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Resumo

Analisamos aglomerados imersos em nuvens moleculares, os quais sao fundamentais
para a compreensao dos estagios evolutivos iniciais da formagao estelar. Na presente
tese exploramos principalmente objetos associados a nebulosas de reflexao.

Os objetos que estao no foco central do nosso estudo sao possiveis aglomerados
presentes na direcao de nebulosas de reflexao ou emissao, ja apontados pelos trabalhos
de Bica et al. (2003b) e Dutra et al. (2003). No estudo desses sistemas utilizamos
principalmente dados do Catéalogo 2MASS.

A anélise fotométrica é baseada em diagramas cor-magnitude e cor-cor, juntamente
com isécronas tedricas de pré-seqiiéncia-principal. A distribuicdo angular de densidade
superficial de estrelas no aglomerado e no campo préoximo é um outro método de anélise
utilizado. Através da anélise fotométrica e espectroscopica obtivemos os parametros
fisicos fundamentais dos aglomerados.

Com base na emissao de estrelas na banda K, realizamos uma busca por novos
aglomerados imersos. A busca foi orientada na diregao central de 47 nebulosas no 6tico
selecionadas a partir do Catalogo de Dutra et al. (2003), varrendo um raio angular de
r = 10’ para cada dire¢@o. A busca resultou na descoberta de um aglomerado imerso
ainda nao catalogado, e aqueles ja catalogados foram redescobertos.

Neste trabalho obtivemos parametros fisicos para mais de 30 aglomerados imersos.
O raio linear derivado para esses objetos situa-se na faixa de 0,3 a 0,9 pc e o niimero

de estrelas membros detectadas fica geralmente na faixa de 20 a 50.
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A idade média derivada para a amostra indica uma populacdo bastante jovem.
A maior parte dos aglomerados possui uma idade de 1 a 2 milhoes de anos. Em
nossa amostra o objeto mais massivo encontrado possui uma massa estimada de ~
200M@ . Entretanto, a maioria dos aglomerados possui massa estimada na faixa de ~
20Me a =~ 60Mc. Os valores de massa total para cada aglomerado nao possuem uma
correlagdo aparente com o ambiente da nebulosa. Os aglomerados imersos associados a
nebulosas em ambientes de complexo HII podem apresentar massas tao baixas quanto
aqueles associados a nebulosas de reflexao. Estes sistemas estelares provavelmente nao
apresentam estrelas com massas superiores aquela de uma estrela com tipo espectral
B.

Finalmente, estudamos um aglomerado imerso contendo uma estrela OV, o aglo-
merado NGC 2264. Obtivemos uma func¢do de massa inicial (FMI) para o aglomerado
NGC 2264 a partir de 346 fontes de raio-X detectadas pelo CHANDRA com contrapar-
tida no infra-vermelho. A FMI derivada inclui massas estelares acima de M = 0,03M.
Em comparacao com a FMI da vizinhanca solar existe uma deficiéncia de estrelas de
baixa massa para M < 0,3Mg.

As massas estimadas para os objetos analisados indicam que eles sao sistemas es-
telares nao-ligados gravitacionalmente. A maioria dos aglomerados de nossa amostra
possui massa inferior a 100 M, e est4 associada a nebulosas de reflexao. A formagao de
estrelas do tipo O em aglomerados imersos nao-ligados gravitacionalmente nao parece

ser freqiiente, segundo nossos resultados.



Abstract

We analyse embedded clusters in molecular clouds, which are fundamental objects
for understanding the initial evolutionary stages of star formation. In this thesis we
explore objects associated mostly to reflection nebulae, but we also include some in
environments of emission nebulae.

The sample includes some embedded clusters recently discovered by Bica et al.
(2003b) and Dutra et al. (2003) in directions of reflection and emission nebulae. The
present study is mostly based on near infrared photometry from 2MASS.

The photometric analysis is based on colour-magnitude and colour-colour diagrams,
together with theoretical pre-main-sequence isochrones. We also used the stellar surface
density profiles. We obtained cluster fundamental parameters by means of spectrosco-
pic and photometric analyses.

Based on concentration of K emission from pre-main-sequence stars with circums-
tellar disks we searched for new embedded clusters. The search was carried out in
the directions of 47 optical nebulae, covering an angular radius of r = 10" for each
direction. A new embedded cluster was discovered, and previously catalogued ones
were recovered.

In the present thesis we obtained physical parameters for more than 30 embedded
clusters. The derived linear radius for these objects is in the range 0.3 to 0.9 pc
and the number of cluster members is 20-50. The derived ages indicate a very young
population. Most of the clusters have an age of 1 to 2 Myrs.

The most massive object in our sample has an estimated mass of ~ 200M. No-
netheless, the majority of the clusters has ~ 20M to ~ 60M. The total mass for

each cluster does not present a clear correlation with the nebula environment. The
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embedded clusters associated with HII complex environments can have masses as low
as those associated with reflection nebulae. These stellar systems probably do not
contain stars with masses larger than those of a type B star, and are not the main
sources of ionization in the complex.

Finally, we study an embedded star cluster containing an OV star, the NGC 2264
cluster. We obtained the Initial Mass Function (IMF) for the NGC 2264 cluster based
on 346 X-ray sources detected by CHANDRA with counterparts in the infrared. The
derived IMF includes star masses larger than M = 0.03M . There is a deficiency of low
mass stars in the range M < 0.3M), as compared to that of the solar neighborhood.

Considering the estimated masses for the analysed objects, they appear to be un-
bound systems. Most of the clusters in our sample have masses lower than 100M, and
they are associated to reflection nebulae. The formation of O type stars in unbound

embedded clusters does not appear to be frequent, according to our results.



Notacao

As seguintes siglas e notagoes s@o amplamente utilizadas ao longo do texto:

DCC - Diagrama cor-cor

DCM - Diagrama cor-magnitude
EFE - Eficiéncia de formacao estelar
FMI - Funcao de massa inicial

IVP - Infra-vermelho-prozimo

NMG - Nuvem molecular gigante
PSP - Pré-seqiiéncia-principal

SP - Seqiiéncia-principal

Mg - Massa solar

de - Distancia ao Sol
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Capitulo 1

Introducao

O estudo de aglomerados estelares desempenha um papel muito importante na astro-
nomia moderna. Os modelos tedricos de evolucao estelar encontram nesses sistemas
um laboratorio bastante apropriado na busca da respectiva corroboragao observacional.
As estrelas membros desses sistemas possuem muitos parametros fisicos em comum.
Essas estrelas foram formadas a partir de uma mesma nuvem molecular, logo, possuem
praticamente a mesma distincia, metalicidade e idade. As estrelas membros de um
aglomerado estelar estdo sujeitas a um mesmo potencial gravitacional. Além disso,
para os aglomerados mais proximos podem existir determinagoes de distancia bastante
precisas obtidas através da paralaxe. Nesse cendario, os modelos de dinamica estelar
encontram um campo de testes e inspiragao muito apropriado.

O avango tecnologico dos instrumentos de observagdao no infra-vermelho nos tulti-
mos 15 anos tem proporcionado aos astronomos a possibilidade de enxergar o "ventre

fértil" das nuvens moleculares gigantes (NMG) e seus rebentos, os aglomerados este-
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lares imersos. Esses aglomerados apresentam estrelas ainda no processo de formacgao
ou em estagios iniciais de evolucao. A particular importancia no estudo desses objetos
estd na fun¢do de massa inicial (FMI) e no processo de formacao estelar. Recente-
mente, com o continuo avanco dos equipamentos, esta sendo possivel analisar os discos
circumestelares e as estrelas de baixissima massa, incluindo as anas marrons.

Neste capitulo de introducao apresentaremos uma pequena revisao sobre os aglo-
merados estelares imersos em nuvens moleculares, apoiada nos artigos de Lada e Lada
(2003) e Shu et al. (1987). E interessante salientar que o conhecimento detalhado des-

ses objetos baseia-se principalmente nas observagoes realizadas nos tltimos 15 anos.

1.1 Buscas sistematicas e identificacao

Numa imagem fotométrica, seja de um CCD ou de uma placa fotografica, um aglo-
merado basicamente caracteriza-se por um excesso de estrelas em relacao ao fundo de
estrelas de campo projetadas na mesma &rea.

Alguns parametros sdo cruciais na identificagdo de um aglomerado, tais como a
riqueza no nimero de estrelas, o brilho aparente das suas estrelas mais brilhantes, a
quantidade de poeira em sua dire¢ao e o seu tamanho angular. Nesse sentido, podemos
salientar que um aglomerado pobre, de baixa concentracao e constituido por estrelas
débeis dificilmente seria identificado.

Na identificagao de aglomerados imersos em poeira, onde grande parte das estrelas
nao sao visiveis no 6tico, ¢ fundamental a utilizacao de buscas nas bandas do infra-
vermelho.

Uma vez determinada a existéncia de um aglomerado imerso, a identificagdo de
estrelas membros pode ser uma tarefa de significativa dificuldade. Dependendo da vi-
abilidade, os métodos utilizados para tal identificacao podem basear-se no movimento

proprio, espectroscopia e fotometria de multibandas. Grande parte das estrelas consti-
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tuintes de aglomerados imersos encontra-se no processo de formacao ou estagio inicial
de evolugdo e estdo na fase de pré-seqiiéncia-principal (PSP). Algumas técnicas que
buscam caracteristicas intrinsecas de estrelas nessa fase tém se mostrado apropriadas
na identificacdo de membros de aglomerados imersos. Essas técnicas podem incluir
busca por emissao em: (i) H, (p. ex., Sung et al. 1997; Reipurth et al. 2004); (ii)
bandas L ou K (ex. Soares e Bica 2003); (iii) raio-X (ex. Flaccomio et al. 2000).

O primeiro aglomerado altamente imerso identificado em uma nuvem molecular foi
desvendado através de observacoes no infra-vermelho da nuvem escura de Ophiuchus
realizadas ha aproximadamente 30 anos (Grasdalen, Strom e Strom 1973; Wilking e
Lada 1983). Em um levantamento do nimero de aglomerados imersos encontrados na
literatura a partir de 1988, Lada e Lada (2003) encontraram mais de 100 desses objetos
com mais de 35 estrelas dentro de 2 kpc em nossa galaxia. Dutra et al. (2003) e Bica
et al. (2003b) copilaram 346 aglomerados ou grupos estelares imersos em quaisquer
distancia. Basicamente, a descoberta de um aglomerado imerso da-se através de 3

métodos distintos:

1. estudos focalizados em determinadas regioes de formacgao estelar recente, tais

como NGC 2282 (Horner et al. 1997) e NGC 281 (Megeath & Wilson 1997);

2. buscas sistematicas em regides com indicadores de formacao estelar, tais como,
fontes luminosas do IRAS (ex. Carpenter 1993), outflows (Hodapp 1994), estrelas
AeBe de Herbig (Testi, Natta & Palla 1998), nuvens de reflexdo (ex. Soares et
al. 2005a);

3. buscas sistematicas em nuvens moleculares (ex. Carpenter 2000, Lada et al.

1991).
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1.2 Associacao com a Nuvem Molecular

Os aglomerados imersos mais jovens, tais como os localizados nas nebulosas NGC 2024
e NGC 1333, estao associados a ntucleos massivos e densos de gas molecular, enquanto
os mais evoluidos, tais como Trapézio, IC 348, sdao encontrados em regides HII e/ou
nas periferias das nuvens moleculares.

Aglomerados imersos estao fisicamente associados aos nicleos mais massivos (100-
1000 M) e densos (n(Hs) 10*°°/c¢m?) na nuvem molecular (Lada 1992; Phelps e Lada
1997). Esses ntcleos tém diametros de 0,5 a 1 pc e fragio de gés processado em estrelas
na faixa de 10% a 30%.

Tipicamente menos de 10% do gas em uma nuvem molecular gigante esta na forma
de gés denso. Esse gés é distribuido nao uniformemente na nuvem molecular, apre-
sentando numerosos niicleos discretos de maior concentracao. Esses niicleos possuem
diametros na faixa de 0,1 a 2 pc e suas massas variam de poucas unidades até milhares
de massas solares. Os ntcleos maiores sao fortemente concentrados e ocupam uma

regiao correspondente a uma fracdo muito pequena na nuvem molecular.

1.3 Formacao de aglomerados imersos

A grande maioria das NMGs parece conter gis a alta densidade e apresenta sinais
de formacao estelar. FEsse fato sugere que a formacao de nicleos densos e, posteri-
ormente estrelas, ocorre rapidamente depois da nuvem ter sido formada a partir do
meio interestelar difuso. As NMGs sao sistemas ligados gravitacionalmente com cam-
po de velocidades supersonicas. As escalas de tempo de dissipagao de turbuléncia para
NMGs parecem ser menores que o tempo de vida da nuvem, sugerindo que em escalas
globais as nuvens sao estaveis frente ao colapso por pressao oriunda da turbuléncia in-

terna. Simulagdes numeéricas (ex. Klessen et al. 2000) sugerem que, em tais condigoes,
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fluxos supersonicos no ambiente turbulento podem colidir e dissipar energia. Sob de-
terminadas condigoes, essas colisoes podem produzir nicleos densos que sao instaveis
gravitacionalmente. Os maiores e mais massivos desses fragmentos sao os potenciais
sitios de formagao estelar. A rapida evolucdo do gas denso no niicleo massivo para a
formacao de estrelas envolve a continua dissipagdo da turbuléncia no gas denso que é
seguida pela fragmentacao, instabilidade e a formacao das sementes de protoestrelas
que crescem acretando seus envelopes (Clarke et al. 2001). Os fragmentos protoeste-
lares também acretam material do reservatério de gas residual que nao faz parte de
outros objetos protoestelares (Bonnell et al. 2001a). Devido ao fato que esses embrices
compartilham um envelope comum, um processo de acrecao competitiva inicia onde
os embrides mais massivos ou mais préximos do centro do aglomerado experimentam
maiores taxas de acrecao. O processo é altamente nao linear e mesmo num sistema
onde todos os embrioes iniciam com a mesma massa pode ocorrer o desenvolvimento
de um espectro de massa similar aquele da FMI de estrelas (Bonnell et al. 2001b; Kles-
sen et al. 2001). Neste cenério onde as estrelas mais massivas tendem a formar-se na
regiao central do aglomerado, ocorre um certo grau de segregacao de massa primordial.
Também é possivel a ocorréncia de colisdes e fusoes nas regioes mais densas levando
a criagdo de estrelas muito massivas (Bonnell et al. 1998). A producao de estrelas
massivas unicamente através do processo de acrecao parece ser improvavel devido a
forte pressao de radiacdo presente em embrioes estelares com massas superiores a 10
M que podem interromper o crescimento da estrela (Adams et al. 1987). No entanto,
convém citar que Yorke e Sonnhalter (2002) através de simulagdes numéricas apontam
para um cendrio onde estrelas massivas podem ser formadas pelo processo de acrescao
anisotropica.

