAS embebidas
estudados por Racca et al. (2009) tem pardmetro de estabilidade menor do que 6,5.
Nessa amostra, somente um core com uma fonte IRAS associada tem parametro de

estabilidade maior do que 6,5.

Analisando a relagao entre o parametro de estabilidade e a temperatura de Bonnor-
Ebert, Racca et al. (2009) encontraram que a temperatura diminui com o aumento
do pardmetro de estabilidade. Em sua amostra, os cores estaveis (8 sem OEJ’s
embebidos e 7 com fontes IRAS embebidas) tém temperaturas de Bonnor-Ebert
~15+6 K e &pnar ~4,5 e 0s instaveis (1 com uma fonte IRAS embebido e 3 sem) tém
temperaturas de Bonnor-Ebert ~10+3 K e &4 ~8,5. Mesmo tendo em conta as
incertezas, nossos resultados nao seguem a tendéncia mostrada na analise de Racca

et al. (2009), embora nossa amostra contenha menor quantidade de cores.
5.2 Caracteristicas gerais do maser de agua de IRAS 16293-2422

As componentes de velocidade do maser de dgua observadas em IRAS 16293-2422
no ROI encontram-se entre -8 km s™' e +12 km s~!. Tanto nas observagoes do
ROI quanto nas outras, componentes proximas de -7, 0, +2, + 4, +6 e +7 km
s7! sdo observadas em varias épocas consecutivas. Observacoes interferométricas

(WOOTTEN, 1993; IMAI et al, 2007) sugerem que estas componentes mais
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persistentes sao compostas por estruturas discretas, com velocidades préximas,

embora localizadas em posi¢oes distintas.

! e maiores do que +8 km

Componentes com velocidades menores do que -4 km s~
s~! sdo observadas em poucas épocas. As linhas de velocidade maior provavelmente
aparecem poucas vezes por questoes de coeréncia de velocidade. Além disso, para
excitar masers com velocidades distantes da Vsg da regiao sao necessarios jatos e

outflows bastante energéticos.

Componentes mais intensas, com densidade de fluxo maior do que 200 Jy, sdo
observadas em -6, 0, +3, +4, +6, +6,6, +7, +7,5 ¢ +8 km s~!. Observacoes
interferométricas mostram que estes masers mais intensos estao localizados num
anel a 10 UA do OEJ (WOOTTEN, 1993).

Observacoes do ROI, com baixa sensibilidade e resolucao espectral tendem a mostrar
linhas com picos simples ou duplos. Observagoes com resolugoes maiores tendem
a mostrar estruturas mais complexas, com varias componentes, com intensidades
distintas (CLAUSSEN et al., 1996; FURUYA et al., 2003). Durante os periodos de
atividade méxima sao vistas até 12 componentes de velocidade (WOOTTEN, 1993).
Algumas linhas observadas no ROI e por Claussen et al. (1996) mostram variagao

anticorrelacionada na intensidade.

Linhas observadas no ROI sdao largas (~2kms™'), provavelmente devido a
sobreposicao de linhas com velocidades préximas que nao conseguimos resolver
devido & resolucdo espectral com a qual trabalhamos, 0,54 e 0,94 kms™!.
Observacoes interferométricas mostram que as componentes observadas no ROI
estao relacionadas nao somente com um spot maser mas sim com VArios, com
velocidades proximas, localizados em posicoes espaciais distintas como se pode ver
em observagoes interferométricas de Alves et al. (2012), Imai et al. (2007) e Wootten
(1993).

5.2.1 Variabilidade de longo-termo

As linhas do maser de agua evoluem com o tempo, mostrando variagdes na
intensidade na escala de meses & minutos. A primeira impressao da variabilidade do
maser de dgua em IRAS 16293-2422 ¢é vista no estudo de Wilking e Claussen (1987),
onde se vé uma variagao na intensidade do fluxo, velocidade radial e largura de linha
de duas componentes numa escala de 10 dias. Furuya et al. (2003) mostraram que a

intensidade do fluxo das componentes principais manteve-se estavel por cinco anos
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desde as observagoes de Claussen et al. (1996). Observagoes realizadas por Wootten
(1993) entre dezembro de 1986 e fevereiro de 1992, mostram variagoes na intensidade
de trés grupos de masers de baixa velocidade, préximo de 0 km s~ e de +4 km s7*

1

e as que se encontram no intervalo entre +6 e +8 km s, cuja a emissao sempre foi

presente.

Também sao observados flares em algumas componentes tanto nas observagoes de
Claussen et al. (1996), Imai et al. (2007) quanto nas nossas. A componente de +7,5

km s~!

mostra variagdo dramatica no fluxo de 6000 Jy para menos de 100 Jy, de
fevereiro de 1990 a outubro de 1992. De acordo com Claussen et al. (1996), esta

variacao no fluxo deveu-se a um aumento do fluxo radiativo da fonte excitante.
5.2.2 Variabilidade de curto periodo

Nas observagoes realizadas no ROI é possivel acompanhar a evolugao das
componentes em escalas de minutos, por isso foi possivel detetarmos variabilidade
curta, na escala de 10 minutos, em algumas componentes. Até a data nao haviam sido
registradas componentes com tempo de vida tao curto em outros radiotelescopios,

provavelmente devido ao espagamento das observagoes e a baixa resolucao temporal.

Algumas componentes consideradas rapidas (observagoes 169 e 274) podem ser
'falsas" deteccoes. A soma da intensidade integrada das duas componentes em que
detetamos uma de répida variabilidade no dia 29 de outubro (observagao 169) é 176

! nos espectros anterior (observacio 168)

K km s™! e a componente em +7 km s~
e posterior (observagdo 170) é de aproximadamente 150 K km s™!. Na observagao
do dia 28 de novembro de 2009 (observagao 274), a soma da intensidade integrada
das linhas do espectro em que detetamos linhas com tempo de vida rapido é de

! ¢ a intensidade integrada da linhas observadas

aproximadamente 203 K km s~
antes e depois é de 142 e 194 K km s™1, nas observacoes 273 e 275, respectivamente.
Devido a proximidade dos valores de intensidade integrada, nao podemos descartar
efeitos instrumentais como sendo responsaveis pelo "desdobramento" da linha, com
consequente aparecimento de supostas linhas rapidas. No entanto, variacoes similares

nao aparecem nos espectros das fontes calibradoras.

Variabilidade curta, de aproximadamente 10 minutos, também foi observada no
dia 30 de agosto de 2011, em uma componente fraca, como visto na Figura 4.48.
Linhas com tempo de vida da ordem de minutos sao dificeis de explicar considerando
excitacao por mecanismos colisionais, tamanhos dos spots maser e velocidades de

choques tipicas das regioes de formacao estelar de baixa massa.
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Assumindo que os masers de IRAS 16293-2422 sdao excitados por choques com
velocidades de 40 km s~ (CASTETS et al., 2001) e que um spot maser tem tamanho
tipico ~ 1 UA (REID; MORAN, 1981), o tempo que o choque levaria para percorrer
o spot seria de um més. Esta é a escala temporal de variabilidade esperada para os

masers tipicos de regides de formacao de estrelas de baixa massa.

Linhas do maser de 22 GHz com tempo de vida tao curto como a observada em IRAS
16293-2422 foram mencionadas poucas vezes na literatura, somente em regioes de
formagao de estrelas de alta massa (SAMODUROV et al., 2006). Estes sugerem que
a variabilidade rapida ocorrida em W49N e W33B, pode ser devido a eventos que

ocorrem em escalas menores, da ordem de 0,1 UA.

Se assumirmos que os spots maser em [RAS 16293-2422 tém escalas espaciais da
ordem de 0,1 UA e a velocidade dos choques tipicas na regidao de 40 km s,
a variabilidade em IRAS 16293-2422 seria de 4 dias. Considerando que os spots
maser em [RAS 16293-2422 tém dimensoes similares as menores escalas dos spots
maser, j4 observados em Orion (0,05 UA, MATVEYENKO et al.,, 2004), a escala de
tempo de variabilidade esperada é de aproximadamente 10 horas. Portanto, mesmo
considerando dimensoes menores, as colisoes nao explicam a variabilidade rapida

que observamos em [IRAS 16293-2422.

De acordo com Salem e Middleton (1978), a variabilidade rapida em algumas
componentes do maser de 22 GHz pode ser causada por variacoes no meio maser
e quando isso acontece, também sao esperadas variagoes em outras radiagOes
provenientes da mesma regido. Sendo assim, procuramos por variacoes que tenham
ocorrido na altura das observagoes do ROI em outros tipos de emissdao, mas nao

encontramos na literatura observacoes realizadas no mesmo periodo.

De acordo com Burke et al. (1978), Samodurov et al. (2006), a variabilidade da ordem
de minutos observada em algumas componentes requer variagoes elevadas no fluxo,
~7x1072 Ly, dia~!. Tais variacoes elevadas do fluxo estelar podem ocorrer durante
um evento extraordinario. Mas, se a luminosidade pump variar demasiado, as outras
componentes nao serao livres de variagoes. No entanto, Genzel et al. (1979) sugerem
que um flare que ocorra localmente na estrela pode causar variabilidade rapida
em componentes maser localizadas nas partes mais internas do disco circumestelar
e muito proximo da estrela central, sem afetar as outras componentes. Outras
componentes maser em [TRAS 16293-2422 nao mostram variagoes significativas no

fluxo no mesmo periodo em que detetamos componentes de variabilidade curta.
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Considerando que mesmo nas menores escalas de tamanho dos spots maser as colisoes
nao explicam a variabilidade curtissima que observamos em ITRAS 16293-2422, a
contribuigao de outro mecanismo de excitacao (por exemplo o radiativo) combinado
com a hipodtese de que os spots maser em TRAS 16293-2422 tenham dimensoes da
ordem de 0,01 UA poderia explicar o que observamos. Escalas menores do que estas
nao podem ser consideradas, pois de acordo com Elitzur et al. (1991), o tamanho
minimo dos spots maser deve ser ~10' cm. De acordo com Tarter e Welch (1986), a
excitacao do maser de agua pela combinacgao da radiagao e das colisdes pode explicar

a ocorréncia de masers transientes.
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6 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS
6.1 Conclusoes

Usando dados do IV proximo nas bandas J, H e K de fontes puntiformes do
catdlogo 2MASS e a técnica NICE construimos mapas de extingao visual de Musca,
com a resolucdo de 40" e de algumas condensaces densas embebidas na nuvem,
com a resolucdo de 30”. Avaliamos a estabilidade de cinco cores que tem extincio
visual > 10 mag, ajustando seus perfis radiais de extin¢ao pelo modelo de esferas
isotérmicas de Bonnor-Ebert. Analisamos as propriedades cinematicas e dinamicas
das condensacoes densas por meio das linhas de emissdao do 3CO, C®O, NH;s, e
construimos o mapa de emissdo integrada de CO e C¥O em Mul3. Esta é a
primeira vez que sdo apresentadas observacoes de NH; em Musca, que é construido
um mapa de emissdo integrada de ¥CO e C¥O em Mul3 e que é avaliada a
estabilidade dos cores densos embebidos em Musca. Também apresentamos os
resultados preliminares do monitoramento da emissao do maser de agua de 22 GHz
no OEJ TRAS 16293-2422, onde acompanhamos a evolugao temporal das diversas
componentes de velocidade desse maser, desde 1986. As principais conclusoes deste

trabalho sao:

e A extingdo derivada pelo método NICE e dados do IV proximo traga
a fronteira da NE Musca, como visto nos mapas obtidos no Optico
(CAMBRESY, 1999), e revelam um filamento com pouco mais de 2° de
extensao com varias condensacoes embebidas. No contorno de 3 mag, a
nuvem divide-se em duas estruturas filamentares, tal como visto no mapa
de Kainulainen et al. (2016).

e (Cinco cores embebidos em Musca tem Ay >10 mag e sdo potenciais locais
de formagao de estrelas. Um destes cores (Mul3) tem um OEJ embebido,
a fonte IRAS 12322-7023.

e A massa estimada para a nuvem em regioes com 2 3 mag é de 241+48 Mg,.
Valores similares foram estimados das linhas de CO, contagem de estrelas
no éptico, excesso de cor no IV préximo e emissdo de poeira (COX et al.,
2016; GREGORIO-HETEM et al., 1988; KAINULAINEN et al., 2016; MIZUNO et
al., 2001).

e No geral, as massas das condensacoes em ETL e de Virial estimadas das
linhas de CO sao comparaveis, o que é uma indicagao de equiparticao entre

a energia térmica, cinética e gravitacional.
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A massa média das condensagoes em ETL é maior do que a massa de
Jeans, o que sugere que as condensagoes podem fragmentar e formar mais

de uma estrela.

No estdgio atual de evolucdo, menos de 10% da massa da nuvem é
convertida em estrelas. Resultado similar é encontrado para Musca por
Kainulainen et al. (2014).

As emissoes do C'®O se originam de regides cuja a transicio J=1-0 dessa
molécula sao opticamente finas, com uma profundidade 6ptica média
estimada em 0,02 e 0,4. Em algumas condensacoes, a emissao do *CO
é opticamente espessa, similar ao que foi encontrado por (VILAS-BOAS et
al., 1994).

A emissao de NHj3 foi detetada nas condensacoes Mul3d e Mu9 e é mais
intensa em Mul3. A razao de intensidade da componente principal e das
satélites em Mul3 é ~0,3, o que sugere que esta condensacdao estd em

equilibrio térmico.

A maioria das linhas de CO e C*O tem perfil gaussiano, com largura
tipica de 0,7640,16 km s~ e 0,5640,12 km s~!, respectivamente. A largura
das componentes principais do NHs ¢ 0,6340,31 km s~!. Os movimentos

nao térmicos tém maior contribuicao no alargamento das linhas.

As linhas de 3CO e C0O mostram picos duplos em Mul3, com uma
separacdo média de 0,8 km s~!. Os mapas de intensidade integrada
mostram que essas emissoes sao provenientes de duas regioes distintas

sobrepostas ao longo da linha de visada.

Nao existem diferencas significativas entre as larguras de linha observadas
em Mul3 e nas restantes condensacoes que nao possuem OEJ’s. No
entanto, a dispersao de velocidades em Mul3 é a mais elevada dentre todas

as condensagoes que estudamos.

Em média, os cores tem densidade volumétrica central ~6x10* cm™3,

dimensdes ~0,07 pc e estdo sujeitos a uma pressdo externa média de 7x10%
K cm™3.
O intervalo de temperatura de Bonnor-Ebert, entre 7 e 13 K, esta de acordo

com o intervalo de temperatura cinética estimado por meio das linhas de

13C0O, C*®O e de NH;.
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Em Mul3 observamos os maiores valores de extingao visual, 17 mag, e
densidade volumétrica central, 1x10° em™. E o core sujeito a maior
pressdo externa, 2x10° K cm™ e que possui a temperatura de Bonnor-
Ebert mais elevada, 13 K.

A densidade linear de massa de Musca que estimamos é de 43£8 Mg, pc~!

e a densidade linear de massa critica que estimamos das linhas de *CO
é de 5147 Mg, pc~!. Considerando as incertezas, estes resultados sugerem
que Musca se comporta como um cilindro autogravitante estavel, como
mostram trabalhos anteriores de Kainulainen et al. (2016) e Vilas-Boas et

al. (1994).

O parametro de estabilidade dos cores modelados varia entre 4,5 e 5,7, o

que sugere que todos os cores nao estao colapsando.

Com base neste estudo, o parametro de estabilidade nao permite distinguir
um core com formacao estelar ativa (Mul3) de cores sem evidéncia de

formagao estelar (Mu4A, Mu4B, Mu5 e Mul0).

Uma vez que o parametro de estabilidade nao se mostrou como um
indicador da atividade de formacao estelar nos cores analisados, Ay,
n. e P, sdo os pardmetros que podem ser explorados como potenciais
indicadores dessa atividade. Em Mul3 esses sao os parametros cujos valores

sao mais elevados.

As componentes de velocidade do maser de dgua observadas em IRAS
16293-2422 encontram-se entre -14 km s e +14 km s~

! se mostraram mais

As componentes de velocidade entre 0 e +8 km s~
intensas em quase todas as observagoes em que foram detetadas e foram

observadas por varias épocas consecutivas.

As componentes observadas evoluem consideravelmente com o tempo,
mas a maioria mostra um ciclo de atividade continuo, com intensidade
aproximadamente constante seguida de um ligeiro aumento ou diminuicao
de pequena escala. Mas também sdao observadas variagoes bruscas de

intensidade em algumas componentes.

Algumas estruturas exibem variabilidade de curto periodo (menos de um

més) e outras sdo estdveis por tempos superiores a um ano.

155



e Observamos componentes com curtissimo tempo de vida, da ordem de
minutos, que nao podem ser explicadas considerando apenas bombeamento
colisional, por choques com velocidades de 40 km s+

maser de IRAS 16293-2422 tenham dimensoes da ordem de 0,05 UA.

mesmo que oS S$pots

e A contribuic¢do de outro mecanismo de excitagao (por exemplo o radiativo)
combinado com a hipétese de que os spots maser em IRAS 16293-2422
tenham dimensdes da ordem de 0,01 UA poderia explicar a variabilidade

curtissima que observamos.

6.2 Trabalhos futuros

Neste trabalho estudamos a distribuicao da poeira e do gas usando dados do 2MASS
e o método NICE, que devido a sensibilidade e caracteristicas introduzem incertezas
elevadas nas estimativas de extingdo nas regides difusas com extingdo visual baixa
(Ay < 3 mag). Por isso sdo necessarias observagoes de Musca no IV préximo com
maior sensibilidade e a implementacao de técnicas mais eficientes, como o NICEST
para melhor caracterizacao dos cores embebidos em Musca assim como de outras

regioes de formacao de estrelas de baixa massa.

Algumas incertezas também sao introduzidas nas estimativas dos parametros fisicos,
principalmente nas regides mais densas, onde o 3CO e o C¥O costumam sofrer
deplecao. Observacoes de melhores tracadores de regioes mais densas, como o HCO™,
HCN, 32CS, N,D™ e outras moléculas, com melhor resolugao espacial (por exemplo
o ALMA), para entender a distribuicao do gés e as propriedades dindmicas nas
condensacoes de Musca, particularmente para Mul3. Estas observagoes também

podem se estender para outras regides de formacao de estrelas.

Uma combinacao de estudos de emissao de linhas moleculares, emissao continua de
poeira e extingao visual é necessaria para que se tenha uma visao global de Musca e
de outras nuvens, de grandes escalas (parsecs) até a escala dos cores densos, o que

ird permitir uma descrigdo mais precisa dessas regioes.

A andlise de variabilidade na fonte IRAS 16293-2422 nesta pesquisa é de natureza
qualitativa e de forma preliminar, sendo necessaria uma avaliacdo quantitativa e
mais detalhada. Algumas questoes estdao em aberto. Como se comporta o padrao
de emissao, sera que as estruturas observadas em uma determinada época sao
observadas tal e qual em outras épocas? Existe algum padrao de periodicidade na

variabilidade da emissao e/ou na distribui¢ao espacial das componentes?
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A emissdo maser, juntamente com outras observacoes no submm fornece informagoes
importantes sobre a regiao em estudo. Por isso, também ¢é necessario associar
informagoes sobre a geometria da fonte (obtidas das observagdes recentes com o
VLBI, Submillimeter Array-SMA e ALMA), distribuigao espacial e em velocidade
dos spots maser, distribuicao espacial das linhas moleculares que sao tracadoras
de jatos (emissdo térmica de SiO) e de outflows (emissdo térmica de CO) bem
como de outras espécies moleculares e emissoes no continuo em radio centimétrico

e submilimétrico de modo a que se tenha uma visdo bem mais detalhada da fonte.

Embora nao tenham uma contrapartida, as observagoes de curtissima variabilidade
em [RAS 16293-2422 detetadas no ROI por si s6 sdo interessantes e necessitam
de uma confirmacado independente, que poderia ser em outros radiotelescopios.
Além disso, falta a andalise dos dados das observacoes de 2012 realizadas no ROI,
que provavelmente podem mostrar mais componentes de curta duracao. Também
sao necessarias observagoes com resolucao espacial altissima para resolver os spots

masers e assim determinar o tamanho real dos spots maser em IRAS 16293-2422.

Como nao existe um modelo Unico para explicar a variabilidade, seria interessante
explorar varios modelos de excitagao e variabilidade dos masers, e associa-los num

unico para tentar explicar as componentes de curto periodo identificadas nesta fonte.
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Tabela A.2 - Pardmetros observados da NHjy

Cond. Pos. (X(Jgogo_o) (5<J2000_0) T:k4 VC A‘/obs
(h:m:s) (° " (K) (km s71) (km s1)

Mu6 Mu6-1¢ 12 26 16.04 -71 26 36.2 <0,02 - -
Mu9 Mu9-1¢ 12 30 48.52 -71 10 35.4 0,09+0,017  3,46+0,05 0,81 £0,10
Mull Mull-1* 12 31 41.02 -71 01 40.8 <0,02 - -
Mul3 Mul3-6 1235 18.18 -70 39 46.8 0,24+0,017 3,90 £0,02 0,77 £0,05

0,0740,017 -3,79+0,01 1,08 40,03
0,080,028  11,4840,03 0,46 £0,08

Na coluna 1 temos o nome da condensagao, na coluna 2 a posicao observada, cujas
as coordenadas equatorias sdo dadas nas colunas 3 e 4. Nas colunas 5, 6 e 7 temos a
temperatura de antena corrigida da atenuacdo atmosférica (T%), a velocidade radial no
centro da linha (V.) e a largura da linha a meia altura (AV) do NHj3, respectivamente. A
incerteza foi obtida do ajuste de gaussianas.

Os espectros foram suavizados por dois canais de 0,3 km s
a-Posicao central da condensacao.

P-componente hiperfina principal.

I- componente satélite interna.

E- componente satélite externa.
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Tabela A.4 - Pardmetros derivados do NHjs

desig. . 711y Toe Tom  N(NHL) N(H,) 1 (Hy)
(K) (K) (108 em™2) (10*! em™2) (10 cm™3)
Mu6-1 - - - - - -
Mu9-1 - - - 3.04 1.0 47
Mulll - - - - - -
Mul3-6 0,01 83 12 9,04 3,0 14,0

Na coluna 1 é dada a posicao observada e na 2 a profundidade éptica da componente
hiperfina principal da transicio J=K=1 do NHj3. Nas colunas 3 e 4 sdo dadas as
temperatura de excitagdo e cinética, respectivamente. Nas colunas 5 e 6 sdo dadas as
densidades de coluna do NH3 e do hidrogénio molecular, respectivamente. A ultima foi
estimada considerando a abundéncia relativa do NH3 em relacad ao hidrogénio de ~3x1078
(HARJU et al., 1993; URQUHART et al., 2015). Na coluna 7 é dada a densidade volumétrica
do gas, calculada considerando que os cores onde o NHj3 é observado tem estrutura esférica
de raio médio ~0,07 pc estimado do perfil radial de exting¢io visual.