Os aglomerados imersos apresentam um espectro largo em termos de massa. Esses

objetos podem conter poucas dezenas ou até varias centenas de estrelas. As idades
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tipicas desses aglomerados fica na faixa de 1-5 milhdes de anos. Logo, pode-se dizer
que a taxa de formacgao estelar varia enormemente entre os aglomerados imersos. A
taxa de formacao estelar para o Trapézio é significantemente maior em comparacao
com os aglomerados IC 348 e NGC 1333. Essa constatacao sugere que a formacao este-
lar no Trapézio foi induzida externamente. Compressao devido & perturbacgao externa
(triggering) aumenta a pressdo interna e, conseqiientemente, a densidade do nicleo de
gas. Esse processo produz a elevacao da velocidade de formacao estelar. A associagao
de outros aglomerados com regioes HII adjacentes também tem sugerido que a pertur-
bacdo externa possivelmente exerceu um papel importante na formacao de estelar de

alguns aglomerados, tal como no caso de W3-W4 (Carpenter et al. 2000).

1.4 Evolucao dinamica

Aglomerados sao formados a partir de nucleos massivos e densos de gas molecular.
A formagao estelar é um processo inerentemente destrutivo para a NMG e as novas
estrelas recém formadas imediatamente iniciam a erodir o ambiente rico em gas ao
seu redor. O nascimento de uma estrela massiva pode ser particularmente destrutivo,
causando nao somente a rapida erosao do niicleo de formacao do aglomerado como
também a completa dispersdo de toda a NMG (ex. Whitworth 1979). Além disso,
mesmo as estrelas de baixa massa podem erodir nicleos de formagao estelar massivos
em relativamente pouco tempo (ex. Matzner e McKee 2000). Como resultado dessa
agao destrutiva, a formagao estelar é um processo bastante ineficiente. A energia po-
tencial que sustenta ligado o sistema formado por gas e estrelas provém principalmente
do gas. Nesse sistema as estrelas orbitam ao redor do centro denso do ntucleo de for-
magao com velocidades dadas pelo teorema de virial, 0 & (G[Mestretas + Myas]/R)™.

Podemos notar dessa expressao que a evolu¢ao do aglomerado imerso ao sair da nuvem

molecular é bastante sensivel a dinamica e a evolucao do géis de sua vizinhanga.
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Os dois parametros fisicos que determinam a evolucao de um aglomerado imerso
sdo a eficiéncia de formagao estelar (EFE) e a escala de tempo para a dispersio do
gas associado ao aglomerado. Os valores tipicos de EFE ficam na faixa de 10% a 30%
ex., Serpens (Olmi e Testi 2002; Lada et al. 1991). Nesse célculo de percentagem
considera-se apenas o gas do nucleo associado ao aglomerado. Os valores de eficiéncia
levando em conta toda a nuvem giram em torno de 1-5% (ex. Duerr et al. 1982).

A escala de tempo de remogao do gas de um aglomerado (o,4) varia drasticamente
de acordo com o regime dindmico do processo, que pode ser explosivo (0ry >> Gcross)
ou adiabético (0,9 << O¢rss). Aglomerados que formam estrelas do tipo O podem
ionizar e aquecer o gas da vizinhanca até temperaturas da ordem de 10* K, causando
uma forte elevacao da pressao que resultard numa rapida expansao do gas. Para as
dimensoes de um aglomerado imerso essa expansao conduzird a remocao praticamente
total do gas dentro de 10* anos, um tempo pequeno frente & escala de tempo dinamico
do aglomerado (0¢0ss & 1 milhdo de anos). A resposta dindmica do sistema depois
dessa remocao de géis explosiva dependera da EFE no momento da dispersao do gés.
Para as estrelas permanecerem ligadas gravitacionalmente suas velocidades instanta-
neas nao podem superar a velocidade de escape do potencial, ou seja a dispersao de
velocidade ndo pode ser maior que ves. =~ (2GM/R)%®. Logo um aglomerado somente
sobrevivera se possuir EFE nao inferior a 50% (Wilking & Lada 1983). Apesar de
nao encontrarmos aglomerados com tamanha eficiéncia na formagao estelar, é fato que
aglomerados abertos como Pléiades realmente existem em ntimero suficiente para afir-
marmos que alguns aglomerados imersos com EFE<50% irao evoluir para tornar-se
sistemas ligados gravitacionalmente.

No caso de remocao lenta de gas (0,9 > Ocross), 0s aglomerados podem expandir-
se adiabaticamente, ajustando-se a uma nova configuracdo de equilibrio onde ainda

permanecem ligados gravitacionalmente. O limite superior para o tempo de remocao
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do gés é de 5 milhoes de anos, pois raramente sao encontrados aglomerados com esse
tempo de vida ainda associados a gas molecular. Como as escalas de tempo de remocao
de gas e da dinamica inicial sao relativamente proximas, é aconselhavel usar simulacoes
numéricas. Além do mais, para produzir um sistema ligado gravitacionalmente que seja
estével frente as forcas de maré da NMG e da propria galdxia surgem condigoes ainda
mais restritivas para os parametros iniciais do niicleo de formagao de aglomerado (Lada
et al. 1984).

Simulagoes numéricas mostram que os aglomerados imersos que realmente evoluem
para sistemas ligados desta maneira passam por uma expansao significatica assim que
emergem da nuvem. Consequentemente espera-se que aglomerados abertos ligados
tenham raios significantemente maiores que aqueles dos aglomerados imersos. Essa
suposicao é corroborada pelas observacoes. Além disso, durante a emersao da nuvem,
os aglomerados podem expandir por longos periodos antes de alcancar um estado de
equilibrio final. A aparéncia de um aglomerado imerso ligado e nao ligado gravita-
cionalmente é indistinguivel até idades de 10 milhoes de anos. Calculos numéricos
demonstram que mesmo os aglomerados que sobreviverao a emersao da nuvem podem
perder de 10 a 80% de suas estrelas nesse processo. Quanto mais violento o processo de
dispersao do géis, maior é o nimero de estrelas perdidas. Entretanto, mesmo os aglo-
merados que experimentam perda de gis violenta podem sobreviver como aglomerados
abertos contendo apenas de 10 a 20% de sua populagdo original de estrelas (Lada et
al. 1984; Kroupa & Boily 2002).

A criagdo de um aglomerado ligado a partir de um ntcleo de gas denso requer con-
digoes fisicas especiais, logo, € um evento bastante raro. A baixa eficiéncia de formacao
estelar para aglomerados imersos pode ser uma resposta para a alta taxa de morta-
lidade de aglomerados em estégios inicias de evolucao, inferido do reduzido nimero

de aglomerados abertos observados em comparacao ao grande niimero de aglomera-
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dos imersos formados (Lada e Lada 2003). A maior parte dos aglomerados imersos
devem, entao, emergir da nuvem molecular como sistemas nao ligados. Somente os
aglomerados imersos mais massivos (M4; > 500M)) sobrevivem a emersao da nuvem
molecular e tornam-se aglomerados abertos estaveis. Logo, apesar da maioria das estre-
las formarem-se em aglomerados imersos, esses sistemas estelares evoluem tornando-se
aglomerados, grupos estelares ou associacoes instaveis. No entanto, sabe-se que em
torno de 10% das estrelas da Galaxia provém de aglomerados abertos (Lada e Lada
2003). Neste contexto, tais aglomerados devem formar-se a uma taxa suficientemente

alta que responda por essa consideravel populacao estelar.

1.5 Estrelas T Tauri

As estrelas T Tauri, a partir de sua descoberta (Joy 1942), foram logo identificadas
como sendo uma populacao de estrelas muito jovens, recém-formadas em nuvens escuras
as quais eram invariavelmente associadas espacial e cinematicamente (ex. Herbig 1977).
Quando o objeto torna-se opticamente visivel, entao, através do tipo espectral medido
pode-se colocé-lo no diagrama HR. Essa tarefa foi realizada para 450 estrelas T Tauri
em uma busca extensiva feita por Cohen & Kuhi (1979). Os resultados encontrados por
eles indicam que as estrelas T Tauri, em sua maioria, percorrem caminhos evolutivos
caracteristicos das cléassicas estrelas de PSP previstos na teoria de Hayashi et al. (1962).
A faixa de massa desses objetos é de 0,2 a 3M.

As estrelas T Tauri apresentam uma alta atividade cromosférica (Flaccomio et al.
2000). Essa atividade pode ser resultado do simples processo de ajustamento necessério
para acomodar o material apenas acretado do meio interestelar. Um indicativo que
leva a essa conclusao é o paulatino desaparecimento das propriedades que caracterizam
esses objetos como uma classe distinta, tais como atividade superficial, excessos infra-

vermelho e linhas de emissao (ex. Haisch et al. 2001).
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1.6 O presente trabalho

Diante do pequeno niimero de aglomerados imersos estudados em detalhes até o mo-
mento, torna-se importante a ampliacao desse nimero. Dessa forma, sera possivel bus-
car uma compreensao ampla desses objetos, baseada em observagoes. Muitas questoes
sobre aglomerados imersos permanecem ainda nao respondidas. Por exemplo, aglo-
merados gravitacionalmente ligados podem formar-se sem a presenca de uma estrela
ionizante? E qual é a freqiliéncia destas estrelas em aglomerados imersos?

Na presente tese, além de ampliar o ntimero de aglomerados imersos estudados,
procuramos responder as questoes apresentadas acima. Os objetos que estao no foco
central do nosso estudo sao possiveis aglomerados presentes na direcao de nebulosas
de reflexdo ou emissao, ja apontadas pelos trabalhos de Bica et al. (2003b) e Dutra
et al. (2003). No estudo desses sistemas utilizamos principalmente dados do Catalogo
2MASS.

No Capitulo 2 apresentamos os métodos de analise empregados; no Capitulo 3 des-
crevemos a realizacao da busca por novos aglomerados imersos através da fotometria
no IVP e, a analise de uma amostra composta por aglomerados imersos descobertos
por Dutra et al. (2003); temos no Capitulo 4, a analise de uma amostra de objetos
associados a nebulosas de reflexao; no Capitulo 5 apresentamos a anélise de um aglo-
merado imerso, o NGC 2264, que contém uma estrela OV; e finalmente as conclusoes

sao descritas no Capitulo 6.



Capitulo 2

Métodos de analise

As técnicas utilizadas na anélise de aglomerados estelares dependem dos dados dis-
poniveis e principalmente dos objetivos da anélise, ou seja, o que se busca e que
informacoes se pretende obter. A maior parte de nossa anélise baseia-se em dados
fotométricos no infra-vermelho-préoximo (IVP). Informagdes adicionais como emissao
raio-X e espectroscopia sao disponiveis apenas para alguns objetos. Os nossos objeti-
vos especificos que ditam as técnicas apropriadas aos dados disponiveis sdo: (i) busca
por aglomerados imersos em nuvens moleculares ainda desconhecidos; (ii) anélise dos
aglomerados imersos descobertos em nossa busca assim como de alguns objetos deste
tipo ja apresentados na literatura. Mais precisamente, os objetos no foco de nossa
busca sao aglomerados de baixa massa imersos em nuvens moleculares e em estagios
iniciais de formacao. Sabe-se que aglomerados deste tipo contém estrelas com emis-
sdo infra-vermelha (Carpenter 1993). Em nossa busca, a emissdo infra-vermelha é o

principal indicador utilizado, como veremos na Secao 3.5. Tanto na busca como no

11
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estudo dos aglomerados, estudamos o perfil de densidade superficial de tais objetos. O
diagrama cor-cor (DCC) e o diagrama cor-magnitude (DCM) com ajuste de isdcronas
de PSP sao utilizados na obtenc¢ao dos parametros fisicos dos objetos, tais como idade,
distancia, massa e avermelhamento. A seguir apresentaremos em detalhes os métodos

de anélise empregados.