Para estimar os parametros fisicos em Mu9-1 usamos o valor de temperatura padrao de
10 K.
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APENDICE B - OBSERVAVEIS DAS LINHAS DO MASER DE AGUA
DE 22 GHz EM IRAS16293-2422 NO ROI

Tabela B.1 - Pardmetros das linhas de maser de agua de 22 GHz em TRAS 16293-2422
observadas no ROI

Data obs. Hora obs. N°da T3} V. AV J TR xdV S, Lo
(dd/mm/aa)  (h:m:s) obs. (K) (kms™!) (kms™) (Kkms™) (Jy) (1077 Lg)
05/12/91 17:38:00 1 1,7 45 6,1 11,1 74.8 33.0
17:54:00 2 2,5 4,2 7,3 19,8 110,0 28,7
30/01/92 17:36:00 3 1,4 2,5 1,8 3,5 61,6 10,5
24/03/92  15:22:00 4 15 5.5 2.8 5.2 66,0 15,3
28/07/92 18:40:00 5 2,4 5,0 0,9 2,3 105,6 6,7
30/08/92 16:40:00 6 5,4 2,8 0,9 2,2 237,6 15,3
17/09/92  14:57:00 7 2.6 0,2 0,9 2.5 114,4 7.4
04/12/92 172000 8 104 0,1 0,8 19,5 4576 580
05/12/92 17:36:00 9 9,4 2,9 0,4 16,3 413,6 48,5
19/03/93 13:23:00 10 11,9 3,5 1,0 12,9 523,6 38,3
27/04/93  15:18:00 11 <02 - - - - -
28/04/93  14:56:00 12 <0,2 - - - - -
27/05/93 15:18:00 13 <02 - - - - -
22/06/93  17:40:00 14 <02 - - - - -
21/07/93 17:52:00 15 <0,2 - - - - -
09/08/93 14:29:00 16 1,8 1,7 1,3 2,6 79,2 77
17/09/93 17:47:00 17 <0,2 - - - - -
28/10/93 17:45:00 18 <0,2 - - - - -
23/11/93 17:20:00 19 3,1 4,5 0,8 2,6 136,4 7,8
10/01/94  18:29:00 20 <02 - - - - -
09/03/94  17:20:00 21 <02 - - - - -
25/09/96 17:32:46 22 1,7 -3,0 1,5 2,7 74,8 7,9
1,2 0,6 0,9 24 52,8 7.3
10/09/09 12:09:26 23 7,5 6,4 1,6 18,2 330,0 54,1
12:20:07 24 7,5 6,5 1,4 17,1 330,0 50,9
12:28:09 25 7,3 6,5 1,7 18,0 321,2 53,3
12:36:10 26 7.2 6,6 1,7 18,0 3168 536
13:00:54 27 6,3 7,5 1,8 16,1 2772 479
13:09:36 28 2,9 7,6 1,8 15,0 259,6 447
Continua
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o

(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
13:16:57 29 5,4 7,5 1,5 12,6 237,6 37,3
14:03:04 30 4,5 7,7 1,8 114 198,0 33,9
14:05:45 31 44 7.7 18 11,2 1936 333
14:14:26 32 4.2 7.7 1.8 10,8 1848 319
14:25:08 33 4.1 7,8 1,2 8,8 180,4 26,2
14:33:09 34 3,8 7,8 1,6 9,1 167,2 27,0
1441551 35 38 7.8 15 8,9 167,2 26,5
15:19:57 36 3,0 8,0 1,6 7,3 132,0 21,7
15:51:22 37 2,8 8,0 1,9 7,4 123,2 22,0
16:07:25 38 3,1 7,9 1,8 9,1 136.,4 15,3
17:44:21 39 3,8 7,8 1,5 9,0 167,2 26,8
17:55:02 40 4,1 7,8 1,6 9,9 180,4 29,4
19:11:15 41 56 7.6 1,6 13,6 2464 40,5
19:21:57 42 9,5 7,5 1,6 13,3 2420 39,5
19:37:59 43 6,9 7,5 1,5 16,3 303,6 48,5
19:51:21 44 7.1 7.5 1,7 17,8 3124 53,0
20:05:24 45 7.7 7.4 1,6 18,5 3388 548
20:18:46 46 8,1 7,4 1,6 19,6 356,4 58,3
20:58:12 47 9,0 7,2 1,5 21,3 396,0 63,2
21:08:54 48 89 7.9 1,7 992.1 3916 658
21:24:17 49 7,8 7,2 1,6 18,5 343,2 55,1
21:26:37 20 7,8 7,2 1,6 18,6 343,2 95,2
21:29:37 51 7.8 7.9 1,6 18,6 3432 552

11/09/09 02:53:20 52 2,0 8,0 2,1 9,9 88,0 16,3
03:04:41 53 2,2 7,0 1,2 4,7 96,8 14,0
03:38:47 54 2,0 7.0 1,7 5,0 88,0 14,9

16/09/09  13:11:02 55 2.9 8.1 1,5 6,7 1276 20,0
13:1814 56 5,1 8.0 1,7 12,7 92244 37,6
13:26:45 o7 9,3 8,1 1,5 21,6 409,2 64,2
13:34:48 58 5,8 7,6 1,5 13,7 255,2 40,6
13:42:07 59 7,6 8,1 1,7 18,6 3344 55,3
14:12:12 60 8,2 8,3 1,7 20,2 360,8 60,0
14:33:36 61 7,5 8,4 1,7 18,5 330,0 54,8

Continua
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
14:38:17 62 7,0 8,3 1,7 17,1 308,0 50,8
15:09:42 63 6,1 8,9 1,8 15,6 268,4 46,3
15:48:28 64 6.2 8.8 18 16,2 272.8 483
18:37:36 65 9,4 7,2 1,7 234 413,6 69,4
18:58:19 66 10,7 7,1 1,7 26,9 470,8 79,9
17/09/09 14:32:11 67 4,3 6,4 3,8 19,1 189,2 26,6
14:43:33 68 3,7 6,9 2,9 13,2 1628 39,3
14:47:34 69 3,9 6,3 3,0 12,9 154,0 38,3
14:54:55 70 3,6 6,7 2,7 12,0 158,4 35,6
14:05:37 71 1.2 6.8 2.8 49 52.8 12,5
15:16:59 72 2,7 6,4 2,5 8,7 118.8 25,9
15:27:41 73 2,2 6,3 3,1 8,1 96,8 24,2
15:31:01 74 21 6.4 3.6 8.8 92.4 2.1
15:46:23 75 2,1 7.0 2.9 6,3 92.4 18,7
02/10/09 14:01:03 76 <0,2 - - - - -
14:30:03 77 10,2 7,1 2,0 28,1 4488 83,3
19:1810 78 101 7.2 2.0 27.1 4444 806
20:31:02 79 13,5 7,3 1,9 35,8 094,0 106,4
20:38:02 80 14,2 7,3 1,9 37,6 624,8 111,7
03/10/09 12:32:59 81 52,5 7,9 1,9 140,7 2310,0 4177
12:4021 82 46,1 7.9 2.0 1242 20284  369,0
12:51:43 83 14,8 8,0 1,8 38,4 651,2 114,2
12:59:04 84 14,6 8,0 1,9 38,2 642,4 113,4
13:14:26 85 13,5 8,1 1,9 36,2 094.,0 107.,4
20:59:02 86 22,0 6,5 1,9 27,7 968,0 171,5
04/10/09 18:11:11 87 145 82 1,9 38,8 6380 1153
18:21:12 88 13,3 8,2 1,9 35,6 585,2 105,8
05/10/09 11:4123 89 214 81 2.1 60,4 9416 1795
15:55:24 90 10,4 7,1 1,8 26,4 457,6 78,4
18:14:27 91 141 7.7 1.8 36,0 6204 106,83
18:21:48 92 13,8 7,7 1,9 36,0 607,2 107,0
18:29:10 93 13,6 7,7 1,9 35,6 298,4 105,7
18:37:11 94 <0,2 - - - - -
Continua
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
18:45:12 95 1,1 7,7 1,8 2,9 484 8,6
18:58:34 96 <0,2 - - - - -
19:07:56 97 <0,2 - - - - -
19:15:57 98 17,4 7,6 1,9 46,4 765,6 1377
19:48:03 99 19,4 7,5 1,9 02,1 853,6 154,6
19:58:44 100 23,6 7.4 1,9 62,5 1038,4 185,7
07/10/09  12:39:24 101 222 7.3 2.1 61,6 976,8 1831
14:53:06 102 14,4 7,7 2,0 39,4 633,6 117,0
15:00:27 103 13,6 7,7 2,0 37,1 298,4 110,3
15:17:10 104 11,6 7.8 2.0 31.7 5104 94,3
15:54:56 105 <0,2 - - - - -
09/10/09 19:19:50 106 31,7 7,3 1,5 73,2 1394,8 217,3
19:35:52 107 350 7.2 1,6 832 15400 2471
10/10/09 17:31:37 108 24,5 7,6 1,5 56,6 1078,0 168,2
17:31:48 109 242 7,6 1,4 95,6 1064,8 165,2
11/10/09 19:06:28 110 30,6 7,2 1,5 71,7 1346.,4 213,0
19:17:10 111 31,9 7,2 1,4 71,8 1403,6 213,2
28/10/09 12:59:00 112 31,5 7,2 1,7 77,2 1386,0 2294
18:31:15 113 23,6 7,4 1,5 35,3 1038,4 164,2
18:35:16 114 27 7.4 1,7 6.5 18,8 194
18:40:36 115 16,5 7,4 1,5 38,3 726,0 113.8
18:45:57 116 354 7.4 1,5 81,6 1557,6 2423
18:49:58 117 46,9 7.4 1,5 109,4 2063,6 324.9
18:55:59 118 57,2 7,4 1,5 134,2 2516,8 398,6
19:00:40 119 651 74 1,5 151,0 28644 4486
19:05:20 120 653 7.4 1,5 151,6 28732 4503
19:10:01 121 67,0 7.4 1,6 159,9 20480 4748
19:17:22 122 21,3 74 1,5 491 9372 1459
19:22:03 123 46,4 7.4 1,5 107,1 2041,6 318,2
19:26:04 124 58,1 7,4 1,5 136,6 2556,4 405,6
19:31:25 125 605 7.4 1,5 1415 26620 4202
19:35:25 126 72,3 7.4 1,5 167,3 3181,2 497.,0
19:40:46 127 734 T4 1,5 72,0 3229.6 5108
Continua
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o

(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
19:53:28 128 64,6 7,4 1,5 152,2 2842 4 452,0
20:00:50 129 64,6 7,4 1,5 150,6 28424 4472
20:08:11 130 63,6 7.4 1,5 149,7 27984 4447
20:15:32 131 62,8 74 1,5 146,4 2763,2 434,7
20:23:33 132 62,1 T4 1,5 1457 27324 432.6
20:30:54 133 61,1 7,3 1,5 142,6 2688,4 423.4
20:38:16 134 60,2 7,3 1,5 140,3 26488 416,7
20:45:37 135 08,2 7,3 1,5 136,1 2560,8 404,1
20:52:58 136 54,8 7,3 1,5 1277 2411,2 3794
21:00:19 137 53,8 7,2 1,5 1257 2367,2 373,3
21:07:40 138 50,7 7,2 1,5 118,4 2230,8 351,5
21:15:02 139 489 7.2 1,5 1144 21516 3398
21:22:23 140 458 7.2 1,5 106,9 20152  317.5
21:30:24 141 43,0 7,2 1,5 100,9 1892.,0 299,8
21:37:45 142 39,4 7,1 1,5 91,8 1733,6 2727
21:45:07 143 35,8 7,1 1,5 84,4 1575,2 250,6
21:57:09 144 339 7.1 1,5 79.0 14916  234.6
22:05:10 145 28,8 7,1 1,5 67,2 1267,2 199,6
22:12:31 146 279 7,1 1,5 65,1 1227,6 193,4
92:20:32 147 229 7.0 1,5 536 10076  159.3
92:98:34 148 210 7.0 1,5 495 9240 1472