2.1 Diagrama cor-cor

O DCC nas bandas do IVP pode dar informacdes sobre a classe e o avermelhamento
de estrelas membros de aglomerados, assim como uma estimativa para a idade média
desses aglomerados. Além disso, a posi¢do das estrelas neste diagrama pode ser uti-
lizada em métodos de subtracao estatistica de estrelas de campo. No nosso caso em
particular fazemos uso do diagrama ((J — H), (H — K;)). Na Figura 2.1 temos um
exemplo de um DCC. A curva continua representa as cores intrinsecas para estrelas da
seqiiéncia-principal (SP) de tipos espectrais de O3 a M5 (Schmidt-Kaler 1982). A linha
reta continua, por sua vez, representa o "locus" de estrelas T Tauri desavermelhadas
do efeito da poeira interestelar. As linhas de avermelhamento representadas por linhas
tracejadas correspondem as seguintes classes espectrais: gigante M5, 03V e T Tauri
com H— K, = 1. O vetor de avermelhamento denota Ay = 5. Para a obtencao do
vetor de avermelhamento, utilizamos os dados de Rieke & Lebofsky (1985), resultando
na seguinte relagdo F(J — H) = 1,72E(H — Kj)

A extingao devido & poeira interestelar pode ser estimada através das cores obser-
vadas em um diagrama ((J — H), (H — K;)) uma vez que saibamos as cores intrisecas
dessas estrelas imersas em poeira.

Consideremos os seguintes casos:

(i) o dominio de avermelhamento normal, ou seja, causado pela poeira interestelar,

livre do avermelhamento associado ao disco ou envelope de poeira presente em estrelas
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Figura 2.1: Nebulosa de reflexdo vdBH-RN 26: Diagrama ((J — H),(H — K;)) para o
aglomerado imerso DB2001-36 (circulos). A curva continua representa a distribui¢io
intrinseca de estrelas com diferentes tipos espectrais e a linha reta continua é o “locus”
de estrelas T Tauri. O vetor avermelhamento representa Ay = 5. Linhas de averme-
lhamento para gigantes Mb, estrela O3V e estrela T Tauri com cor H — K, = 1 sao
representadas pelas linhas tracejadas. Fontes débeis com grandes erros foram excluidas.

Os erros fotométricos estao indicados.
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em estagios iniciais de evolugao. Nesse dominio encontramos estrelas T Tauri fracas,
estrelas ja na seqiiéncia-principal e estrelas de PSP altamente luminosas e avermelhadas
(Strom et al. 1995);

(ii) o dominio de excesso classico nas bandas do infravermelho proximo — L e K
— devido a emissao associada a poeira do disco ou envelope da estrela. Esse dominio
contém estrelas T Tauri cléssicas.

(ili) o dominio dos objetos com maiores excessos nas bandas L e K em relagao ao
dominio (ii). As estrelas pertencentes a esse dominio sao estrelas envolvidas por envelo-
pes extensos (Kenyon et al. 1993) ou estrelas AeBe de Herbig altamente avermelhadas
(Lada & Adams 1992; Hillembrand et al. 1992).

No DCC ((J — H),(H — Kj)), o dominio (i) localiza-se entre as linhas de aver-
melhamento de gigantes M5 (superior) e O5V (inferior). O dominio (ii) estende-se da
linha de avermelhamento de estrelas 03V até a linha de avermelhamento da estrela
com cor mais vermelha possivel segundo modelos de disco padrao. O dominio (iii) esta
localizado & direita dessa cor limite prevista pelos modelos. As estrelas contidas no
dominio (iii) geralmente ndo sdo desavermelhadas pois suas cores intrisecas nao sao
facilmente obtidas, devido a larga faixa de cores produzidas por seus envelopes (Strom
at al. 1995). Para os dominios (i) e (ii) a extingdo de cada estrela é obtida através do
deslocamento da cor observada até a sua cor intrinseca ao longo do vetor de averme-
lhamento. O estudo das cores em um diagrama ((J — H), (H — K)) pode proporcionar
uma estimativa para a idade de aglomerados imersos. A emissao nas bandas K ou L
é proveniente da poeira quente nos discos ou envelopes de poeira ao redor das estrelas
de PSP. Estudos no IVP de populagoes imersas tém sugerido que a fase de acre¢ao ou
de discos proto-planetarios tem duracao relativamente curta. As estimativas de tempo
de duragdo sio da ordem de 3 — 15 x 10° anos (ex. Lada e Lada 1995). Recente-

mente, Haisch et al. (2001) realizaram uma busca sisteméatica por discos circumestelar
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em aglomerados jovens, utilizando uma amostra observacional homogénea. Eles estu-
daram a fracao de estrelas com disco circumestelar em seis aglomerados cujas idades
variam de 0,5 a 30 milhoes de anos. Nesse estudo eles utilizaram imagens nas bandas
J,H, K, e L. O resultado obtido confirma o declinio da fracao de discos circumestelares
com a idade do aglomerado. A metade dos discos circumestelares em um aglomerado
provavelmente desaparecem dentro de 2-3 milhoes de anos. E essencialmente nao ha
mais estrelas com discos depois de 5-6 milhdes de anos. Na Figura 2.2 temos a fragao
de discos em func¢ao da idade dos aglomerados. Além dos seis objetos da amostra de
Haisch et al. (2001) sao apresentados duas associagoes de estrelas T Tauri imersas:
Taurus (Kenyon & Hartmann 1995) e Chamaeleon I (Kenyon e Gomes 2001), ambas

com idade aproximada de 2 milhoes de anos.

2.2 Perfil de densidade superficial

O perfil de densidade superficial pode ser 1til na busca por novos aglomerados e na
estimativa do nimero de estrelas em cada aglomerado. Numa determinada regiao
podemos obter esse perfil supondo um centro para o objeto e dividindo a regiao em
anéis concéntricos. Finalmente, calculamos o nimero de estrelas confinadas em cada
anel por unidade de 4rea. Em nossas analises realizamos o calculo para regioes de
5" de raio, e com anéis de largura 0,2. Na Figura 2.3 temos um exemplo, onde
é mostrada a relagdo entre a densidade superficial de fontes (estrelas, protoestrelas
e eventuais detecgOes espurias) e a separagdo angular radial para um aglomerado.
As barras representam os erros poissonicos. A linha tracejada indica a densidade
superficial média para as estrelas de campo.

A densidade superficial média para as estrelas de campo proximas é obtida ge-
ralmente através da média encontrada nos 10 anéis mais externos, ou seja, de 2’ a

4" distantes do centro adotado para o objeto.
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Figura 2.2: Fragdo de estrelas que apresentam discos circumestelares em fungdo da

idade para uma amostra de aglomerados com idades determinadas (Haisch et al. 2001).
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Figura 2.3: Distribuicao de densidade superficial de fontes na nebulosa vdBH-RN 26.
A linha tracejada indica o valor médio do fundo. As barras dos erros poissonicos sao

indicadas.
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O indice de riqueza de um aglomerado é uma medida que estima o nimero de estre-
las numa determinada &rea subtraido do niimero esperado de estrelas de contaminacao
de campo.

O indice é obtido através da seguinte equagao:

tmax

To =Y wn(ry) — n) (12, —12) (2.1)

1=0

onde n(r;) é a densidade superficial local de fontes, ou seja, o niimero de estrelas
entre r; e r;11 arcsec a partir do centro adotado para o objeto divido pela 4rea 7 (r? 1 —
r2). O parAmetro i,y € escolhido de forma a conter todos os membros do aglomerado
e Ny € 0 valor médio de n(r;) na regido externa ao raio do objeto. Em todos os campos
utilizamos Ar = r;,1 — r; = 0,2/, 0 que garante uma boa resoluc¢do e, na maioria dos
casos, um namero razoavel de estrelas por anel. As incertezas em I¢ foram obtidas

propagando o erro na determinagao de ny, na soma definida na Eq. (2.1).

2.3 Diagrama cor-magnitude

A anéalise do DCM baseada no ajuste de isdcronas derivadas de modelos evolutivos para
estrelas de PSP proporciona informacgoes sobre a idade e a distdncia do aglomerado.
A datagao de aglomerados imersos através do DCM pode ser bastante dificil devido a
fatores tais como a extincao, o binarismo, a variabilidade estelar e, especialmente, o
excesso infra-vermelho, caracteristica comum das estrelas de PSP. Além disso, grande
parte das observacgoes pode ser realizada somente no IV. Em decorréncia desses fatores
a idade de aglomerados imersos pode ser inerentemente imprecisa. Embora haja tal
dificuldade de anélise, na literatura encontramos objetos, bastante estudados, para os
quais estimativas de idade foram obtidas. A idade média para os aglomerados imersos

varia de 0,5 a 5 milhoes de anos. Infelizmente as incertezas introduzidas pelo uso de
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isocronas de PSP pode ser da ordem da idade derivada para o aglomerado.

Na ultima década, diferentes grupos tém trabalhado no desenvolvimento de isécro-
nas de PSP. [D’Antona e Mazzitelli (1997, 1998); Palla e Staher 1999; Baraffe et al.
1998; Siess et al. 2000]. Os modelos evolutivos de Baraffe et al. (1998) tém-se mostra-
do apropriados no estudo de objetos estelares jovens de baixa massa (ex. Soares et al.
2005a). No entanto, mesmo nesses modelos as incertezas nos caminhos evolutivos po-
dem ser grandes, especialmente para idades inferiores a 1 milhao de anos e para objetos
de baixa massa (Baraffe et al. 2002). A determinacao da distancia dos aglomerados
imersos pode ser obtida através de ajuste de is6cronas em diagramas cor-magnitude.

Nessa determinacao empregamos a equacao para o modulo de distancia

X — Mx = 5logd — 5+ Ax (2.2)

onde X representa a magnitude observada em um filtro fotométrico qualquer X;
My denota a respectiva magnitude absoluta; Ax representa a exting¢ao na banda X; d
representa a distancia em pc ao objeto.

Devido as incertezas dos modelos evolutivos, principalmente em relacao as estrelas
de mais baixa massa e seus respectivos excessos no infra-vermelho, geralmente o modulo

de distancia é obtido considerando-se apenas as estelas mais massivas.

2.4 Critério de selecao de membros

Uma tarefa fundamental no estudo de aglomerados estelares é a selecao de suas estrelas
membros, ou de uma forma equivalente, a exclusao das estrelas de campo que se encon-
tram projetadas sobre a mesma area da amostra. Para aglomerados abertos ja visiveis
nas bandas do 6tico os parametros mais utilizados no processo de selecao de membros
sao: avermelhamento, tipo espectral, posicao no DCM, posicao espacial e movimento

proprio. No caso dos aglomerados imersos, alguns dos pardmetros acima nao se mos-
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tram apropriados. Particularmente, podemos citar a posicao da estrela no DCM, pois
devido & grande quantidade de poeira associada a esses objetos, o avermelhamento
nao é uniforme, logo no DCM temos uma grande dispersao, principalmente em cor.
Além disso, ha a presenca de estrelas com capas de poeira, fator que contribui para
aumentar ainda mais a dispersao. Atualmente, existem diferentes técnicas especificas
para a selecao de membros de aglomerados imersos. Podemos citar, como exemplo, os
métodos que buscam emissao na banda K, em H, ou em raio-X. Como ja vimos na
Secao 2.1, a emissao na banda K, e principalmente na banda L é um indicativo da
presenca de disco poeira, por sua vez caracteristico de estrelas em estagios iniciais de
evolucao associados ao aglomerado. No entanto, somente estrelas de PSP com disco
quente apresentam emissao no IVP (Haisch at al. 2001) e o tempo de vida médio do
disco detectavel na banda L é de 6 milhdes de anos, logo ha dificuldade na obtencao de
uma, sele¢do completa quando utilizamos o excesso de cor no IVP a partir da fotometria
JHKL. A observacao em raio-X de aglomerados estelares jovens através do CHAN-
DRA e do ROSAT, tem indicado que a emissao em raio-X é um eficiente identificador
de estrelas de PSP. Tais estrelas com massa M < 2M;) possuem atividades magnéticas
maiores quando comparadas com estrelas do campo galético, proporcionando um im-
portante critério de selegdo (Feigelson e Montmerle 1999). Utilizamos esse critério de
selecao apenas para o aglomerado massivo NGC 2264. Na analise que realizamos para
esse aglomerado, notamos que 80% das estrelas consideradas membros do aglomerado
apresentam emissao raio-X e apenas 30% dessas estrelas apresentam emissao em H,.
Resultado similar foi encontrado por Sung et. al. (2004). Desse fato conclui-se que a
emissao em raios-x é um critério de selecao mais eficiente do que a emissao em H,.
Um método de selegao de membros pode incluir uma analise estatistica. Na anéalise
de uma amostra de aglomerados apresentados neste trabalho, excluimos as estrelas

de campo galatico utilizando um método baseado na subtracao estatistica de estrelas
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de campo a partir do DCC. A esséncia desse método é a comparacao da distribuicao
de estrelas em um DCC de duas regioes, uma na dire¢io do aglomerado (dentro) e
outra na diregdo de um campo proximo (fora). Em nosso caso particular tais regices
possuem o mesmo centro. A regido do campo corresponde a 2’ < r < €', onde r é o
raio do anel. O método é baseado na hipo6tese que as posicoes no DCC das estrelas
da regidao de campo representam as mais provéveis posicbes no DCC de estrelas de
campo da vizinhanca. A probabilidade de cada estrela na dire¢ao do aglomerado ser
membro é estimada pelo niimero de estrelas de ambas regides (dentro e fora) contidos
em uma caixa 30g_g, X 307_pg centrada na propria estrela. Esse método é muito
similar ao usado em Kerber at al. (2002) para DCMs de aglomerados na Grande
Nuvem de Magalhdaes. A probabilidade P; da j-ésima estrela-dentro ser uma das N
estrelas membros do aglomerado é de:

a:1—<z—2xg—j>, (2.3)

onde Q4 e 2y sao os angulos s6lidos das respectivas regioes.

A soma de P; sobre as j-ésimas estrelas-dentro é Ny, o nimero de estrelas membros
do aglomerado apontadas pelo método. De acordo com esta probabilidade, realizamos
um sorteio ponderado onde estrelas na dire¢ao do aglomerado sao extraidas aleatoria-

mente. Na Figura 2.4 é apresentado um exemplo deste método.

2.5 Dados observacionais

A analise de aglomerados imersos em nuvens moleculares é baseada principalmente na
fotometria do IVP. No nosso estudo, os dados de fotometria sao principalmente oriun-
dos do Catalogo 2MASS, que disponibiliza fotometria nas bandas J, H e K para todas

as direcoes no céu. No caso particular do aglomerado NGC 2264, também utilizamos
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Figura 2.4: Ezemplo de uma subtracao estatistica de estrelas de campo galdtico no
DCC: O painel de cima € o resultado da subtracdo, enquanto o painel de baixo repre-

senta o observado. Aglomerado DB2001-35 na nebulosa vdBH-RN 26.
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dados no IVP da camera Sofl no telescopio ESO/NTT de 3.55m. Além de fotometria,
em alguns casos utilizamos outros dados na anéalise, como a espectroscopia no 6ptico
obtida do telescopio de 2.15m do CASLEQO e a emissao de raio-X obtida do satélite
CHANDRA.

2.5.1 2MASS

O projeto 2MASS (2 Micron All Sky Survey) que inclui um atlas de imagens e um
catalogo de fontes puntuais é uma fonte de dados bastante apropriada ao estudo do
contetuido estelar de aglomerados imersos em nuvens moleculares. Para todos os ob-
jetos aqui analisados utilizamos dados de fotometria do 2MASS. Esse projeto condu-
zido pela Universidade de Massachusetts e pelo Centro de Processamento e Anélise
no Infra-vermelho (IPAC) realizou observagoes uniformemente calibradas para todo o
céu, nas bandas do IVP com tamanho de pixel de 2,0”. Fontes mais brilhantes que
1 mJy, em cada banda, foram detectadas com um sinal-ruido maior que 10. Nas ob-
servacoes do 2MASS foram utilizados 2 telescopios de 1,3m, um no Monte Hopkins,
EUA, e outro em Cerro Tololo, Chile. Ambos telescopios estavam equipados com uma
camera de 3 canais, cada canal constituido de uma grade 256 x 256 de detectores
de Hg-Cd-Te. O sistema era capaz de observar o céu simultaneamente nas bandas
J(1,24um), H(1,66um) e Ks(2,16um). As observagoes no aparato de Monte Hopkins
foram iniciadas em junho de 1997 e a varredura norte do céu foi completada em dezem-
bro de 2000. O telescopio do Hemisfério Sul iniciou sua coleta de dados em marco de
1998 e finalizou-a em fevereiro de 2001. O total de noites utilizadas para a composi¢ao
final foi de 691 (Hemisfério Norte) e 750 (Hemisfério Sul). No equipamento utilizado
no sistema fotométrico do 2MASS, os filtros de transmissao J e H basicamente sao os
mesmos do sistema Johnson. O filtro de transmissao K, foi especialmente projetado

para cortar a transmissao em 2, 3um com o objetivo de reduzir a contribui¢ao do rui-
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Figura 2.5: Transmissao em func¢ao do comprimento de onda ao longo do caminho
otico do 2MASS. A linha sdlida fina indica um modelo de transmissdo atmosférica

para o aparato em Monte Hopkins.

do de fundo térmico. Dessa forma, o ruido nas observacoes da banda K, sao menos
sensiveis a variacoes da temperatura ambiente, possibilitando uma maior uniformidade
nos dados. Na Figura 2.5 é apresentada a transmissao em fun¢ao do comprimento de
onda através do caminho 6tico do 2MASS, excluindo a atmosfera. Na fotometria IV
do 2MASS, geralmente, os erros tornam-se maiores que 0,1 mag para magnitudes 15,7;

15 e 14, respectivamente nas bandas J, H e K, (Figura 2.6).
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Figura 2.6: Erro interno da fotometria infra-vermelha do 2MASS nas bandas J, H, K.
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2.5.2 Sofl /NTT-observagao e reducao de dados

Para o caso particular do aglomerado NGC 2264, uma imagem CCD em mosaico nas
bandas JHK; foi realizada com Sofl/NTT nas noites de 11, 12 e 13 de janeiro de
2004. O mosaico cobre uma &area de 19,8 x 29,4’ centrado em a = 06"41™01° e
d = +09°39'06”. O tempo de exposicao total foi de 150s, 60s e 50s, respectivamente
para J, H e K,. O processamento — overscan, bias e flat-fielding — foi feito usando
o pacote IRAF/MSCRED. O seeing é de aproximadamente 1” com uma escala de
pixel de 0,28" /pixel. Para cada imagem construimos uma exposi¢do de céu a partir
das seis exposicoes mais proximas no mosaico. Apods a subtracao do céu aplicada a
cada imagem do objeto, foi realizado o flat-field com um flat de cipula normalizado.
Finalmente, as imagens foram combinadas em um tnica exposicao média para cada
filtro. Derivamos uma solu¢ao astrométrica baseada no catélogo de fontes puntuais do
2MASS, usando o pacote WCS tools (Mink 1997). A extragio das fontes foi realizada
utilizando-se o pacote Sextractor (Berlin e Arnauts 1996), com contraste de detecgao
de o0 = 3,5. A calibragao fotométrica foi feita baseando-se nas estrelas mais brilhantes
obtidas do Catéalogo 2MASS. Para evitar problemas relacionados com a saturacao das
estrelas brilhantes, usamos o Catalogo 2MASS para estrelas mais brilhantes que 15,7,
15 e 14 mag, respectivamente nas bandas J, H e K,. As estrelas brilhantes do 2MASS
com erros indeterminados foram descartadas e substituidas pelas correspondentes no
Sofl. A magnitude limite na banda J é 19 mag. O ntumero de estrelas por unidade de
magnitude segue aproximadamente uma lei de poténcia. O limite de completeza de
nossa amostra corresponde & magnitude em que a distribui¢ao comega a desviar-se da

relacao de lei de poténcia. O valor encontrado para essa magnitude foi de J= 18 mag.
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2.5.3 Espectroscopia CASLEO

As observacgoes espectroscopicas foram realizadas no complexo astronomico El Leoncito
(CASLEQ, Argentina), durante 3 noites em maio de 2002, com o telescopio de 2,15m.
Empregamos um espectréografo REOSC contendo um CCD textronics de 1024 x 1024
pixels, com tamanho de pixel 24 x 24 uym. O campo total ao longo da fenda é de
4,7, com orientagdo na diregdo leste-oeste. O espectro que obtivemos cobre a faixa de
3500A a 70104, com rede de dispersdo de 300 linhas /mm. A dispersdo média encontra-
da foi de 140A /mm. Em praticamente todos os objetos foram realizadas 3 exposi¢oes
de 20 min. A calibracao dos espectros observados foi obtida a partir das estrelas padrao
LTT 7379, LTT 3864 e CD 32. Para a calibracao instrumental, exposicoes de lampa-
das de comparacao Cu-Ar-Ne foram feitas depois e entre as observacoes dos objetos.
Realizamos um ajuste para bias, flat-field de ctipula, e flat-field de lampadas de tungs-
ténio. Os espectros foram reduzidos no Departamento de Astronomia-UFRGS, usando
o pacote IRAF. Os dados espectroscopicos foram obtidos em alguns aglomerados ape-
nas para estrelas brilhantes ja visiveis no 6tico. A classificagdo espectral obtida para
estrelas foi obtida através do método das larguras equivalentes das linhas Balmer, para
a comparagao utilizamos as larguras equivalentes das estrelas contidas na biblioteca
de Silva e Cornell (1992). Esse método onde também derivamos o avermelhamento é

o mesmo utilizado por Ahumada et al. (2001).



Capitulo 3

Busca e analise de aglomerados

1mersos

Neste capitulo apresentamos um estudo de uma amostra de aglomerados e grupos
estelares imersos do Catéalogo de Dutra et al. (2003), que sera definida na Secdo 3.2.
Além disso, descrevemos o método de busca por novos aglomerados na direcao de
nebulosas de reflexao. Na analise estimamos, entre outros parametros, o nimero de

estrelas detectadas, a massa e a idade dos aglomerados imersos.

3.1 Catalogo de aglomerados imersos

Dutra et al. (2003) e Bica et al. (2003b) conduziram uma busca por aglomerados
imersos e grupos estelares na direcao de 2471 nebulosas no 6tico e 1102 nebulosas

em radio, cobrindo diferentes direcoes do céu. Essa busca foi realizada a partir de

28
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imagens JH K, do Atlas do 2MASS. O resultado dessa busca foi a descoberta de 346
novos objetos, entre aglomerados, grupos estelares e candidatos, superando o niimero
de aglomerados dessa classe até entao conhecidos.

Os objetos associados & amostra de nebulosas no 6tico sao, na média, mais préximos
que aqueles associados & amostra de nebulosas em radio. A partir desses estudos
conclui-se que a maior parte dos aglomerados e grupos estelares até entao conhecidos
sao provenientes da vizinhanca, bragos externos e da parte mais proxima dos bracos
internos.

Com estes dois trabalhos, o nimero de aglomerados imersos, grupos estelares e
candidatos conhecidos sobe para 661. Entretanto, grande parte desses objetos nao

possuem estudos detalhados sobre seus parametros fisicos.

3.2 Selecao da amostra

A partir do Catéalogo de Dutra et al. (2003), que apresenta aglomerados e grupos
estelares no Hemisfério Sul, realizamos nossa selecao de amostra.

Nossa amostra é composta por aglomerados e grupos estelares associados as ne-
bulosas no 6tico, excluimos os objetos com distancia superior a 2,4 kpc, levando-se
em conta as limitagoes da fotometria disponivel do 2MASS. Dessa selecao, obtivemos
47 direcoes de nebulosas que foram utilizadas como alvos na busca por outros novos
aglomerados vizinhos a partir de estrelas com emissao no IVP, como veremos na Se¢ao
3.5.

Na anélise do contetido estelar que realizamos para essa amostra, excluimos os

objetos com alta densidade devido & baixa resolucao fotométrica do 2MASS.



CAPITULO 3. BUSCA E ANALISE DE AGLOMERADOS IMERSOS 30

3.3 Estimativa de massa e idade

A andlise do perfil de densidade superficial de fontes descrita na Secao 2.2, pode
oferecer-nos uma estimativa para a dimensao do aglomerado e o seu respectivo niimero
de estrelas membros. Nessa analise o ponto a partir do qual a densidade superficial
iguala-se aquela do campo é adotado como raio angular do aglomerado, numa primeira
aproximacado. A estimativa do nimero de estrelas membros do aglomerado é obtida
através do indice I, ou seja, considerando o ntimero de estrelas em excesso em relacao
ao numero esperado de estrelas de campo na area correspondente.

A estimativa da massa foi derivada para cada aglomerado na Eq. 3.1 segundo
um método similar aquele apresentado em Lada e Lada (2003), adotando uma FMI
universal para todos os aglomerados. Em nossa anéalise tal FMI corresponde aquela do
Trapézio, derivada por Muench et al. (2002) a partir de func¢des de luminosidade da

banda K, (FLK).

e

a=-221,se M > 0.600M
AN ) o= =115,5¢ 0.600Mg > M > 0.120M
dm o = —0.27, se 0.120Mg, > M > 0.025Mg

a = —6.00,se 0.025Mg > M > 0.017Mg,

\

Dado o limite de detecgao, a distancia do aglomerado observado e a sua extin¢ao
estelar média, obtivemos a massa da estrela mais débil detectada utilizando os modelos
evolutivos de Baraffe et al. (1998).

O valor da extincao média empregado corresponde a um limite inferior, pois esse
valor foi obtido através do DCC, o qual apresenta estrelas de contaminacao de campo
geralmente com baixa absorcao.

Existe uma significativa dependéncia do valor de massa derivado em relagao ao esté-
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gio evolutivo do aglomerado. Em nossos calculos utilizamos isdcronas de 1 e 2 milhoes
de anos, dependendo da idade estimada para o aglomerado. Com esses parametros de-
finidos, estimamos o nimero esperado de estrelas para cada objeto a partir do nimero
de estrelas detectadas e da fracao de estrela detectadas em relacao a populacao total
do aglomerado, baseada na FMI do Trapézio. Finalmente, a relacdo entre a massa
total (Mr) e nimero total de estrelas (Nr) derivada para o Trapézio Mr/Nr = 0.53
(Muench et al. 2002) foi utilizada para a obten¢do da massa total estimada para cada
aglomerado analisado.

Apesar da determinacao da massa total do aglomerado depender de fatores como
a distancia e a idade que possuem uma incerteza imprecisa podemos afirmar que tal
estimativa possui uma incerteza menor que um fator de 2 para a maioria dos objetos.