29/10/09 18:14:28 149 22,5 7,2 1,5 52,0 990,0 154,3
18:19:09 150 2,3 7.1 1,6 5.4 1012 16,2
18:23:09 151 57,1 7,2 1,5 1339 25124 397,7
18:27:00 152 50,5 7,3 1,5 118,2 22220 351,0
18:32:31 153 63,6 7.2 1,5 1480 27984 4395
18:40:32 154 634 7.3 1,5 1484  2789.6 4406
18:47:54 155 64,6 7.3 1,6 154,1 28424  457.7
18:55:15 156 63,5 7,3 1,5 149,3 2794,0 443 4
19:03:16 157 63,2 7,3 1,5 1476 2780,8 438,5
19:10:37 158 64,0 7,3 1,5 149,7 2816,0 444.5
19:17:58 159 634 7,3 1,5 148,4 2789,6 440,8
19:25:20 160 63,2 7,3 1,5 148,7 2780,8 441,5
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
19:32:41 161 62,3 7,3 1,5 145,3 2741,2 431,6
19:41:22 162 66,8 7,3 1,5 155,4 2939,2 461,5
19:48:43 163 66,6 7,3 1,5 156,5 2930,4 465,0
19:56:45 164 66,9 7,3 1,5 156,3 2943,6 464,3
20:04:06 165 65,7 7,3 1,5 154,1 2890,8 457,6
20:11:27 166 65,8 7.3 1,6 157,3 2895,2 4673
20:18:48 167 65,1 7,3 1,5 1524 2864.,4 4526
20:26:10 168 63,9 7,3 1,5 149,9 2811,6 445,2
20:46:53 169 25,8 7,5 2,2 75,4 11352 2238
413 111 1,3 90,9 18172  270,0
20:52:14 170 63,6 7,3 1,5 148,2 2798,4 440,0
20:59:35 171 63,9 7,3 1,5 149,9 2811,6 445,3
21:06:56 172 64,5 7,3 1,5 150,8 2838,0 4479
21:14:17 173 638 7.3 1,5 1474 28072 4377
21:21:39 174 62,5 7,3 1,5 144.8 2750,0 430,2
21:29:00 175 60,8 7,2 1,5 141.4 2675,2 419,8
25/11/09 13:32:46 176 35,2 7,0 1,6 83,8 1548,8 248,8
17:45:28 177 <02 - - - - -
17:47:28 178 15,2 8,1 3,6 64,0 668,8 190,1
17:52:49 179 <0,2 - - - - -
17:54:49 180 16,9 8,3 3,9 76,4 743,6 226,8
18:00:10 181 41,4 8,4 3,9 186,2 1821,6 952,9
18:04:11 182 42,9 84 3.8 190,0  1887.6 5644
06:08:12 183 54,8 8,4 3,9 2445 2411,2 726,0
20:33:54 184 42,3 7,0 1,6 103,4 1861,2 307,1
20:29:15 185 62,4 7,1 1,6 152,2 2745,6 4521
20:33:15 186 51,8 7,1 1,6 125,6 2279,2 373,0
20:39:16 187 21,1 7,1 1,6 50,9 928,4 151,3
20:44:37 188 60,0 7,1 1,6 146,5 2640,0  435,2
20:46:38 189 55,9 7,1 1,6 135,0 2459,6 400,9
20:54:39 190 55,4 7,1 1,6 134.,4 2437.6 399,3
21:02:00 191 54,5 7,1 1,6 132,1 2398,0 3923
21:09:21 192 50,9 7,1 1,6 1244 922396  369.4
Continua
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o

(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
21:13:22 193 50,4 7,1 1,6 1227 2217.6 364,3
21:16:02 194 46,4 7,2 1,7 115,3 2041,6 3424
21:18:43 195 32,8 7,2 1,6 79,6 1443,2 236,3
21:22:03 196 31,0 7.2 1,6 746 13640 2217
21:24:44 197 41,2 7,1 1,7 101,1 1812,8 300,2
21:27:24 198 28,0 7,2 1,6 67,2 1232,0 199,6
21:30:05 199 43,5 7,2 1,6 103,7 1914.0 308,0
21:32:45 200 37,3 7,2 1,6 90,1 1641,2 267,5
21:40:46 201 36,3 7,2 1,6 87,9 1597,2 261,2
21:48:08 202 34,0 7,2 1,6 82,0 1496.,0 243,7

27/11/09 20:28:09 203 43,6 6,7 1,6 104,5 19184 310,4
21:03:52 204 15,5 6,8 1,5 36,3 682,0 107,7
21:05:52 205 402 68 1,6 96,9 17688  287.8
21:08:33 206 47,8 6,8 1,6 116,0 2103,2 344.5
921:11:13 207 592 68 1,7 1452 26048 4312
21:18:35 208 58,9 6,9 1,6 141,6 2591,6 420,5
21:25:56 209 55,0 6,9 1,6 131,3 2420,0 390,1
921:33:17 210 50,1 6.9 1,6 1194 22044 3548
21:40:38 211 45,6 7,0 1,6 110,5 2006,4 328,0
21:47:59 212 391 7.0 1,6 929 17204 2759
21:52:40 213 36,7 7,0 1,7 90,0 1614,8 2674

28/11/09  10:3846 214 <02 - - - - -
10:46:07 215 <0,2 - - - - -
10:53:28 216 <0,2 - - - - -
11:06:50 217 1527 6,9 1,4 3454 6718,8 1026,0
11:12:51 218 488 6.9 1,3 1062 21472 3153
11:16:52 219 542 69 1,4 1225 23848  363.9
11:20:12 220 71,4 6,9 1,4 162,7 3141.,6 483,2
11:23:33 221 46,0 6,9 1,7 1127 2024,0 334,8
11:26:13 222 458 6.9 1,2 962 20152 2857
11:29:34 223 86,7 6,9 1,6 206,5 3814,8 613,4
11:33:38 224 96,0 6,9 1,5 225,6 4224.0 670,0
11:36:55 225 711 69 1,4 159,90 31284  474.8
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o

(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
11:40:16 226 95,1 7,0 1,5 219,0 4184,4 650,3
11:44:56 227 67,5 6,9 1,5 157,1 2970,0 466,5
11:52:58 228 70,5 6,9 1,5 163,0 3102,0 484,1
11:56:18 229 67,5 6,9 1,6 160,1 2970,0 4754
11:58:59 230 63,1 6,9 1,5 146,4 2776,4 434.9
12:01:39 231 78,9 7,0 1,6 187,3 3471,6 556,4
12:06:20 232 66,6 6,9 1,5 156,1 29304 463,7
12:15:01 233 73,2 6,9 1,5 1724 3220,8 512,1
12:22:23 234 81,2 6,9 1,4 186,4 3572,8 253,7
12:30:24 235 88,7 6,9 1,5 207,4 3902,8 615,9
12:38:25 236 92,0 6,9 1,5 216,6 4048,0 643,3
12:45:46 237 93,1 6,9 1,5 219,2 4096,4 651,1
13:08:30 238 58,9 6,9 1,6 140,1 2591,6 416,0
13:12:31 239 73,2 6,9 1,5 171,0 3220,8 007,7
13:17:12 240 36,2 6,9 1,5 85,2 1592,8 253,2
13:19:52 241 <02 - - - - -
13:23:13 242 243 7.0 1,5 56,1 10692 166.7
13:27:53 243 67,8 7,0 1,6 165,3 2983,2 491,0
13:35:15 244 99,8 6,9 1,6 143,8 2631,2 4271
13:43:16 245  166,6 6,9 1,6 407,1 7330,4 1209,0
13:53:58 246 65,4 6,9 1,4 147.1 2877,6 436.,9
13:58:38 247 61,1 6,9 1,5 142,3 2688,4 422.6
14:18:02 248 738 69 1,6 1753 32472 5205
14:22:02 249 60,0 7,0 1,5 141,8 2640,0 421,2
14:26:03 250 94,8 6,9 1,6 225,8 4171,2 670,7
14:30:44 251 662 69 1,5 1542 2912,8  457.8
14:33:24 252 72,0 6,9 1,5 170,1 3168,0 505,2
14:36:45 253 65,3 6,9 1,5 152,5 2873,2 4528
14:40:05 254 738 6,9 1,5 174,0 32472 516,8
14:43:26 255 52,3 6.9 1,5 1231 23012 3655
01:45:26 256 29,2 7,0 1,6 70,0 1284,8 208,0
14:47:26 257 73,1 6,9 1,5 173,1 3216,4 014,2
14:55:28 258 72,7 6,9 1,6 1759 3198,8 522,3
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)

15:02:49 259 70,9 7,0 1,6 170,2 3119.,6 505,6
15:15:31 260 74,5 7,0 1,5 175,4 3278,0 520,8
15:22:52 261 778 7.0 1,5 1840 34232 5464
15:30:54 262 76,0 7,0 1,5 1779 3344.0 5928,3
15:41:35 263 68,5 7,0 1,5 1589 3014,0 471.9
17:43:55 264 22,3 6,8 1,7 95,0 981,2 163,2
17:47:16 265 3,2 6,6 2,7 10,9 140,8 32,2
18:07:59 266 9,7 6,8 1,5 22,5 426,8 66,8
18:10:40 267 244 6,8 1,6 29,0 1073,6 175,3
18:12:40 268 20,1 6,8 1,6 48,1 884,4 142.8
18:14:40 269 26,3 6,8 1,6 63,3 1157,2 188.0
18:18:01 270 45,2 6,8 1,5 104,6 1988,8 310,8
18:20:41 271 732 69 1,5 1707 3220.8 5071
18:22:42 272 77,9 6.9 1,5 1841  3427.6 5466
18:25:22 273 99,9 6,9 1,5 141,5 2635,6 420,2
18:28:43 274 39,9 8,1 2,2 116,7 1755,6 346,6
38,2 10,3 1,4 86,1 1680,8 255,9

18:35:24 275 82,5 6,9 1,5 193,8 3630,0 275,6
18:38:04 276 64,5 6,9 1,5 151,7 2838,0 450,6
18:40:45 277 76,3 6,9 1,5 180,4 3357,2 535,8
18:43:25 278 82,5 6,9 1,6 196,2 3630,0 082,7
18:46:05 279 80,1 6,9 1,5 189,0 3524,4 261.,4
18:48:46 280 80,2 6.9 1,5 1892 35288  562,0
18:56:07 281 79,3 6,9 1,5 188,0 3489,2 5958,2
19:03:28 282 76,6 6,9 1,5 180,7 3370,4 536,6
19:11:30 283 70,0 6,9 1,5 163,5  3080,0 4857
19:15:30 284 73,0 6,9 1,5 173,0 3212,0 513,9
19:18:11 285 77,0 6,9 1,5 182,5 3388.0 041,9
19:20:11 286 79,1 6,9 1,6 188,3 3480,4 959,3
19:22:52 287 77,5 6,9 1,6 185,1 3410,0 549,9
19:25:32 288 0T 6,9 1,5 183,0 3418,8 0434
19:28:12 289 75,8 6,9 1,5 175,0 3335,2 519,8
19:30:53 290 63,1 69 1,6 1498 27764 4449
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o

(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
19:33:33 291 75,9 7,0 1,6 181,8 3339,6 540,1
19:37:34 292 75,7 7,0 1,5 179,0 3330,8 231,7
19:44:55 293 76,4 7,0 1,5 1789 3361,6 531.,5
19:52:16 294 70,4 7,0 1,5 165,0 3097,6 490,1
19:54:57 295 08,1 7,0 1,5 135,9 2556,4 403,6
19:57:37 296 74,3 7,0 1,6 177,6 3269,2 227,6
20:04:58 297 73,2 7,0 1,6 173,5 3220,8 515,3
20:12:20 298 70,0 7,0 1,5 165,3 3080,0 491,0
20:19:41 299 578 7,0 1,5 135,7 2543,2 403,0
20:23:02 300 77,1 7,0 1,6 183,6 33924 045,4
20:30:23 301 77,1 7,1 1,6 1839 33924 046,1
20:37:44 302 74,9 7,1 1,6 1779 3295,6 028,4
20:45:05 303 69,5 7,1 1,6 165,1 3058,0 490,4
20:54:27 304 72,6 7,1 1,5 170,2 31944 505,5
21:01:48 305 69,7 7,1 1,6 167,3 3066,8 496,9
21:17:50 306 63,6 7,1 1,6 151,2 2798,4 4490
21:20:31 307 602 7,1 1,5 1410 26488 4187
21:42:31 308 46,3 7,2 1,6 111,4 2037,2 330,9