A idade foi estimada através do método de estrelas com excesso K, (Segdo 2.1).
Nesse método, além do nimero de estrelas do aglomerado, devemos saber quantas des-
sas estrelas apresentam excesso K. A informacado quanto ao excesso no infra-vermelho
é obtida através das cores no DCC. Uma fonte detectada pela fotometria pode conter
apenas informagao de uma ou outra banda, especialmente em regides com significativa
quantidade de poeira. Neste caso estariamos subestimando a percentagem de estrelas
com excesso K, uma vez que na contagem total de estrelas do aglomerado incluimos
fontes detectadas tanto em uma como em duas ou trés bandas. Para corrigirmos este
efeito de incompleteza na contagem de estrelas com excesso K, utilizamos um fator
de correcao. Esse fator é definido como o nimero de estrelas detectadas em todas
as bandas (nyyg,) dividido pelo nimero de estrelas detectadas em quaisquer bandas

Nyotal, €M uma determinada area definida para o aglomerado.

f=nsuxk,/Mota (3.2)

Logo, a fracao de estrelas com excesso K foi obtida através da equacao:



CAPITULO 3. BUSCA E ANALISE DE AGLOMERADOS IMERSOS 32

Nk,

Fr, =fx
= Naglo

(3.3)

onde Nk, representa o nimero de estrelas com excesso K e Nyg,, 0 nimero de estrelas
membros do aglomerado, conforme o método de descontaminagao de campo galatico
(Sec¢do 2.2). Finalmente, de acordo com a fracao de estrelas do aglomerado com emissao
infra-vermelha, obtivemos uma faixa de idade estimada para cada objeto analisado

(Segao 2.1).

3.4 Analise da amostra

Na Tabela 3.1 apresentamos os objetos selecionados do Catélogo de Dutra et al. (2003)
e suas nebulosas associadas. As colunas denotam os seguintes parametros: (1) designa-
¢ao dos aglomerados imersos de Dutra et al. (2003); (2) e (3) coordenadas equatoriais;
(4) nebulosa associada; (5) tipo de ambiente da nebulosa (6) distancia correspondente
aquela da nebulosa associada.

As designacoes e demais informacoes sobre as nebulosas apresentadas na Tabela 3.1
sdo oriundas dos seguintes trabalhos: RCW (Rodgers et al. 1960), Gum (Gum 1955),
Bran (Brand et al. 1986), ESO (Lauberts 1982) e a designacdo G (Wilson et al. 1970,
Caswell 1987, Kuchar e Clark 1997).

Os aglomerados podem estar associados a nebulosas de reflexdo ou regioes HII,
como vemos na Tabela 3.1. Entretanto, podem existir aglomerados periféricos sem
estrelas ionizantes associados a nebulosas que abrigam regioes HII. Podemos citar o
caso do aglomerado da nebulosa vdBH-RN 26, um objeto de baixa massa que nao
apresenta estrelas ionizantes apesar de sua associacao a regiao HIT RCW 38 (Soares et
al. 2005a).

Na Tabela 3.2 temos os parametros fisicos obtidos de nossa anélise (1) designagado

do objeto; (2) raio angular; (3) raio linear; (4) nimero de estrelas membros detectadas;
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(5) fracdo de estrelas com excesso infra-vermelho; (6) absor¢ao na banda Ak, ; (7) idade
média estimada; (8) massa estimada. A estimativa da massa foi obtida somente para
aqueles aglomerados com distancia conhecida.

A maior parte dos objetos estudados é bastante jovem, com idades até 2 milhoes
de anos. Apenas 5 dos 22 aglomerados apresentam idades acima deste valor.

Nas Figuras 3.1-3.4 temos imagens na banda K, do 2MASS dos supostos aglome-
rados associados as nebulosas de reflexdao. O tamanho angular tipico de cada extragao
corresponde a 200” x 200”. Na maioria das imagens encontramos uma clara concen-
tragao de estrelas na regiao central em relacao ao campo préximo.

A distribuicao angular da densidade superficial de fontes para os objetos estudados
corrobora a tese de que tais objetos sejam realmente aglomerados ou grupos estelares.
Nas Figuras 3.5-3.8 podemos verificar que na regidao central a densidade superficial de
fontes fica nitidamente acima do valor esperado para o campo.

As Figuras 3.9-3.12 apresentam os diagramas cor-cor para os objetos estudados. A
distribuicao de estrelas nos diagramas é tipica de aglomerados recém-formados, com
menos de 2 milhdes de anos. A excecdo dos objetos DBSB 030, DBSB 042, DBSB 043,
DBSB 064, DBSB 081 que apesar de serem provavelmente jovens, j& nao apresentam
uma fragao significativa de estrelas com excesso infra-vermelho.

Algumas das estrelas que vemos em cada DCC nao s@o membros dos aglomerados,
uma vez que nesses diagramas nao subtraimos individualmente as estrelas de conta-
minacao pelo campo galatico. Na estimativa do ntimero de estrelas pertencentes ao
aglomerado a partir do perfil de densidade superficial, realizamos uma subtragao es-
tatistica sem determinar individualmente quais estrelas eram pertencentes ao campo

galatico
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Objeto  «(J2000) §(J2000) nebulosa ambiente dg [kpc]
DBSB002 071012 -18 26 21 Gumb HII -
DBSBO011 072416 -24 38 01 Bran22C - -
DBSB014 07 37 46 -32 50 29 Bran58 - -
DBSB030 09 01 54 -44 43 32 Bran221 - -
DBSB031 08 52 30 -48 4557 vdBH-RN22a NR 1.7
DBSB035 09 1511 -47 28 32 Bran242 - -
DBSB039 09 24 25 -53 08 08 Bran262 - -
DBSB040 100122 -574310 Bran280 NR -
DBSB041 100128 -57 43 49 Bran280 NR -
DBSB042 1007 33 -57 33 30 RCW46 HII -
DBSB043 16 4711 -41 16 28 vdBH-RNT73a NR 1.9
DBSB049 10 51 08 -54 20 45 Bran322B - -
DBSB064 112441 -58 5629 vdBH-RN48 NR 1.5
DBSB069 1133 54 -63 16 46 RCW62 HII 1.7
DBSB070 1148 36 -6217 16 Bran373 HII 1.7
DBSB081 1258 40 -66 2105 vdBH-RN58 NR 1.7
DBSB087 133247 -60 2654 ESO132EN12 HII -
DBSB088 14 1940 -61 25 20 RCW85 HII 1.2
DBSB104 170402 -510455 vdBH-RN81 NR -
DBSB114 165910 -401205 G345.3+1.5 HIT 1.9
DBSB121 171701 -36 2210 RCW126 HII 1.4
DBSB123 171715 -36 20 18 RCW126 HII 1.4

34

Tabela 3.1: Posicao, nebulosa associada e distdncia para cada aglomerado analisado.
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Objeto Tongf] Tlin [pc]  Nmembros [frx, Ax, 1d[10%nos] M[Mg)]
DBSB002 1.0 - 28 0.35 0.30 1-2 -
DBSB011 2.0 - 84 0.45 0.46 1-2 -
DBSB014 1.6 - 38 0.37 0.80 1-2 -
DBSB030 0.6 - 9 0.13 1.10 2-6 -
DBSB031 14 0.7 36 0.51 0.59 <1 67
DBSB035 2.0 - 52 0.40 0.46 1-2 -
DBSB039 0.6 - 10 0.37 0.26 1-2 —
DBSB040 1.6 - 41 0.53 0.47 <1 -
DBSB 041 1.2 - 28 0.35 0.62 1-2 -
DBSB042 0.6 - 11 0.00 0.47 >3 -
DBSB043 1.6 0.9 42 0.15 0.38 2-6 120
DBSB049 2.0 - o7 0.43 0.33 1-2 -
DBSB064 0.6 0.3 19 0.11 0.34 2-6 35
DBSB069 1.0 0.5 20 0.56 0.32 <1 31
DBSBO0O70 1.0 0.5 16 0.34 0.35 1-2 31
DBSB081 1.0 0.5 22 0.07 0.17 2-6 44
DBSB087 0.6 - 14 0.51 0.71 <1 -
DBSB088 1.2 0.4 14 0.29 0.74 1-2 20
DBSB104 2.0 - 35 0.40 0.18 1-2 -
DBSB114 1.2 0.7 65 0.25 0.76 1-2 219
DBSB 121 1.6 0.7 42 1.04 1.01 <1 78
DBSB123 1.6 0.7 54 0.25 1.06 1-2 130

Tabela 3.2: Pardmetros fisicos obtidos para cada aglomerado analisado.
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Figura 3.1: Imagem do 2MASS na banda K, para os objetos (a) DBSB 002, (b)
DBSB 011, (¢) DBSB014, (d) DBSB 030, (e¢) DBSB031, (f) DBSB035. O circulo

aberto indica a parte central de cada objeto.
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Figura 3.2: Imagem do 2MASS na banda K, para os objetos (a) DBSB 039, (b)
DBSB 040, (¢c) DBSB041, (d) DBSB 042, (e¢) DBSB043, (f) DBSB049. O circulo

aberto indica a parte central de cada objeto.
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Figura 3.3: Imagem do 2MASS na banda K, para os objetos (a) DBSB 064, (b)
DBSB 069, (¢) DBSB 070, (d) DBSB081, (e¢) DBSB087, (f) DBSB088. O circulo

aberto indica a parte central de cada objeto.
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Figura 3.4: Imagem do 2MASS na banda K, para os objetos (a) DBSB 104, (b)
DBSB11/, (¢) DBSB 121, (d) DBSB123. O circulo aberto indica a parte central de

cada objeto.
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Figura 3.5: Distribuicao angular de densidade superficial de fontes para os aglomera-
dos: (a) DBSB 002, (b) DBSB011, (¢) DBSB 014, (d) DBSB 030, (¢) DBSB 031, (f)
DBSB 035. Linhas tracejadas indicam a o valor médio do fundo para cada objeto. As

barras dos erros poissonicos sao indicadas.
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Figura 3.6: Distribuicao angular de densidade superficial de fontes para os aglomera-
dos: (a) DBSB 039, (b) DBSB 040, (¢c) DBSB 041, (d) DBSB 042, (e) DBSB 043, (f)
DBSB 049. Simbolos como na Fig.3.5.
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Figura 3.7: Distribuicao angular de densidade superficial de fontes para os aglomera-
dos: (a) DBSB 064, (b) DBSB 069, (¢c) DBSB 070, (d) DBSB 081, (¢) DBSB 087, (f)
DBSB 088. Simbolos como na Fig.3.5.
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Figura 3.8: Distribuicao angular de densidade superficial de fontes para os aglomerados:

(a) DBSB 104, (b) DBSB 11/, (¢) DBSB 121, (d) DBSB 123.Simbolos como na Fig.3.5.
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Figura 3.9: Diagrama ((J — H),(H — Ky)) para (a) DBSB002, (b) DBSB011, (c)
DBSB 014, (d) DBSB 030, (e) DBSB 031, (f) DBSB035. Os simbolos sao idénticos
aos da Fig. 2.1.
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Figura 3.10: Diagrama ((J — H),(H — Ky)) para (a) DBSB 039, (b) DBSB 040, (c)
DBSB041, (d) DBSB042, (e¢) DBSB 043, (f) DBSB049. Os simbolos sao idénticos
aos da Fig. 2.1.
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Figura 3.11: Diagrama ((J — H),(H — Ky)) para (a) DBSB 06/, (b) DBSB 069, (c)
DBSB 070, (d) DBSB 081, (e) DBSB 087, (f) DBSB088. Os simbolos sao idénticos
aos da Fig. 2.1.
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Figura 3.12: Diagrama ((J — H),(H — K;)) para (a) DBSB 104, (b) DBSB 11/, (c)
DBSB 121, (d) DBSB 123. Os simbolos sdo idénticos aos da Fig. 2.1.
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3.5 Busca por novos aglomerados imersos

Aglomerados imersos em estigios iniciais de evolugdo apresentam estrelas de PSP,
grande parte delas com emissao no infra-vermelho detectavel como excesso na banda
K. Explorando essa caracteristica dos aglomerados imersos, realizamos uma busca
por novos objetos baseada no excesso na banda K,. Nessa busca contamos com a
fotometria JH K, do 2MASS em éareas circulares de r = 10’ e centradas na posicao dos
47 objetos da amostra selecionada.

Através do DCC identificamos as estrelas com excesso na banda K e verificamos
suas coordenadas espaciais, com o objetivo de encontrar aglomeragoes dessas estrelas.
Uma parte das regioes estudadas apresenta aglomeracoes de estrelas com emissao infra-
vermelha no préprio centro do circulo de busca, conforme o esperado, uma vez que
esses centros indicam os centros dos aglomerados imersos encontrados em Dutra et al.
(2003).

As aglomeragoes de estrelas com excesso na banda K encontradas fora da regiao
central do circulo de busca foram submetidas a uma analise da distribuicao angular da
densidade superficial de fontes. Como resultado dessa busca foi encontrado um novo
aglomerado na vizinhanca do objeto anteriormente catalogado DBSB009. As suas
coordenadas sao «(J2000) = 07"31™58%, §(J2000) = —19°17'34" (I = 234,63°,b =
—0,17°).

O centro indicado na imagem K para o objeto é coincidente com a concentracao
de estrelas com excesso infra-vermelho (Figura 3.13). O perfil de densidade superficial
de fontes que apresentamos na Figura 3.14 confirma a maior densidade de fontes na
regiao central do objeto. O novo aglomerado apresenta uma densidade superficial que
excede aquela do campo em r < 0.6’. A densidade superficial média para o campo
proximo foi obtida considerando-se os anéis concéntricos de 4" < r < 6'. Esta faixa

corresponde a uma area mais afastada do centro do objeto em relacao aquela utilizada
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Figura 3.13: Imagem do 2MASS na banda K, para o novo aglomerado. O circulo

aberto indica a parte central do objeto.

para os demais aglomerados aqui estudados. Este procedimento foi empregado para
evitar o viés das estrelas membros do aglomerado vizinho no célculo do campo médio.

Na Figura 3.15 temos o DCC para o novo objeto. Pelo espalhamento das estrelas ao
longo do vetor de avermelhamento, podemos notar a importancia da extin¢gao causada
pela poeira nesses objetos. A presenca de estrelas localizadas na regiao de estrelas T
Tauri indica o estagio inicial de evolucao do aglomerado.

A distancia da nebulosa associada, de = 4.0kpc, foi adotada como a distancia do
aglomerado. A analise da distribuicdo angular da densidade superficial apontou para
um nimero de 16 membros dentro de um raio linear r;;, = 0, 7pc. A partir do DCC
estimamos uma idade em torno de 1 milhao de anos, ou seja, o aglomerado parece estar

num estagio bem inicial, com uma grande fracao de estrelas apresentando excesso no
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Figura 3.14: Distribuicao angular de densidade superficial de fontes para o novo aglo-

merado. Simbolos sdo idénticos aqueles da Fig.3.5.
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Figura 3.15: Diagrama ((J — H),(H — Kj)) para o novo aglomerado. Simbolos sdo
tdénticos aqueles da Fig.3.9.
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infra-vermelho.

Considerando a distancia adotada para o aglomerado, grande parte das estrelas
membros nao sao detectadas, pois o limite de detecgao é Mg, ~ 1lmag. Se adotamos
os modelos evolutivos de Siess et al. (2000), esse limite corresponde a M = 1,7TM®.
A estimativa da massa total do aglomerado é obtida do mesmo modo que nos demais
objetos, extrapolando o niimero de estrelas segundo a FMI do Trapézio para massas
inferiores ao limite de deteccao. O resultado encontrado é de uma massa total para
o aglomerado de M = 320M®. Devido a grande distancia ao Sol da nebulosa, é de
grande importancia a realizacao de observagoes com telescoOpios mais potentes, que

proporcionarao a deteccao de estrelas de mais baixa massa.

3.6 Conclusoes

A partir da analise que realizamos para a amostra de aglomerados e grupos estelares
imersos do Catélogo de Dutra et al. (2003) e do novo aglomerado aqui apresentado
podemos apontar os valores tipicos para os parametros fisicos obtidos, verificando se
realmente existe uma homogeneidade no conjunto de parametros derivados para os
aglomerados em estudo.

Nossa amostra corresponde a estrelas e proto-estrelas imersas em nebulosas de
reflexdo ou ionizadas. Assim, pode-se afirmar que alguns parametros ja possuem um
certo viés. Por exemplo, é muito provavel que a amostra apresente uma extingao estelar
consideravel.

A auséncia de aglomerados mais distantes deve-se ao limite em distancia (dg <
2kpc) imposto a amostra, excetuando o novo objeto. O raio linear derivado para os
aglomerados situa-se na faixa de 0,3 a 0,9 pc, valores tipicos para aglomerados imersos
(Lada e Lada 2003). Em grande parte dos objetos estudados, o nimero de estrelas

detectadas fica na faixa de 20 a 50, mas incluem-se na nossa amostra aglomerados com
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até 80 estrelas membros.

A idade média derivada para a amostra indica uma populacao bastante jovem. A
maior parte dos aglomerados possui uma idade média na faixa de 1 a 2 milhoes de
anos. Considerando a associacao dos aglomerados com as suas respectivas nebulosas
de reflexao e ionizagao, esse resultado nao é surpreendente. Dos objetos analisados,
trés nao apresentam estrelas com excesso K, nesse caso os aglomerados possuem, no
minimo, alguns milhoes de anos e nao podemos indicar um limite superior para suas
idade com base em nossos dados.

Em nossa amostra o objeto mais massivo encontrado possui uma massa estimada
de =~ 200M. Dos onze aglomerados com massa estimada, oito possuem massa na
faixa de ~ 20M a ~ 60M. Os valores de massa total para cada aglomerado nao
possuem uma correlagdo aparente com o ambiente da nebulosa. Os aglomerados imer-
sos associados a nebulosas com regiao HII podem apresentar massas tao baixas quanto
aqueles associados a nebulosas de reflexao.

O aglomerados NGC 2264 e Trapézio possuem, respectivamente, M = 430M¢, e
M = 780Mg. Ambos situam-se em regiao HII, ionizadas por estrelas membros de
tipo espectral O. Os aglomerados imersos de média e alta massa, como os dois cita-
dos acima, geralmente estao associados a nebulosas ionizadas pelas proprias estrelas
membros desses aglomerados. As massas estimadas para os aglomerados associados a
nebulosas de reflexdo corroboram com os resultados obtidos em Soares et al. (2005a),
ou seja, esses aglomerados que nao possuem estrelas massivas capazes de ionizar o gas
caracterizam-se pela baixa massa.

Os aglomerados imersos em nebulosas associadas a regioes HII podem ser objetos
de baixa massa periférico a regiao HII, como aquele associado a nebulosa vdBH-RN 26,
nao possuindo estrela massiva ionizante. Embora nao possamos excluir a hip6tese de

que esses aglomerados sejam responsaveis pela ionizacao do gas e que estrelas massivas
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podem ser formadas em aglomerados imersos com massas inferiores a ~ 200M . Assim
como fizemos para os aglomerados em Soares et al. (2005a), seria de grande valia a

realizacao de uma anélise espectroscopica para os objetos apresentados neste capitulo.



Capitulo 4

Aglomerados em nebulosas de reflexao

O objetivo principal do trabalho apresentado neste capitulo é estudar aglomerados ou
grupos estelares jovens associados a nebulosas de reflexao e derivar seus parametros
fisicos através de métodos que incluem perfil de densidade, diagramas cor-cor e cor-
magnitude. Pretendemos contribuir para o processo de compreensao da evolugao de
tais objetos. Um objeto similar proximo é o aglomerado estelar jovem na nebulosa de
reflexdo NGC 5367 (Williams et al. 1977).

Testi et al. (1998) encontraram aglomeragoes no entorno de estrelas AeBe de Her-
big, algumas delas associadas a nebulosas de reflexdo. Soares e Bica (2002, 2003)
estudaram quatro aglomerados ou grupos estelares na nuvem molecular Canis Majoris
R1 (CMaR1), trés desses associados a nebulosas de reflexdo. Neste capitulo analisamos
alguns candidatos a aglomerados em nebulosas de reflexao.

A maioria dos aglomerados ou grupos estelares em Bica et al. (2003b) e Dutra et

al. (2003) sdo massivos e associados a regides HII observadas nas faixas do ético ou

95
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do radio, e suas nuvens moleculares. A sub-amostra de aglomerados e grupos estelares
associados a nebulosas de reflexdo no 6tico é pequena, o que os tornam interessantes
para a pesquisa.

As nebulosas de reflexao vdBH-RN 26, vdBH-RN 38 ¢ vdBH-RN 53a foram catalo-
gadas por van den Bergh e Herbst (1975), ESO 95-RN 18 por Lauberts (1982) e GGD 20
por Gyulbudaghian et al. (1978). Este tltimo objeto é equivalente ao BBW 311 (Brand
et al. 1986). Van den Bergh e Herbst (1975) encontraram uma distancia a partir do
Sol de de = 1,7 kpc para vdBH-RN 26. Herbst (1975) derivou para vdBH-RN 38, o
niicleo da nebulosa ESO 128EN 4, dg = 2,5 kpc através de fotometria UBV para a
estrela central e ndo contava com dados espectroscopicos. Brand e Blitz (1993) obtive-
ram para a nebulosa BBW 311 d, = 3,1 kpc. vdBH-RN 53a é equivalente a ESO 946 e
BBW 371A, com r ~ 0,6’. Outras duas pequenas nebulosas aparecem na area. Herbst
derivou para vdBH-RN 53a dg = 4,2 kpc. Brand e Blitz (1993) indicam dg) = 3,6
kpc para o conjunto da area, incluindo as pequenas nebulosas.

Os aglomerados ou grupos estelares imersos nas nebulosas vdBH-RN 38 e vdBH-
RN 53a foram identificados como objetos DBSB 53 e DBSB 72, respectivamente, por
Dutra et al. (2003), enquanto aqueles associados & GGD20 e & ESO95-RN 95 sao
apresentados pela primeira vez em nosso trabalho. O aglomerado associado a NGC 6595
foi catalogado em Bica et al. (2003a), enquanto aquele associado & vdBH-RN 26 o foi
em Dutra e Bica (2001).

No presente estudo, nés analisamos o contetddo estelar das nebulosas de reflexao
utilizando a distribui¢do radial da densidade superficial das fontes (estrelas de PSP
e SP) e diagramas cor-cor e cor-magnitude. Analisamos a natureza desses objetos
através da andlise de seus parametros fisicos.

As coordenadas galaticas e equatorias dos aglomerados sao apresentadas na Tabela

4.1. Os centros foram definidos a partir do valor de pico obtido na anélise estrutural



CAPITULO 4. AGLOMERADOS EM NEBULOSAS DE REFLEXAQO o7

(Secao 2.2).

4.1 Dados espectroscopicos e fotométricos

As observagoes de espectroscopia 6tica foram realizadas no Complexo Astronémico El
Leoncito (CASLEO, Argentina) conforme descrito na Se¢do 2.5. Na Figura 4.1 apre-
sentamos o espectro observado da estrela mais brilhante em 3 dos objetos estudados.
As estrelas NGC 6595 1, vdBH-RN 38 1 e ESO95-RN 18 1 sao estrelas early-type
provavelmente associadas as respectivas nebulosas. As estrelas GGD20 1 e vdBH-
RN 26 1, localizadas na periferia dos objetos, aparentemente sao estrelas late-type de
contaminagao de campo galatico.

A fotometria no IVP utilizada é proveniente do Catélogo de fontes puntuais do
2MASS (Secao 2.5). A extracao para a regido de cada nebulosa teve raio de r = 5/,
com o0 objetivo de considerar também a regiao em torno do aglomerado ou grupo
estelar.

Para ilustrar o tipo de objeto analisado, mostramos imagens no infra-vermelho e
no 6tico para os aglomerados ou grupos estelares associados as nebulosas vdBH-RN 26
e GGD20. As imagens na banda K, do 2MASS na direcao dessas nebulosas sao
apresentadas na Figura 4.2, enquanto a imagem do DSS (Digitized Sky Survey) para
as mesmas regioes é mostrada na Figura 4.3. A nebulosa de reflexao situa-se na parte

central dessas imagens no 6tico.
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Figura 4.1: FEspectro observado da estrela mais brilhante em cinco aglomerados Os
espectros sdo normalizados a Fy = 1 em X\ = 5450 A. Constantes foram adicionadas

aos espectros.

Objeto «(J2000)  6(J2000)  1(°)  Db(°)

vdBH-RN 26  08"58™04° -47°22'54" 267,72 -1,10
vdBH-RN 38  10"32m41° -61°37'28" 287,21 -3,06
vdBH-RN 53a  11"45™57° -65°33'34" 296,22 -3,54
GGD 20 7h24m418  -24°34'42" 23847 4,16
ESO95-RN 18 12"51™m22° -63°18'18" 302,92 -0,43
NGC 6595 18"17™06° -19°51’52" 11,42 -1,71

Tabela 4.1: Coordenadas espaciais adotadas para os objetos.
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Figura 4.2: Imagem do 2MASS na banda K, para os objetos vdBH-RN 26 e GGD 20,

mostrando aglomeragoes. O circulo aberto indica a parte central de cada objeto.

Figura 4.3: Imagem na banda R de vdBH-RN 26 ¢ GGD 20 obtida do DSS (Digitized
Sky Survey).
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Figura 4.4: Espectro observado da estrela mais brilhante, o mesmo espectro corrigido
por avermelhamento e o espectro padrao de uma estrela B3-4 (Silva e Cornell 1992).
Os espectros sio normalizados em X = 5450 A e deslocados por constantes arbitririas

para efeito de comparacao.
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Estrela a(J2000) 5(J2000) Ay Tipo Espectral
vdBH-RN26 1  08"58™06° -47°23'12.1" 0.2 F6-7
vdBH-RN 38 1 10732m40.8° -61°37'27.1" 2.4 B3-4
GGD20_1 7h24m42 95 -24°34'01.2" 0.3 K4
ESO95-RN18 1 12k51™21.7° -63°18'11.5" 3.4 B3-4
NGC6595 1 18"17™05.7° -19°51'52.5" 1.8 B3-4

Tabela 4.2: Posicao e pardmetros derivados da espectroscopia das estrelas mais bri-

lhantes na diregao da nebulosas.

aglo IC* A;° dlkpe)® r()! r(pe)® t'(Myr)' "(Myr)® o(Myr)"
vdBH-RN26 44 15 1.7 14 07 1-2 1.0 1.9
vdBH-RN38 22 1.0 12 10 035 >3 2.2 3.3
vdBH-RN53a 6 - L7 07 035 >3 - -
GGD20 24 11 1.3 1.0 045 23 1.7 3.1
ESO95-RN18 10 - 1.6 05 02 >3 - -
NGC6595 22 1.7 06 1.0 0.2 >3 3.7 3.9

2Indice de aglomeracio (Secio 2.2); ®A; absorcao média; “distancia a partir do

Sol; 4 raio angular; © raio linear; fidade obtida através do metddo de estrelas com

excesso infra-vermelho; ®%idade média e dispersio obtida através do metddo de

1socronas de PSP.