29/11/09 12:55:44 309 39,1 6,8 1,6 94,3 1720,4 280,1
12:59:05 310 74,2 6,9 1,7 181,7 3264,8 539,7
13:06:26 311 76,2 6,9 1,5 179,7 3352,8 533,6
13:13:47 312 82,1 6,9 1,5 192,6 3612,4 271,9
13:21:08 313 82,8 6,9 1,4 189,3 3643,2 562,2
13:28:29 314 86,3 6,9 1,5 204,0 3797,2 605,9
13:35:31 315 97,6 6,9 1,5 2271 4294 4 674,6
13:47:53 316 1025 6.9 1,5 2415 45100  717.2
13:57:14 317 67,5 6,9 1,6 160,2 2970,0 475,7
14:04:35 318 66,1 6,9 1,5 155,6 2908,4 462,2
14:06:36 319 748 6,9 1,5 173,9 3291,2 516,
14:13:47 320 69,5 6,8 1,5 164,3 3058,0 4879
14:21:18 321 36,8 6,9 1,5 86,7 1619,2 257,5
14:26:39 322 20,7 7,0 1,2 43,4 910,8 128,9
14:27:59 323 80,1 6,8 1,6 190,5 35244 565,7
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
14:35:20 324 89,8 6,9 1,5 210,6 3951,2 625,5
14:28:41 325 70,0 6,9 1,6 167,6 3080,0 497,7
14:46:42 326 71,6 6,9 1,5 165,1 3150,4 490,4
14:54:03 327 75,3 6,9 1,6 178,7 3313.2 530,6
15:01:25 328 80,4 6,9 1,5 189,0 3537,6 061,2
15:04:45 329 69,8 6,9 1,5 164,4 3071,2 488,1
15:12:46 330 70,0 6,9 1,6 166,8 3080,0 495,5
15:23:28 331 50,5 6,9 1,5 119,8 22220 355,9
15:26:49 332 95,1 6,9 1,5 129,7 2424 4 385,2
18:21:57 333 224 7,5 1,7 56,0 985,6 166,4
18:24:38 334 45,3 7,6 1,7 111,7 1993,2 331,8
18:27:58 335 59,3 7,6 1,5 137,8 2609,2 409,2
18:29:59 336 60,3 7,6 1,5 1419 2653,2 421,5
18:33:19 337 66,5 7,6 1,6 159,2 2926,0 472,7
18:35:20 338 56,3 7,6 1,5 130,2 24772 386,7
18:38:00 339 438 7,6 1,6 104,8 19272 311,3
18:44:41 340 558 7.6 1,6 1341 24552 3983
18:47:22 341 62,7 7.6 1,6 1495 27588 4441
18:50:02 342 49,2 7,6 1,4 112,0 2164,8 332,8
18:52:02 343 64,6 7,6 1,6 155,0 2842 4 460,4
18:56:43 344 56,4 7,7 1,5 131,6 2481,6 390,9
19:01:24 345 51,9 7,6 1,4 118,9 2283,6 353,2
19:04:44 346 494 7.7 1,6 1196 21736 3552
19:08:45 347 61,1 7,6 1,6 145,8 2688,4 432.9
19:12:06 348 93,8 7,7 1,5 127.1 2367,2 377,6
19:16:06 349 63,0 7.6 15 1489 27720 4422
19:19:27 350 54,4 7,6 1,6 132,1 2393,6 392,2
19:22:07 351 54,4 7,6 1,6 1321 2393,6 392,3
19:26:08 352 66,1 7,6 1,6 161,2 2908,4 478,7
19:33:29 353 64,9 7,6 1,5 151,6 2855,6 450,2
19:40:50 354 77,4 7,7 1,6 185,8 3405,6 251,7
19:50:12 355 72,9 7,6 1,6 173,9 3207,6 516,4
19:58:13 356 79,6 7,7 1,5 186,7 3502,4 554,6
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o

(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
20:08:15 357 71,4 7,7 1,5 167,8 3141,6 498,3
20:15:36 358 69,4 7,7 1,5 163,9 3053,6 486,6
20:18:57 359 70,5 7,7 1,5 166,0 3102,0 493,1
20:26:18 360 71,4 7,7 1,5 167,1 3141,6 496,3
20:34:19 361 74,5 7,7 1,5 175,4 3278,0 520,8
20:41:40 362 75,1 7,7 1,5 176,4 3304,4 923.9
20:49:02 363 76,3 7,7 1,5 180,4 3357,2 535,9
20:59:03 364 67,0 7,7 1,6 159,7 2948,0 474 .4
21:01:44 365 64,3 7,7 1,5 152,0 2829,2 451,3
21:03:44 366 63,4 7,7 1,6 150,9 2789,6 4483
21:05:44 367 67,3 7,7 1,6 161,8 2961,2 480,7
21:13:46 368 65,0 7,7 1,5 153,9 2860,0 457,2
21:23:07 369 68,8 7,7 1,5 161,9 3027,2 480,9
21:30:28 370 65,5 7,7 1,5 153,2 2882,0 455,1
21:39:50 371 65,8 7,7 1,5 155,7 2895,2 462,5
21:49:11 372 60,9 7,7 1,5 1443 2679,6 428,5
21:51:02 373 57,0 7,7 1,4 129,5 2508,0 384.5
21:53:12 374 51,4 7,8 1,4 117.,5 2261,6 3489
21:55:12 375 471 7,7 1,5 109,4 2072,4 3249
21:57:53 376 50,7 7,7 1,5 119,7 2230,8 359,5
21:59:53 377 50,3 7,7 1,5 119,0 2213,2 353,3
22:03:14 378 53,6 7,8 1,4 122,8 2358,4 364.9
22:05:14 379 516 7.8 1,5 1217 22704 3615
22:12:35 380 51,0 7,8 1,5 120,8 22440 358,8
22:14:36 381 42,7 7,8 1,5 100,7 1878,8 299,2
22:16:36 382 30,6 7.9 1,7 751 13464 2232
22:19:56 383 38,9 7,9 1,7 97,6 1711,6 289,8
92:21:57 384 480 7.9 1,5 112,1 21120  333,0
22:29:18 385 354 7,9 1,5 83,7 1557,6 248,5

12/01/10 18:04:17 38 11,8 68 2.9 34.3 5192 1019
18:09:38 387 16,7 6,7 2,2 48,7 734,8 1445
18:16:19 388 37,3 6,8 2,2 107,7 1641,2 320,0
18:21:40 389 32,7 6,8 2,2 94,7 1438,8 281,3
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o

(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
19:29:41 390 21,0 69 2,2 60,0 9240 1781
19:07:47 391 33,5 7,0 2,2 96,3 14740 286,0
19:11:48 392 21 6.8 2.7 7.1 92.4 21,0
19:15:08 393 31,1 7,1 2,2 90,0 1368,4 267,3
19:20:29 394 32,7 7,1 2,3 96,8 1438,8 287.,5
19:28:31 395 32,7 7,1 2,2 94,9 1438,8 281,7
19:35:52 396 324 7.2 2.9 042 14256  279.6
19:43:13 397 31,9 7,3 2,1 90,8 1403,6 269,8
19:54:35 398 32,5 7,3 2,2 94,2 1430,0 279,7
20:01:56 399 329 7.4 2.9 043 14476 280,
20:34:01 400 17,2 7,6 2,2 50,0 756,8 148,5
20:38:02 401 21,3 7,7 2,1 60,2 937,2 178,8
20:42:03 402 275 7.7 2.1 779 12100 2313
20:46:43 403 25,8 7,6 2,2 73,8 1135,2 219,3
20:51:24 404 17,2 7,7 2,2 49,5 756,8 1471
21:42:53 405 27,2 8,0 2,2 77,9 1196,8 231,3
21:46:53 406 27,1 8,0 2,2 79,5 11924 236,1
21:50:54 407 24,3 8,0 2,1 68,7 1069,2 203,9
21:55:31 408 24,2 8,0 2,2 70,5 1064,8 2094
22:00:15 409 223 81 1,9 58.8 0812  174.,6
22:04:16 410 22,3 8,1 2,2 65,0 981,2 193.0
22:12:17 411 21,6 8,1 2,1 60,2 950,4 178,9

13/01/10 134345 412 299 68 2.9 86,8 13156  257.9
13:47:46 413 27,0 6,8 2,2 77,8 1188.,0 230,9
14:49:56 414 12,6 6,7 2,3 38,0 554.,4 112,8
14:55:17 415 17 7.0 2.1 47 74,8 14,0
14:59:57 416 31,6 6,7 2,3 93,5 1390.,4 277,6
15:06:39 417 34,8 6,7 2,2 100,7 1531,2 299,0
17:41:44 418 12,8 7,0 2,4 38,7 263,2 114,8
17:57:06 419 37,0 7,0 2,2 106,9 1628,0 317,6
18:01:47 420 39,1 7,1 2,2 113,7 1720,4 337,7
18:07:08 421 29,8 7,2 2,0 81,2 1311,2 241,3
18:09:49 422 132 7.1 2.3 39.4 5808  116,9
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o

(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
18:13:09 423 38,7 7,1 2,2 110,9 1702,8 329,5
18:20:30 424 37,9 7,2 2,2 110,4 1667,6 328,0
18:28:32 425 37,7 7.2 2.9 1102 16588  327.4
18:35:53 426 36,3 7,3 2,3 108,1 1597,2 321,2

14/01/10 15:35:19 427 8,0 6,8 2,5 25,5 352,0 75,9
15:38:00 428 26,9 6,8 2,3 81,5 1183,6 2420
15:40:40 429 347 68 2.2 01,6 15268 3016
15:43:20 430 31,9 6,8 2,2 91,3 1403,6 271,1
15:46:01 431 34,5 6,8 2,3 101,9 1518,0  302,7
15:48:01 432 35,2 6,8 2,3 106,3 1548,8 315,7
15:51:22 433 9.5 6,9 2.1 2.4 4180 784
15:54:02 434 33,6 6,8 2,1 95,7 14784 284,33
15:56:43 435 36,3 6,7 2,3 107,7 1597,2 319,9
16:09:25 436 328 6.7 2.9 96,1 14432  285.4
17:53:02 437 13,7 68 2.4 42,2 602,8 1254
17:55:02 438  <0,2 — - - - -
17:57:43 439 35,1 6,8 2,3 104,6 15444 310,6
18:01:43 440 31,6 6,8 2,3 93,3 1390,4 277,1
18:03:43 441 379 6,8 2,3 111,6 1667,6 3314
18:05:44 442 31,7 68 2.3 045 13948  280,6
18:07:44 443 12,3 6,7 2,3 36,3 041,2 107,9
18:09:44 444 38,9 6,8 2,4 119,2 1711,6 354,1
18:21:44 445 39,2 6,8 2,3 116,0 1724.8 344.,5
18:29:08 446 39,2 6,8 2,3 115,6 17248 343,2
18:38:29 447 40,0 6,8 2,3 117,6 1760,0 349,3
18:46:31 448 402 68 2.3 120,1 17688  356.8
18:56:32 449 38,6 6,8 2,3 115,5 1698,4 343,1

21/05/10 14:54:02 450 6,0 7,1 2,9 21,3 264,0 63,3
14:56:21 451 10,3 6,9 3,1 38,3 453,2 113,6
14:59:02 452 15 7.4 1,9 40 66,0 12,0
15:01:42 453 4.8 6,9 3.4 19,2 2112 56,9
15:03:42 454 1,6 6,9 3,4 6,3 70,4 18,8
15:27:03 455 9,5 7,1 3,3 36,8 418,0 109,3
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o

(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
15:09:03 456 14,8 7,0 2,9 52,9 651,2 157,1
15:11:44 457 15,2 7,1 2,7 01,4 668,8 152,6
15:13:44 458 12,2 7.0 2.7 40,4 536,8  119,9
15:17:05 459 7,7 7,2 2,4 23,6 338,8 70,0
15:19:05 460 1,0 7,1 3,6 4,3 440 12,7
15:21:45 461 2,1 7.4 4,0 9,5 92,4 28,3
15:28:26 462 9.4 7.0 2.5 30,1 4136 89.3
17:59:27 463 13,8 7,5 3,0 49,5 607,2 1472

22/05/10 12:07:45 464 15,9 7.4 2,9 26,4 699,6 167.,4
12:11:06 465 5.9 7.6 3.1 92.0 259.6 652
12:12:26 466 14,9 7,5 2,8 01,2 655,6 152,0
12:13:46 467 15,5 7,5 2,9 95,4 682,0 164,6
12:15:47 468 5.6 7.5 2.8 19,2 2464 571
12:25:48 469 16,8 7,5 2,9 58,9 739,2 174,8
12:33:50 470 174 7,5 3,0 62,7 765,6 186,3
12:41:51 471 176 7.6 2.9 62,3 7744 1851
12:49:12 472 17,9 7,6 2,9 63,4 787,6 188,4
12:56:33 473 18,0 7,6 2,9 64,0 792,0 190,2
13:03:55 474 17,7 8,5 2,9 62,4 778,8 185,3
13:11:16 475 181 84 2.9 63,9 7964 1897
13:19:17 476 18,7 8,9 2,9 65,2 822,8 193.6
13:26:38 477 18,3 8,5 2,9 65,4 805,2 194,3

23/05/10 13:33:19 478 17.6 7,7 2,9 62,5 7744 185,6
13:37:20 479 17,9 7,6 2,8 62,1 787,6 184,6
13:41:21 480 17,3 7,7 2,8 99,9 761,2 1778
13:45:21 481  17.3 7.7 2.9 61,3 7612 182,0
13:49:22 482 17,3 7.7 3,0 61,7 7612 1832
13:53:23 483 17,4 7,7 2,8 99,8 765,6 177.,6
13:57:23 484 17,7 7,7 3,0 63,2 778,8 187,7
14:01:24 485 17,3 7.7 3,0 62,9 7612 1868
14:05:25 486 16,6 7,7 2,8 27,3 730,4 170,2
14:09:25 487 16,6 7,7 2,9 27,8 730,4 171,8
14:13:26 488 161 7.7 3,0 58,0 7084 172,3
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Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
14:17:27 489 162 7.7 2,9 57,2 712,8 1698
14:21:27 490 16,2 7,7 2,9 27,4 712,8 170,4
14:25:28 491 16,1 7.7 2.9 57.1 7084  169.5
14:29:20 492 161 7.7 2.9 56,9 7084  169,0
14:33:29 493 15,8 7,7 2,9 56,0 695,2 166,4
14:37:30 494 15,9 7,7 2,9 26,2 699,6 167,1
14:41:31 495 159 7.7 2.9 55.5 699.6 1647
14:45:31 496 15,9 7,7 2,9 96,5 699,6 167,9
14:49:32 497 15,6 7,7 2,9 95,5 686,4 165,0
14:05:33 498 13,9 8,8 3,9 61,8 611,6 183.,5
14:59:34 499 13,7 8,8 3,9 60,8 602,8 180,5
15:05:35 200 16,8 7,7 3,0 60,2 739,2 178,8
15:09:39 501 16,7 7,7 2,9 08,2 734,8 1728
25/08/10 13:54:51 502 18,9 6,7 1,8 47,8 831,6 142.0
1,2 0,2 2,7 3,9 52,8 11,6
13:57:31 203 14,8 6,7 1,8 37,9 651,2 112,5
1,0 0,1 2,6 3.4 44,0 10,1
03:59:31 204 12,5 6,7 1,8 32,3 550,0 95,9
0,9 0,1 2,8 3,0 39,6 8,9
14:01:32 505 0,8 6,7 1,6 2.0 35,2 6,0
14:03:32 506 19,3 6,7 1,8 49,1 849,2 145,7
1,4 0,0 2,0 3,9 61,6 11,6
14:05:32 507 50,9 6,7 1,9 133,5 2239,6 396,6
4.1 0,0 2.9 14,5 1804 43,0
14:07:33 208 41,8 6,7 1,7 104,8 1839,2 311,2
3,1 0,0 2.2 9,0 1364 268
14:09:33 509 50,4 6,7 1,9 131,9 2217.6 391,8
3,9 -0,1 3,3 15,3 171,6 45,3
14:11:33 510 47,5 6,7 1,8 122,8 2090,0 364,8
3.4 0,0 2.4 10,4 1496 308
14:13:34 511 46,8 6,7 1,8 121,2 2059,2 359,9
35  -0,1 2.2 10,1 1540 299
14:15:34 512 471 6,7 1,9 1232 20724  366,0
Continua

224



Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
3,9 0,0 3,0 12,8 154,0 38,0
27/08/10 14:10:15 013 1034 2,8 1,9 275,2 4549,6 817,3
79 -0.8 3.4 31,9 7.6 94,8
14:13:35 014 71,3 5,8 1,8 184,8 3137,2 549,0
2,1 -0,9 2,8 17,5 224 4 52,1
14:16:16 215 18,0 2,8 1,9 47,3 792,0 140,4
1,3 -0,4 3,6 5,6 57,2 16,6
14:1816 516 32,2 59 1,8 835 14168 2481
23 -0.8 2.0 6,4 01,2 19,1
14:20:57 017 98,6 5,9 1,9 257,5 4338.,4 764,8
7,6 -0,8 1,5 12,2 3344 36,3
14:22:57 o218  105,0 2,8 1,9 275,2 4620,0 817,2
77 09 2.0 20,8 3388 61,7
14:24:57 519  106,0 5,8 1,9 278,3 4664,0 826,5
7,5 -0,9 1,8 19,3 330,0 27,4
14:26:58 520  104,5 5,8 1,9 2779 4598,0 825,2
89  -0.7 2.9 25.5 39016 759
14:28:58 021 101,7 2,8 1,9 2679 4474.8 795,7
7,6 -0,8 2,0 20,5 3344 61,0
14:35:39 522 96,3 5,8 2,0 261,7 42372 77,2
7,7 -0,8 3,5 31,1 338,8 92,2
14:40:20 523 100,1 2,8 1,9 2644 4404,4 785,3
71 =09 2.3 21,3 3124 633
14:42:20 524 989 58 2.0 266,3 43516 7911
8,0 -0,9 2,3 23,7 352,0 70,2
14:4420 525 954 58 1,9 9515  4197,6 7471
67  -0.7 1,3 9.1 2048 27,1
14:46:21 5926 97,1 2,8 2,0 264,5 42724 785,6
7,5 -0,8 3,6 31,6 330,0 93,7
14:48:21 027 97,5 5,8 1,9 259,0 4290,0 769,3
7,8 -0,9 0,7 14,3 343,2 42,6
14:50:21 228 934 2,8 2,0 253,3 4109,6 7524
67  -0,6 43 32.5 2048 96,5
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Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)

14:53:02 529 97,4 5,8 2,0 267,0 4285,6 793.,0
7,7 -0,8 3,7 32,8 338,8 97,4

14:55:02 530 96,8 2,8 1,9 258,6 4259,2 767,9
70 -0.8 2.6 92.4 3080 66,6

14:57:02 531 96,0 2,8 1,9 255,9 42240 760,0
6,4 -0,6 3,5 26,6 281,6 78,9

14:59:03 532 94,4 5,8 1,9 247,7 4153.,6 735,6
6,8 -0,9 1,9 17,8 299,2 22,7

15:01:03 233 96,5 2,8 2,0 260,7 4246,0 74,2
76 -1,0 2.3 992.6 3344 67,0

15:03:44 034 94,2 5,8 2,0 253,7 4144.8 753,4
7,1 -0,8 2,1 20,0 3124 99,4

15:05:44 535 921 58 1,9 2430 40524 7216
61  -0.8 2.1 17,3 284 514

15:07:44 5936 94,2 2,8 2,0 254,1 4144.8 754,6
7,3 -0,8 3,1 27,1 321,2 80,4

15:09:45 237 90,7 5,8 2,0 243,7 3990,8 723,8
6,8 -0,9 1,8 17,6 299,2 02,4

15:11:45 238 87,7 2,8 2,1 248,1 3858,8 736.,9
63  -0.8 2.4 19,2 2772 571

15:13:45 539 90,8 5,8 2,0 2441 3995,2 725,0
6,8 -0,9 2,1 19,2 299,2 27,2

15:20:26 540 90,7 2,8 2,0 244.0 3990,8 724,8
61  -0.8 2.7 20,4 28,4 60,5

15:22:27 041 90,2 2,8 2,0 2426 3968,8 720,5
65  -1,0 2.2 18,9 286,0 56,2

15:24:27 042 83,6 5,8 2,0 229.9 36784 682,7
64  -09 2.9 18,4 981,6 54,8

15:26:27 043 87,7 2,8 2,0 236,0 3858,8 700,9
62  -0.8 2.5 19,5 272.8 57,9

15:28:28 044 87,5 2,8 2,0 2378 3850,0 706,3
6,3 -0,8 2,6 20,6 2772 61,3

15:30:28 5945 87,3 5,7 2,0 235,9 3841,2 700,6

Continua

226



Continuagao da tabela B.1

Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)

55  -07 3.4 21,6 242.0 64,3

15:32:28 246 86,8 2,8 2,1 2423 3819,2 719,7
57 -04 47 30,3 250.8 90,0

15:35:09 047 91,7 5,8 2,0 249,6 4034,8 7414
6,8 -0,7 3,3 26,3 299,2 78,1

18:12:14 048  116,2 6,0 1,8 301,7 0112,8 895.,9
82 -0, 3.3 32.1 360,8 95,2

18:17:38 049 1214 6,0 1,8 313,2 5341,6 930,3
8,6 -0,7 2,5 27,2 378,4 80,7

18:26:27 550 1285 6,0 1,9 337,1 5654,0 1001,2
9,5 -0,7 2,5 33,6 418,0 99,8

18:28:17 251  130,2 2,9 1,8 337,6 D728,8 1002,8
101 -08 2.3 29.9 4444 887

18:30:17 552 1324 5,9 1,8 340,7 5825,6 1011,9
9,2 -0,7 2,6 30,2 404,8 89,6

18:32:58 553 1349 6,0 1,8 343,0 2935,6  1018,6
90  -0.8 2.9 26,1 3960 77,5

18:35:38 254 136,8 6,0 1,8 348,3 6019,2 1034,6
9,5 -0,7 2,5 29,7 418,0 88,2

18:37:39 555 140,6 6,0 1,8 363,4 6186,4 1079,2
10,2 -0,7 2,9 35,6 448,8 105,8

18:44:20 256 69,1 6,9 3,3 269,4 3040,4 800,0
5.6 0,5 45 28,6 26,4 84,9

18:47:40 257 67,1 6,8 3,2 2554 29524 758,6
9,0 0,5 4,2 23,8 220,0 70,6

18:49:41 558 692 68 3,2 260,6 30448  773.9
5,6 0,4 4.4 28,2 2464 83,6

18:51:41 959 68,8 6,7 3,0 249.,6 3027,2 7414
4,7 0,4 3,6 19,7 206,8 58,4

18:54:21 560 70,6 6,7 3,1 260,0 3106,4 72,1
2,6 0,1 3,6 23,6 246,4 70,2

18:57:02 261 74,2 6,6 2,9 2639 3264,8 83,7
5.6 0.4 43 27.9 26,4 80,9
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Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)