Tabela 4.3: Pardmetros fisicos e estruturais para os objetos.
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4.2 Métodos de Analise

4.2.1 Espectroscopia

Os dados espectroscopicos foram obtidos para a estrela mais brilhante de cada objeto,
excluindo vdBH-RN 53a. Para proporcionar um ilustracao do método, mostramos na
Figura 4.4 o espectro da estrela vdBH-RN 38 1. O tipo espectral para cada estrela foi
obtido através de um método baseado nas larguras equivalentes das linhas de Balmer
de cada estrela, utilizando as estrelas padrdes da biblioteca de Silva & Cornell (1992)
para comparacao. A partir dessas comparacoes também derivamos o avermelhamen-
to para cada estrela com espectro analisado. A Tabela 4.1 mostra as coordenadas
equatoriais, o avermelhamento Ay e o tipo espectral para tais estrelas. As nebulo-
sas NGC 6595, vdBH-RN 38 e ESO 95-RN 18 possuem como fonte mais brilhante uma
estrela do tipo B3-4, indicando a auséncia de estrelas de alta massa no aglomerado.
Estrelas do tipo B3-4 nao produzem ionizacao em quantidade consideravel, esse fato
estd em concordancia com a ocorréncia de nebulosas de reflexdo na regidao. As estrelas
GGD20_1 e vdBH-RN 26 1 resultaram ser contaminac¢ao de campo galatico frontal,
com tipos espectrais K4 e F6-7, respectivamente. No caso de vdBH-RN 38 1 nota-
mos uma pequena emissdo H, presente no espectro (Figura 4.1), no entanto nio é
claro se é circumestelar ou nebular. Na analise de DCM utilizamos as informacoes

espectroscopicas como vinculos.

4.2.2 Estrutura

A partir do Catalogo 2MASS, extraimos estrelas dentro do raio de 5’ em torno do centro
adotado para cada objeto (Tabela 4.1). Dividindo essa &rea em anéis concéntricos de
largura 0.2, calculamos a nimero de estrelas por unidade de area em cada anel. A

Figura 4.5 mostra a relagao entre a densidade superficial de fontes e a distancia radial
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angular para seis aglomerados. As barras indicadas sao de erros poissonicos. A linha
tracejada representa a densidade média de estrelas de contaminacao de campo que é
obtida através dos 10 anéis mais externos.

Na Figura 4.5 notamos um significativo contraste da densidade superficial de es-
trelas para os objetos em comparagao com o fundo composto pelo campo galatico. A
densidade adota valores abaixo daquele esperado para o campo médio para a regiao
ligeiramente fora do raio suposto para o objeto. Esse fato pode ser uma indicacao de
que o nimero de estrelas encontrado para os objetos é um limite inferior, uma vez que
na regiao central existe uma maior absor¢ao associada & nuvem de reflexao.

A estimativa de massa foi realizada a partir do nimero de estrelas membros ex-
trapolado para estrelas de baixas massas nao detectadas segundo a FMI do Trapezio
(Muench et al. 2002). Os detalhes do método estdo apresentados na Sec¢do 3.3.

O indice que caracteriza a riqueza em termos do niimero de estrelas do aglomerado
foi empregado (IC). Esse indice subtrai estatisticamente o nimero de estrelas esperado
para a contaminacdo de campo (Secdo 2.2). Na Tabela 4.3 mostramos os indices
para os objetos analisados. Os aglomerados associados as nebulosas vdBH-RN 26,
vdBH-RN 38, GGD 20 e NGC 6595 tém indices comparaveis com os objetos mais ricos

analisados em Testi et al. (1998).

4.2.3 Diagrama cor-magnitude

No método de analise empregado corrigimos pelo avermelhamento cada estrela indivi-
dualmente através do DCC e realizamos a subtracao estatistica de estrelas de campo
galatico. Os detalhes dessa parte da anélise estdo apresentados na Se¢ao 2.3. Ana-
lisamos os diagramas (J, (J — H)), utilizando os caminhos evolutivos e is6cronas de
D’Antona & Mazzitelli (1997, 1998). Os caminhos evolutivos sdo de 0.07 a 100 milhGes

de anos para estrelas de PSP na faixa de massa de 0.17Mg a 3Mg. Adotamos o
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Figura 4.5: Distribuicao de densidade superficial de fontes para os objetos estudados

nas nebulosas: (a) vdBH-RN 26, (b) vdBH-RN 38, (¢) vdBH-RN 53a, (d) GGD 20, (e)

ESO 95-RN 18 and (f) NGC 6595. Linhas tracejadas indicam o valor médio do fundo

para cada objeto. As barras dos erros poissénicos sao indicadas.
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modelo com metalicidade solar e abundancia de deutério de 2 x 107°. Os modelos de
D’Antona e Mazzitelli (1997, 1998) ndo possuem conversao para o plano observacio-
nal, entao realizamos esta tarefa usando as corre¢oes bolométricas de Schmidt-Kaler
(1982). As isocronas de 0,3, 1, 3 e 10 milhdes de anos, juntamente com a idade zero
para a SP e os caminhos evolutivos para 3, 2, 1 e 0,5 M) sao apresentadas na Figura
4.6.

Os aglomerados associados as nebulosas vdBH-RN 26, vdBH-RN 38, GGD 20 e
NGC 6595 apresentam uma boa estatistica e entao foram escolhidos para uma ané-
lise mais detalhada que serd apresentada na secao posterior. Nossos dados para os
objetos associados as nebulosas vdBH-RN 53a e ESO 95-RN 18 indicam um pequeno
numero de estrelas membros. No entanto, seus perfis de densidade superficial suge-
rem que eles sejam sistemas estelares fisicos. Logo, seria interessante observa-los com
telescopios maiores.

Além da estimativa da idade baseada na percentagem de estrelas do aglomerado
com excesso infra-vermelho, usamos um segundo método de obtencao da idade com
base nas isdécronas de PSP. Nesse método, um ajuste de idade foi aplicado para ca-
da estrela membro no DCM, anteriormente corrido pela absorcao. Assim, derivamos
idades e dispersao de idades para os aglomerados.

As incertezas na obtenc¢ao da idade e dispersao para cada aglomerado foram obtidas
através dos valores encontrados nas vinte realizacoes da subtracgao estatistica. A Tabela
4.3 apresenta a idade (t”) obtida através do método baseado em is6cronas de PSP para
cada aglomerado e a respectiva dispersao o. Para as estrelas de PSP acima da is6crona
de 0.3 milhoes de anos, adotamos esta idade como limite inferior. Algumas estrelas
de contaminagao de campo podem estar presentes no DCM do aglomerado apesar
das suas baixas probabilidades de pertinéncia. As estrelas com idades resultantes

acima de 10 milhdes de anos nao foram incluidas nos célculos para o valor médio



CAPITULO 4.

25

15

J-H

15

J-H
[EY

AGLOMERADOS EM NEBULOSAS DE REFLEXAO

15

66

Figura 4.6: Ezemplo de uma subtracao estatistica de estrelas de campo galdtico no

DCC: O painel de cima € o resultado da subtracdo, enquanto o painel de baixo repre-

senta o observado. O objeto é o vdBH-RN 26.
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de idade. A dispersao de idade nao é desprezivel, sendo compativel com o esperado
para aglomerados em estigios iniciais de evolucao. Para comparacao, apresentamos
também na tabela as idades obtidas através do método de excesso infra-vermelho
(t’). Podemos notar que os valores de idades obtidos em cada um dos dois métodos

concordam razoavelmente.

4.3 Discussao dos aglomerados

4.3.1 Aglomerado na nebulosa vdBH-RN 26

A distribuicao de densidade superficial de fontes para o objeto associado & nebulosa
vdBH-RN 26 mostra um excesso até » = 1,4’, como podemos ver na Figura 4.5. Esse
valor foi o adotado como raio do objeto.

Na Figura 4.7, como exemplo, mostramos um dos diagramas cor-cor obtidos através
das véarias realizacoes do método de subtracao estatistica de estrelas de campo. O
diagrama apresenta um grande nimero de estrelas fora do dominio (i) que corresponde
a estrelas com excesso infra-vermelho (Segdo 2.1). Considerando o niimero de estrelas
previsto para o aglomerado segundo o método, 40% delas apresentam excesso infra-
vermelho, tal como no caso dos objetos estelares jovens na nebulosa de Taurus. Os
objetos associados a Taurus possuem uma idade média estimada em torno de 1-2
milhoes de anos (Kenyon e Hartmann 1995). Através do método de isdcronas de PSP,
a idade média obtida é de 1,0+ 0, 2 milhoes de anos e a dispersao de idade ¢ 1,94+0,5
milhdes de anos. O avermelhamento médio é Ay = 1,5+ 0,1 considerando apenas
as estrelas nos dominios onde é possivel estimar as cores intrinsecas. Esse valor de
avermelhamento corresponde a Ay = 5,6 +0,3. A relagdo Ay = 2,6E(J — H) e
Ay = 0,276 Ay, usadas nas transformacgoes de avermelhamento, foram derivadas a

partir dos dados em Rieke e Lebofsky (1985), supondo-se Ay = 3,1E(B —V) (Cardelli



CAPITULO 4. AGLOMERADOS EM NEBULOSAS DE REFLEXAQO 68

2.5 T T P T ~
// //
e ¥
- - e -
/// ///
7 7
e 7 *®
2 — /// /// -
- P e
| /‘/ by ./// /// |
7 e ° Pl
e * /// ///
- ® A -
15 — ,.// /// ° /// —
o ° e
o’ §id Py L i L4
— ./ . //; /// T
/// oo ® /// ® -
I. 1 - ®e e —
Law] // ///
/// .
L ° g |
//
® ./.’
05— > -~ —
r 4 e
7
- L4 /// -
7
-
///
0 e -
7
//
-0.5 | 1 | 1 | 1
0 0.5 1 1.5
H-K,

Figura 4.7: vdBH-RN 26: Diagrama ((J — H),(H — Kj)) para o aglomerado (circu-
los fechados. A curva continua representa a distribuicdo intrinseca de estrelas com
diferentes tipos espectrais e a linha reta continua € o locus de estrelas T Tauri. O
vetor avermelhamento representa Ay = 5. Linhas de avermelhamento para gigantes
Mb, estrela O3V e estrela T Tauri com cor mais vermelha possivel sequndo modelos de
discos circumestelares sao representadas por linhas tracejadas. As fontes débeis com
grandes erros foram excluidas. Os erros fotométricos estao indicados. O diagrama e

uma realizacao do metodo de subtracao estatistica.

et al. 1989).
Um dos DCMs obtidos para vd BH-RN 26 através do método de substituicao estatis-

tica de estrelas é mostrado na Figura 4.8, juntamente com o seu ajuste de is6cronas. A
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Figura 4.8: vdBH-RN 26: diagrama (J,(J-H))o para o aglomerado, com as isdcronas
de 0,3 (ponto-ponto-trago), 1 (ponto-traco-traco), 3 (ponto-trago) e 10 milhdes de anos
(traco). As curva pontilhadas representam (de cima pra baizo) os caminhos evolutivos
para 3, 2, 1 e 0,5 My (D’Antona e Mazzitelli 1997, 1998). A SP de idade zero é
representada pela linha continua (Bertelli et al. 1994). O wvetor de avermelhamento
corresponde a Ay = 2. As cores das estrelas foram corrigidas individualmente pelo
avermelhamento. Os erros de magnitude e cor estao indicados pelas barras. O diagrama

€ uma das realizagoes da subtracdao estatistica.

distancia que obtivemos para o aglomerado, d) = 1, 7Tkpc (Tabela 4.3) esta de acordo
com o valor encontrado por van den Bergh & Herbst (1975).
O aglomerado nao possui estrelas de tipo O ou B capazes de ionizar o gés. A

fotometria da estrela de PSP mais brilhante presente no DCM é compativel como sendo
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de uma estrela de PSP, recém-formada, com M ~ 3M), segundo os modelos evolutivos
de D’Antona & Mazzitelli (1997, 1998). Uma estrela com esta massa nao seria capaz
de produzir a ionizacao do gas. A massa derivada para a estrela depende drasticamente
da idade adotada no modelo. Para proto-estrelas ou estrelas recém-formadas ha uma
grande imprecisao dos diversos modelos evolutivos. Além disso, nessa fase o envelope
circumestelar de poeira é responsavel por um consideravel avermelhamento.

A segunda estrela mais brilhante ((J — H)o =~ 0,2) é uma estrela proxima nao per-
tencente ao aglomerado, com tipo espectral F6-7, segundo nossa analise dos espectros
(Tabela 4.2). A estrela com uma cor similar localizada abaixo da SP de idade zero
provavelmente também é uma contaminacdo de campo galatico. E necessario ter em
mente que o método nao elimina todas as estrelas de campo em uma determinada
realizacao. No entanto, o efeito de tal estrela com baixa probabilidade serd pequeno
nos valores médios dos parametros estudados.

A massa total estimada para o aglomerado imerso é de M = 95M ), sendo o mais
massivo dos objetos aqui analisados. O objeto esta associado a periferia da regiao HII

RCW 38 e parece nao ser responsavel pela ionizacao da regido.

4.3.2 Aglomerado na nebulosa vdBH-RN 38

A densidade superficial de estrelas apresenta um excesso até r &~ 1’ em relagdo ao campo
vizinho (Figura 4.9). Adotamos um raio limite » = 1’ na andlise. O avermelhamento
médio ¢ Ay = 1,0 £ 0,1, que corresponde a Ay = 3,8 + 0,4. O aglomerado nao
é fortemente avermelhado se compararmos com objetos altamente imersos em poeira
(Lada e Lada 2003). O valor de Ay médio obtido fotometricamente é levemente maior
que aquele obtido a partir da espectroscopia para a estrela mais brilhante (Tabela 4.2).
Esse fato sugere que a coluna de poeira na dire¢do da estrela mais brilhante é menor

que aquela na direcao das demais estrelas do aglomerado, possivelmente devido aos
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Figura 4.9: vdBH-RN 38: diagrama ((J—H),(H—Kj)) para o aglomerado. Os simbolos
sao idénticos aqueles da Fig. 4.7. O diagrama corresponde a uma realizacdo do método

de subtracao estatistica.

ventos estelares. O aglomerado de vdBH-RN 38 tem em torno de 20% de suas estrelas
de PSP com excesso no IVP (Figura 4.9), sugerindo um estagio evolutivo similar aquele
do aglomerado IC 348 que tem 2-3 milhdes de anos (Haisch et al. 2001). O valor obtido
para idade média através do método do is6cronas de PSP é de 2, 240, 6 milhoes de anos,
de acordo com o valor obtido pelo método anterior. A dispersao de idade encontrada
¢ 3,3 £ 0,8 milhoes de anos.