18:59:02 562 77,5 6,6 2,8 267,7 3410,0 795,0
6,3 0,0 3,8 28,1 2772 83,4

19:01:02 563 78,3 6,6 2,8 2724 3445,2 809,0
5.9 0,3 4.2 98,3 9259.6 84,0

19:03:03 064 77,9 6,6 2,9 272,0 3427.6 807,8
6,3 0,0 3,7 27,0 2772 80,2

19:05:03 565 82,6 6,5 2,7 275,3 3634.,4 817,7
6,8 -0,1 3,7 28,7 299,2 85,2

19:07:03 266 78,6 6,5 2,7 264,5 3458,4 785,6
6,2 0,2 47 33,1 272.8 983

19:09:04 267 74,5 6,5 2,7 2481 3278,0 737,0
2,6 -0,3 2,0 15,5 2464 46,1

19:11:04 568 72,5 6,7 3,0 263,0 3190,0 781,2
5.5 0,3 41 26,0 242.0 77,2

19:13:04 569 73,0 6,7 3,0 263,0 3212,0 781,2
5,6 0,3 4.4 97.8 26,4 82,7

19:17:45 270 93,0 5,9 1,8 236,1 4092,0 701,3
6,4 -0,8 2,4 19,7 281,6 58,6

19:19:46 a71 93,4 3,9 1,8 238,1 4109,6 707,3
67  -0.8 2.5 21.4 2048 63,5

19:25:47 272 89,8 6,0 1,8 229,8 3951,2 682,6
6,3 -0,6 3,1 23,6 2772 70,2

19:27:47 073 91,1 6,0 1,8 234,1 4008,4 695,3
5.6 0,0 5.4 33,3 2464 989

19:29:47 274 91,0 6,0 1,8 232,1 4004,0 689,4
60  -0,6 3.4 23,9 24,0 71,1

19:31:47 D75 92,9 6,0 1,8 2394 4087,6 711,1
6,7 -0,6 3,9 30,3 2948 90,0

19:33:48 276 94,1 6,0 1,8 2432 4140,4 7222
70 -07 3,0 25.5 308,0 757

19:35:48 Y 97,3 6,1 1,5 230,3 4281,2 684,1
6,7 -0,7 2,6 21,7 2948 64,4

19:37:48 278 91,3 6,0 1,8 231,0 4017,2 686,0
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Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)

6,2 -0,7 2,2 17,8 2728 52,9

19:39:49 279 91,0 6,0 1,8 234,1 4004,0 695,4

71 -0.8 2.5 92.4 3124 66,5

19:43:09 580 91,7 6,0 1,8 236,7 4034,8 702,9

6,5 -0,6 3,9 29,2 286,0 86,6

19:45:10 o281 90,5 6,0 1,8 231,0 3982,0 686,2

60  -0,6 3.1 9.9 24,0 66,0

19:47:50 582 92,8 6,0 1,8 240,7 4083,2 714,8

6,6 -0,6 4,0 30,3 290,4 89,9

19:49:50 o83 91,0 6,0 1,8 233.9 4004,0 694,5

6,3 -0,6 3,4 25,2 2772 74,8

19:51:51 o84 91,7 6,0 1,8 236,3 4034,8 701,8

62  -0,6 3.5 25.1 272.8 746

19:53:51 585 93.0 6,0 1,8 2379 4092,0 706,6

6,5 -0,6 3,4 26,0 286,0 77,1

19:55:51 286 93,6 6,0 1,8 2379 4118,4 706,5

66  -0.8 2.5 20,8 2004 61,9

19:57:52 o87 92,9 6,0 1,8 239,3 4087,6 710,7

6,4 -0,6 3,7 27,6 281.,6 82,0

19:59:52 588 948 6,0 1,8 2432 41712 7222

71 08 2.4 21,7 3124 645

20:01:52 289 95,0 6,0 1,8 2413 4180,0 716,8

69  -0.8 2.1 19,3 303,6 57,3

20:03:53 590 94,7 6,0 1,8 246,5 4166,8 732,2

7,0 -0,6 4.4 35,0 308,0 104,0

28/08/10 20:08:34 591 84,1 2,9 1,8 217,3 3700,4 645,4

65  -0.8 2.7 21,9 9286,0 65,0

20:10:34 592 83,2 2,9 1,7 206,9 3660,8 614,6

2,8 -0,8 2,2 16,8 255,2 49,9

20:12:34 2993 87,2 5,9 1,8 226,5 3836,8 672,7

6,5 -0,8 3,6 27,3 286,0 81,2

20:14:35 294 854 2,9 1,8 220,3 3757,6 654,4

62  -0.8 3,0 992.9 272.8 66,0
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Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)

20:16:35 595 82,5 5,8 1,8 213,0 3630,0 632,7
6,0 -0,8 2,9 21,4 264,0 63,7

20:18:35 596 83,1 2,8 1,8 210,1 3656,4 624,1
64  -09 2.4 20,0 281,6 59,3

20:20:35 297 81,5 2,8 1,8 208,4 3586,0 619,0
3,3 -0,7 3,2 19,9 233,2 99,0

20:22:36 298 82,7 5,8 1,8 213,8 3638,8 634,9
6,0 -0,8 3,1 22,5 264,0 66,7

20:24:36 299 83,0 2,8 1,8 215,6 3652,0 640,3
59  -0,6 41 27.4 259.6 814

20:26:36 600 81,4 9,9 1,8 205,8 3581,6 611,3
9,5 -0,8 2,0 14,8 2420 43,9

20:28:37 601 79,5 9,9 1,7 198,7 3498.0 590,1
49  -08 1.8 12,6 2156 37,4

20:30:37 602 81,6 2,8 1,7 205,9 3590,4 611,5
5,7 -0,9 1,5 13,5 250,8 40,1

20:32:37 603 81,5 5,8 1,9 215,4 3586,0 639,6
2,5 -0,7 3,7 23,7 2420 70,5

20:34:38 604 80,1 2,8 2,0 217,1 3524,4 644,8
56  -0,6 44 28,0 26,4 833

20:36:38 605 82,6 5,8 1,8 211,9 3634,4 629,2
5,4 -0,6 3,5 22,0 237,6 65,3

20:38:38 606 82,5 2,8 1,8 211,8 3630,0 629,0
61  -0.8 3,0 21,8 28,4 64,7

20:41:19 607 79,2 2,8 1,8 206,2 3484,8 612,4
52 -0, 3,7 925 2288 67,0

20:43:59 608 77,8 5,8 1,9 203,1 3423.2 603,2
9,3 -0,8 2,4 16,2 233,2 48,0

20:46:00 609 78,4 2,8 1,9 209,7 3449,6 622,8
5,9 -0,9 2,6 19,3 259,6 57,4

20:48:00 610 79,9 2,8 1,9 214.,5 3515,6 636,9
6,1 -0,6 4.4 30,1 268,4 89,4

20:52:41 611 757 59 1.8 1940 33308 5763
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Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
9,3 -0,9 2,5 16,6 233,2 49,3
17/05/11 11:00:00 612 7,5 9,7 1,2 16,0 330,0 474
25,1 -0,7 2,0 68,6 1104,4 203,8
11:04:00 613 174 97 14 305 7656  117.3
56,6 -0,7 2,1 158,3 24904 470,1
11:10:41 614 17,8 9,7 1,3 39,3 783,2 116,8
530  -07 2.1 1630 25520 4841
02/08/11  12:06:01 615 14  -23 4,2 6.6 61,6 19,7
0.6  -04 11 19264 19
12:10:01 616 07  -52 11 15 30.8 43
1,0 -3,1 0,8 2,0 44,0 5,8
121242 617 15  -2.8 2.3 45 66,0 132
08  -03 0,7 14 35,2 41
12:16:02 618 13  -35 0.8 2.5 57.2 75
1,9 -1,0 2,6 6,0 83,6 17,9
12:20:03 619 0,8 -3,4 0,6 1,5 35,2 4.4
06  -02 15 1,0 26 4 3.1
12:44:07 620 1,4 -3,1 1,2 2,9 61,6 8,6
1,1 -0,8 0,6 2,0 484 6,1
151922 621 02  -38 1.2 0,2 8.8 0.7
0,4 -1,6 1,0 3,9 17,6 10,3

15:26:43 622 <0,2 - - - _ _
15:34:05 623 <0,2 - - - _ _
15:41:26 624  <0,2 - - - _ -
15:48:47 625  <0,2 - - - _ _
15:56:08 626  <0,2 - - - _ _
16:03:30 627  <0,2 - - - ~ -
16:10:51 628 <0,2 - - - _ _
16:18:12 629  <0,2 - - - _ _
06/08/11 12:35:53 630 18 2.1 2,1 5,0 79,2 14,9
1,1 0,5 0,6 2,1 48,4 6,1
08/08/11 15:05:20 631  <0,2 - - - - -
15:06:41 632 <0,2 - - - ~ _
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Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)
15:08:01 633 0,8 -2,5 0,9 1,5 35,2 4.5
1,0 -1,2 6,4 7,0 440 20,7
15:09:21 634 1,6 -1, 5.4 0.4 70,4 97.9
15:22:03 635 1,5 -2,5 3,1 5,6 66,0 16,6
0,7 0,7 1,4 1,5 30,8 4,5
15:29:24 636 1,4 -2,6 2,4 4,3 61,6 12,7
0,6 0,5 0,9 1,3 26,4 3,7
15:36:46 637 1,3 -2,5 2,3 3,8 27,2 11,2
0,6 0,6 0,6 1,0 26,4 3,0
15:47:27 638 09  -26 11 2.0 39,6 5.8
0.6  -14 6,2 44 26,4 13,1
16/08/11  11:45:34 639 27 -25 2,3 7.9 1188 234
0,5 2.1 4.4 2.7 92.0 8,1
11:52:55 640 3,0  -24 2.4 9.3 132,0 27,6
0,7 2,0 2,3 2,1 30,8 6,2
12:00:16 641 2,9 -2,4 2,2 8,3 127,6 24,5
0,7 1,9 3.8 2.9 30,8 8,6
12:07:38 642 3,1 -2,4 2,3 9,3 136,4 27,6
0,9 2,2 2,8 3,0 39,6 8,9
12:14:59 643 30  -2.3 2.4 9.1 132,0 271
0,8 2,2 3,2 3,0 35,2 8,8
12:22:20 644 3,1 -2,3 2,3 9,4 136,4 27,9
0.8 2.3 3.5 3.2 35,2 9.5
17/08/11  13:58:01 645 1,9  -2.1 2.5 6,1 83,6 18,0
0,4 2,4 2,4 1,2 17,6 3,6
14:06:02 646 1.8  -2.3 2.4 5.6 79.2 16,8
0,4 2,6 5,2 2.4 17,6 7.2
10/10/11 17:49:34 647 19,3 -2,8 2,1 93,8 849,2 159,8
20,6 1,2 2,4 63,6 906,4 188,8
17:53:34 648 18,0 -2,8 2,1 50,4 792,0 149.6
192 12 2.3 58,2 8448 1728
17:57:35 649 15,9 -2,5 1,1 33,3 699,6 99,0
171 12 2.5 54,2 7524 161,0
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Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)

18:02:16 650 18,3 -2,8 2,0 49,7 805,2 147.6

18,9 1,2 2,5 08,8 831,6 174,5

18:06:56 651 17,6  -2.8 2.1 48,9 7744 1454

189 12 2.3 56,0 8316  166,2

06:10:57 652 17,8 -2,8 2,1 49,6 783,2 147.3

18,9 1,2 2,3 o7,1 831,6 169,5

18:15:38 653 17,7 -2,8 2,1 49,1 778,8 145.,8

19,0 1,3 2,3 27,0 836,0 169,4

18:20:19 654 17,8 -2,7 2,1 49,2 783,2 146,2

192 13 2.3 57.5 8448  170,7

18:26:20 655 17,4 -2,7 2,0 48,2 765,6 143,2

18,7 1,3 2,3 26,1 822,8 166,6

18:31:00 656 17.8 -2,8 2,1 49,5 783,2 147.0

189 13 2.3 56,8 8316 1686

18:35:01 657 17,1 -2,7 2,1 47,8 7524 141,9

18,5 1,3 2,4 26,3 814,0 167,1

18:47:03 658 16,7 2.7 1,9 44,2 7348 1312

17,7 1,2 2,4 04,2 778,8 161,0

19:01:05 659 16,5 -2,9 2,1 46,8 726,0 139,1

184 1,1 2.6 59,8 809,6 177,

19:03:26 660 15,9 -2,9 2,2 46,1 699,6 137,0

17,9 1,1 2,5 26,8 87,6 168,8

10/10/11 19:06:06 661 16,5 -2,9 2,2 47,6 726,0 141,5

186 1,1 2.5 59,5 8184  176,7

19:16:08 662 15,2 -2,9 2,2 43,6 668,8 129,6

170 11 2.5 53,3 7480 1584

19:18:28 663 15,1 -2,9 2,2 43,4 664,4 128,8

17,0 1,1 2,5 53,6 748,0 159,2

19:27:50 664 15,8 -2,9 2,2 45,8 695,2 136,0

179 11 2.5 56,5 787.6 1678

19:30:50 665 15,0 -2,9 2,2 43,3 660,0 128,7

17,2 1,1 2,5 23,8 756,8 159,9

19:33:11 666 16,3 -2,9 2,1 46,0 717,2 136,6
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Data obs. Hora obs. N°da T} V. AV STy xdv S, Lu,o
(dd/mm/aa)  (hm:s)  obs.  (K) (kms™!) (kms™') (Kkms™) (Jy) (1077 L)

184 11 25 586  809.6 1741

19:36:11 667 15,7 -2,9 2,2 45,9 690,8 136,2

179 1.1 25 564 7876 1674

19:38:31 668 15,5 -2,9 2,2 44.9 682,0 133,3

17,5 1,1 2,5 95,5 770,0 164,8

19:41:12 669 15,9 -2,9 2,2 46,2 699,6 137,2

179 11 25 564 7876 1675

19:43:52 670 15,7 -2,9 2,2 45,4 690,8 134,8

17,7 1,1 2,5 95,9 778,8 166,1

19:49:33 671 16,1 -3,0 2,2 46,4 708,4 137,7

18,1 1,1 2,5 57,6 796,4 171,0

19:55:14 672 16,6 -2,9 2,2 48,5 730,4 1442

189 11 2.4 538 8316 1748
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APENDICE C - EVOLUCAO TEMPORAL DAS COMPONENTES DE
VELOCIDADE DO MASER DE AGUA DE 22 GHz EM IRAS 16293-
2422 DETETADAS EM OUTROS OBSERVATORIOS

Tabela C.1 - Emissao da componente de -7,040,1 km s—!

Data Sy Observada

Obs. Jy) por
12/12/86 Wootten (1993)
08,/03/87 Wootten (1993)
21/09/87 Wootten (1993)
26/09/87 Wootten (1993)
10/10/88 Wootten (1993)
12/12/88 Wootten (1993)
23/02/89 Wootten (1993)
09/05/89 Wootten (1993)
07/12/89 Wootten (1993)
17/02/90 Wootten (1993)
18/04/90 Wootten (1993)
01/06/90 10,0 Claussen et al. (1996)
23/08/90 10,0 Claussen et al. (1996)
01/07/91 25,0 Claussen et al. (1996)
13/12/90 Wootten (1993)
28/01,/91 Wootten (1993)
01/04/91 Wootten (1993)
25,/06/91 Wootten (1993)
15/02/92 Wootten (1993)

Tabela C.2 - Emissao da componente de -6,040,1 km s—!

Data Sy Observada

Obs. Jy) por
20/01/89  394,0 Wootten (1993)
02/07/90 15,0  Claussen et al. (1996)
07/08/91 20,0  Claussen et al. (1996)

Tabela C.3 - Emissdo da componente de -2,240,2 km s~ !

Data Su Observada

Obs. (Jy) por

30/01/87 2,0 Wilking e Claussen (1987)
09/02/87 2,0 Wilking e Claussen (1987)
01/06/98 167,1 Furuya et al. (2003)
02/06/98  138,0 Furuya et al. (2003)
13/06/98  158,9 Furuya et al. (2003)
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Tabela C.4 - Emissdo da componente de 0,040,3 km s—!

Data Sy Observada

Obs. (Jy) por
08/06/88  250,0 Pdppel ¢ Scalise Jr. (1089)
20/01/89 15,8 Wootten (1993)
30/04/89 30,0 Claussen et al. (1996)
21/05/89  110,0 Claussen et al. (1996)
25/06/89  140,0 Claussen et al. (1996)
27/08/89  140,0 Claussen et al. (1996)
13/10/89  110,0 Claussen et al. (1996)
25/11/89 90,0 Claussen et al. (1996)
21/01/90 30,0 Claussen et al. (1996)
19/02/90 60,0 Claussen et al. (1996)
01/06/90 10,0 Claussen et al. (1996)
02/07/90 10,0 Claussen et al. (1996)
23/08/90 10,0 Claussen et al. (1996)
31/10/90 10,0 Claussen et al. (1996)
22/11/90 10,0 Claussen et al. (1996)
01/07/91 30,0 Claussen et al. (1996)
07/08/91 30,0 Claussen et al. (1996)
27/11/97 20,5 Furuya et al. (2003)

Tabela C.5 - Emissdo da componente de +2,040,2 km s~!

Data S, Observada
Obs. (Jy) por
20/01/89 0,6 Wootten (1993)

31/03/91 50,0  Claussen et al. (1996)
28/11/92 90,0  Claussen et al. (1996)
05/04/94 230,0  Imai et al. (1999)
01/06/94 650,0  Imai et al. (1999)
27/11/97 68,9 Furuya et al. (2003)

26/04/04 Imai et al. (2007)
26/05,/04 Imai et al. (2007)
22/07/04 Imai et al. (2007)

03/01/98 68,9 Furuya et al. (2003)
05/01/99 74,5 Furuya et al. (2003)
11/01/98 95,9 Furuya et al. (2003)
14/01/98 121,0  Furuya et al. (2003)
18/01/98 142,0  Furuya et al. (2003)
01/06/98 50,2 Furuya et al. (2003)

Tabela C.6 - Emissao da componente de +2,540,2 km s~!

Data Sy Observada
Obs. (Jy) por
20/01/89 0,4 Wootten (1993)
20/01/89 0,8 Wootten (1993)

26/06/92 300,0 Claussen et al. (1996)
15/08/92 600,0 Claussen et al. (1996)
27/12/92 50,0  Claussen et al. (1996)
26/09/04 Imai et al. (2007)
25/10/04 Imai et al. (2007)
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Tabela C.7 - Emissao da componente de +3,040,5 km s~!

Data S, Observada
Obs. Jy) por
31/10/90  140,0 Claussen et al. ( )
22/11/90 500,0 Claussen et al. ( )
28/12/90 450,0 Claussen et al. ( )
30/01/91 130,0 Claussen et al. (1996)
(1996)
(1996)

05/08/92 50,0  Claussen et al.
28/11/92 90,0  Claussen et al.
27/12/97 65,3 Furuya et al. (
03/01/98 42,9 Furuya et al. (
05/01/98 40,2 Furuya et al. (2003
11/01/98 29,7 Furuya et al. (
14/01/98 27,8 Furuya et al. (2003

Tabela C.8 - Emissdo da componente de +4,0+0,2 km s~}

Data Sy Observada

Obs. (Jy) por

09/02/87 5,0 Wilking e Claussen (1987)
20/01/89 2,8 Wootten (1993)

02/07/90 170,0  Claussen et al. (1996)
28/12/90  400,0 Claussen et al. (1996)

03/02/04 Imai et al. (2007)
25/02/04 Imai et al. (2007)
19/03/04 Imai et al. (2007)
26/04/04 Tmai et al. (2007)

Tabela C.9 - Emissdao da componente de +6,0+0,2 km s~!

Data Sy Observada

Obs. (Jy) por

10/04/86 45,0 Wilking e Claussen (1987)
30/01/87  720,0 Wilking e Claussen (1987)
09/07/87  710,0  Wilking e Claussen (1987)
30/04/89  800,0 Claussen et al. (1996)

21/05/89  2500,0 Claussen et al. (1996)
25/06/89  2000,0 Claussen et al. (1996)
27/08/89  750,0 Claussen et al. (1996)
13/10/89  500,0 Claussen et al. (1996)
25/11/89  500,0 Claussen et al. (1996)
21/01/90 80,0 Claussen et al. (1996)
19/02/90  190,0 Claussen et al. (1996)
01/06/90  120,0 Claussen et al. (1996)
02/07/90  120,0 Claussen et al. (1996)
23/08/90 70,0 Claussen et al. (1996)
31/10/90 30,0 Claussen et al. (1996)
22/11/90 30,0 Claussen et al. (1996)
28/12/90 10,0 Claussen et al. (1996)
08/05/92 50,0 Claussen et al. (1996)
26/06/92 50,0 Claussen et al. (1996)
15/08/92 50,0 Claussen et al. (1996)
29/10/92 40,0 Claussen et al. (1996)
28/11/92  450,0 Claussen et al. (1996)
27/12/92 40,0 Claussen et al. (1996)
27/12/97 61,2 Furuya et al. (2003)
03/01/98 69,4 Furuya et al. (2003)
05/01/98 79,7 Furuya et al. (2003)
11/01/98 79,1 Furuya et al. (2003)
14/01/98 88,0 Furuya et al. (2003)
18/01/98 87,2 Furuya et al. (2003)
01/06/98  308,9 Furuya et al. (2003)
02/06/98 270,0 Furuya et al. (2003)
13/06/98  301,9 Furuya et al. (2003)
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Tabela C.10 - Emissdo da componente de +7,0+0,3 km s~*

Data Sy Observada
Obs. (Jy) por
10/04/86  200,0 Wilking e Claussen (1987)
30/01/87 470,0 Wilking e Claussen (1987)
23/02/92  100,0 Claussen et al. (1996)
17/03/92  200,0 Claussen et al. (1996)
08/05/92  100,0 Claussen et al. (1996)

)

)

26/06/92  100,0 Claussen et al. (1996
15/08/92  100,0 Claussen et al. (1996
27/11/97 13,2 Furuya et al. (2003)
03/01/98 12,2 Furuya et al. (2003)

Tabela C.11 - Emissao da componente de +7,540,1 km s~}

Data S, Observada
Obs. (Jy) por
01/07/87 405,0 Wootten (1989)

27/08/89 500,0 Claussen et al. (1996
13/10/89 750,0 Claussen et al. (
25/11/89 800,0 Claussen et al. (
21/01/90  1500,0  Claussen et al. (
19/02/90  6500,0  Claussen et al. (
01/06/90 5000 ,0 Claussen et al. (
02/07/90 3000 ,0 Claussen et al. (
23/08/90 3500 ,0 Claussen et al. (
31/10/90 3000 ,0 Claussen et al. (
22/11/90 2500 ,0 Claussen et al. (
28/12/90 1000 ,0 Claussen et al. (
30/01/91 1000 ,0 Claussen et al. (1996)
31/03/91 2000 ,0 Claussen et al. (
01/07/91 1500 ,0 Claussen et al. (
07/08/91 1000 ,0 Claussen et al. (
02/12/91 250,0 Claussen et al. (
24/12/91 390,0 Claussen et al. (
23/02/92 100,0 Claussen et al. (
17/03/92 150,0 Claussen et al. (
29/10/92 50,0 Claussen et al. (
28/11/92 100,0 Claussen et al. (
27/12/92 40,0 Claussen et al. (1996)
25/06/07  168,0  Alves et al. (2012)
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