O diagrama (J,(J — H))o inclui as isécronas de PSP e os caminhos evolutivos
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Figura 4.10: vdBH-RN 38: (J,(J — H))o diagrama para o aglomerado. Os simbolos
sao os mesmos da Fig. 4.8. O diagrama corresponde a uma realiza¢cdo do método de

subtracao estatistica.

(Figura 4.10). O ajuste teve como vinculo o diagrama cor-cor e a estrela mais luminosa
do aglomerado, que é uma estrela com classe espectral B3-4 (Se¢ao 4.2). O modulo de
distancia encontrado é J — M; = 10,4, implicando uma distancia a partir do Sol de
de = 1,2 kpc. Esse valor ¢ menor que a estimativa para a distancia da nebulosa por um
fator de aproximadamente 2 (Segao 4.1). A massa total estimada para o aglomerado

imerso é de M = 34M,.
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4.3.3 Aglomerado na nebulosa GGD 20

Em relacao aos objetos anteriores, GGD 20 apresenta uma densidade superficial de
estrelas mais baixa. Na Figura 4.5 vemos que ainda assim tal densidade superficial
para a regiao do aglomerado até r = 1’ é consideravelmente maior que aquela do
campo de galético.

O DCC ((J — H), (H — K,)) mostra que 30% das estrelas possuem excesso no IVP
(Figura 4.11), implicando um estagio evolutivo similar aquele do aglomerado IC 348.
O método de is6cronas de PSP indica uma idade média de 1,7 4+ 0, 2 milhdes de anos
e a dispersao de idade encontrado ¢ de 3,1 + 0,3 milhoes de anos. O valor médio
do avermelhamento para o objeto que obtivemos da anéalise é de A; = 1,1 + 0,1,
ressaltando que incluimos somente as estrelas com cores intrinsecas preditas.

Na Figura 4.12 mostramos o diagrama (J, (J— H)), para o aglomerado, juntamente
com o ajuste de is6cronas. A estrela mais brilhante na dire¢ao do aglomerado, segundo
nossa andlise, possui o tipo espectral K4 (Secao 4.2) e foi descartada nesta realizagio
do método de subtracao de estrelas de campo. O moédulo de distancia observado é de
J — H =10.5, correspondendo a dg = 1,3 kpc. O tridngulo da Figura 4.12 representa,
a estrela AeBe de Herbig descrita em Viera et al. (2003). A estrela mais massiva
proxima da SP de idade zero provavelmente possui M =~ 2Mp e tipo espectral ~
Ab. Estrelas com magnitudes intermediarias e mais vermelhas que (J — H)y = 0,7
sao estrelas do tipo T Tauri classica com emissao infra-vermelha devido a seus discos
planetarios. A massa total estimada para o aglomerado imerso é de M = 41Mg. A
distribuicao de estrelas no CMD aponta para uma idade média compativel com aquela

obtida pelo método de excesso no IVP.



CAPITULO 4. AGLOMERADOS EM NEBULOSAS DE REFLEXAQO 74

2.5

15

J-H
[
[

0.5

H-K,

Figura 4.11: GGD20: ((J — H),(H — Ky)) diagrama para o aglomerado Simbolos
idénticos aqueles da Fig. 4.7. O diagrama corresponde a uma realiza¢ao do método de

subtracdo estatistica.
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Figura 4.12: GGD 20: (J,(J — H))o diagrama para o aglomerado. O tridngulo repre-
senta a estrela AeBe de Herbig. Os demais simbolos sao os mesmos da Fig. 4.8. O

diagrama corresponde a uma realizacao do método de subtracao estatistica.
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Figura 4.13: NGC6595: ((J — H),(H — K;)) diagrama para o aglomerado Simbolos
tdénticos aqueles da Fig. 4.7. O diagrama corresponde a uma realiza¢ao do método de

subtracao estatistica.

4.3.4 Aglomerado na nebulosa NGC 6595

A densidade superficial de estrelas, como podemos ver na Figura 4.5, apresenta uma
notéavel concentracao dentro de r = 1,2’. O raio angular adotado para o objeto é de
r = 1,0". Um grande nimero de estrelas na dire¢ao da nebulosa NGC 6595 sao gigantes
vermelhas situadas no bojo. Essas estrelas foram removidas na subtracao estatistica
de estrelas de campo. Um dos diagramas ((J — H), (H — K,)) obtidos das realizacoes
estatisticas é mostrado na Figura 4.13.

A percentagem de estrelas do aglomerado com excesso infra-vermelho é de 20%,
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similar ao valor encontrado para o aglomerado associado & nebulosa vdBH-RN 38.

O avermelhamento médio é A; = 1,7 £ 0,1, um pouco maior que aquele obtido
da espectroscopia (Tabela 4.2). O método apoiado nas isécronas indica uma idade de
3,7+ 0,2 milhoes de anos, e uma dispersao de idade de 3,9 4 0, 1 milhoes de anos.

Na Figura 4.14 mostramos um dos diagramas (J, (J — H)) obtidos para o aglomera-
do, juntamente com o ajuste de is6cronas de PSP. Os dados espectroscopicos apontam
para o tipo B3-4 no caso da estrela mais brilhante no CMD (Secao 4.2). O ajuste indica
que o objeto apresenta grande parte das estrelas com massas na faixa de ~ 0,5M¢
a ~ 1Mg. A massa total estimada para o aglomerado imerso é de M = 17Mg. O
modulo de distancia encontrado é de J — M; = 9.1, indicando uma distancia ao Sol de

do = 0,6 kpc.

4.4 Conclusoes

Os aglomerados imersos associados a nuvens de reflexdo apresentados neste capitulo,
segundo nossa analise, possuem de 2 a 4 dezenas de estrelas membros observadas, dis-
tuibuidas em uma regidao de didmetro linear em torno de 2pc. A idade derivada para
esses objetos fica na faixa de 1-2 milhoes de anos, a excecao de NGC 6595, aparente-
mente mais evoluido, com idade média superior a 3 milhdes de anos.

Segundo nossa anéalise, esses sistemas estelares sao aglomerados imersos de baixa
massa. Os objetos estudados possuem massa estimada na faixa de ~ 20Mg a =
100M .

Além disso, ndo apresentam estrelas com massas superiores aquela de uma estrela
com tipo espectral B. Essa auséncia de estrelas massivas esta de acordo com a natureza
de uma nebulosa de reflexao, onde nao h& uma significativa ionizagdo como ocorre em
uma regiao HII. No caso de vdBH-RN 38 e NGC 6595, a estrela central de cada um

destes objetos possui tipo espectral B3-4.
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Figura 4.14: NGC 6595: (J,(J—H))o diagrama para o aglomerado. Os simbolos sao os
mesmos da Fig. 4.8. O diagrama corresponde a uma realizagao do método de subtracao

estatistica.



Capitulo 5

Analise do aglomerado NGC 2264

O estudo da funcao de massa inicial é de fundamental importincia na teoria de for-
macao e evolucao estelar. Estudos tedricos apontam para uma variacao sistemética
da FMI dependendo do ambiente. No entanto, nenhuma forte evidéncia observaci-
onal corrobora essa conclusdo (Kroupa 2001, 2002). As regides de formagao estelar
Trapézio, IC 348 e a nuvem p Ophiuchi apresentam FMIs similares apesar de existir
uma grande diferencga na densidade estelar de tais regides (Luhman 2000a). Por outro
lado, Taurus apresenta uma deficiéncia de estrelas de baixa massa em comparacdo ao
Trapézio (Luhman 2000b, Briceno 2002).

Uma grande variedade de métodos tem sido utilizada na identificacao de estrelas
de PSP. Em aglomerados com formacao estelar recente, particularmente no caso de
NGC 2264, um aglomerado aberto jovem na associagdo Monocerotis 0B1 (Alter et
al. 1970), estes métodos incluem espectroscopia H, (ex. Herbig 1954; Ogura 1984),

fotometria de banda estreita H, (Sung et al. 2004), fluxo de raio-X utilizando o Satélite
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ROSAT (ex. Flaccomio et al. 2000). Recentemente Lamm et al. (2004) encontraram
589 estrelas de PSP em NGC 2264 através do estudo de suas variabilidades obtidas
de um monitoramento fotométrico. Também recentemente, Ramirez at al. (2001) e
Sung et al. (2004) identificaram em torno de 260 estrelas de PSP com base na emissao
em raio-X obtida através do Satélite/Telescopio CHANDRA. Em Soares et al. (2005)
realizamos um estudo de FMI do aglomerado NGC 2264 numa &rea complementar
aquela apresentada por Sung et al. (2004). A observagdo fotométrica no IV proximo
foi realizada com a camera Sofl no telescopio NTT de 3,55 m do ESO para um campo
de 19,8 x 29,4'. Os detalhes da observacao e da reducao estdao na Secao 2.5. Neste
trabalho limitamos nossa andlise ao campo da observagio CHANDRA (Flaccomio et
al. 2005). O nimero de estrelas de nossa observacao nesta area é 4405. Na Figura 5.1
mostramos o campo CHANDRA observado (Flaccomio et al. 2005) juntamente com
as fontes de nossa fotometria JH K. Para facilitar a comparac¢ao, o campo observado
por Ramirez et al. (2004) também é mostrado.

O aglomerado NGC 2264 esta associado a regido HII Sh2-273 (Sharpless 1959) e
contém estrelas massivas que contribuem para a ionizagao do gas. A estrela HD 43839,
uma estrela dupla ou multipla do tipo O7Ve, é a principal responsavel pela ionizacao
do gas. Os aglomerados estelares que estudamos em Soares e Bica (2002), Soares e
Bica (2003) e Soares et al. (2005a) sdo objetos geralmente associados a nebulosas de
reflexdo e nao apresentam estrelas massivas capazes de ionizar o gas na vizinhanca. A
anélise do aglomerado NGC 2264 apresentada neste capitulo é também motivada pela

sua natureza distinta em relacdo a maioria dos objetos estudados em nosso trabalho.

5.1 Contrapartida em raio-X

Correlacionando os dados de raio-X com as fontes JH K, observadas, encontramos

346 fontes raio-X com contrapartida no infra-vermelho, correspondendo a aproxima-
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Figura 5.1: Regido observada no infra-vermelho pela combinag¢io Sofl/NTT, onde o
campo CHANDRA € indicado pelo quadrado inferior. Os circulos representam as fontes
com fotometria JHK, e e contrapartida em raio-X. A regiao observada por Ramirez
et al. (2004) também € mostrada com tridngulos representando as fontes com emissao

raio-X (quadrado superior).
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damente 82% do numero total destas fontes. Na Figura 5.2 temos os histogramas da
magnitude J (painel da esquerda) e da magnitude K (painel da direita) de todas as
fontes no campo do CHANDRA. A maioria das fontes raio-X esté associada com as
estrelas brilhantes. Para J < 14 mag, em torno de 70% das estrelas possuem contra-
partida em raio-X. Essa porcentagem cai para menos de 5% para J > 15 mag. As
fontes raio-X sem contrapartida no IVP podem ser:

(i) estrelas de contaminacao do campo galatico;

(ii) estrelas imersas de baixa massa na fase de PSP;

(iii) galaxias ativas.

Considerando a presenca de uma nuvem escura atras de NGC 2264 e sua posi¢ao
galatica (I = 200; b ~ 2), nao esperamos encontrar um nimero significativo de estrelas
de contaminagcao.

Num campo de mesmas dimensoes e limite de fluxo nas observagoes CHANDRA, o
namero predito de galaxias ativas é de 100 (Rosati et al. 2002, Brand et et al. 2001).
No nosso caso, algumas das fontes raio-X sao provavelmente objetos extragalaticos,
vistos através da nuvem molecular. Em nossos dados algumas estrelas apresentam
grande avermelhamento. Em torno de 15 fontes raio-X associadas a fontes K, nao sao
detectados nas bandas J. O histograma de magnitudes J mostra que existem objetos
débeis associados a fontes raio-X, apesar desse niimero ser pequeno. Concluimos que
apesar da maioria das fontes raio-X nao identificadas ser objetos extra-galaticos, parte
delas corresponde a estrelas de PSP de baixa massa imersas na nuvem e pertencentes
ao aglomerado. Na busca de contrapartida raio-X para as fontes ino IVP utilizamos o

seguinte circulo de associacdo (¢,):

210,5 "
1™ quando €cpangra > 1,2

Cq = [(2€Chandra)2 + (2€SofI)

ce = 2,4" quando ecpangra < 1,2" (5.1)
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Figura 5.2: Painel da esquerda: histograma da magnitude J para todas as estrelas no
campo CHANDRA. A linha tracejada representa todas as fontes e a linha continua
representa aquelas com contrapartida raio-X. Painel da direita: histograma da magni-
tude K para todas as estrelas no campo CHANDRA. Os simbolos sao os mesmos do

painel da esquerda.
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onde €cpandre: incerteza Chandra e egofr: incerteza Sofl

O principal critério de selecao de estrelas membros utilizado neste trabalho é a emis-
sao raio-X. Na Figura 5.3 temos o diagrama ((J — H), (H — K;)) para as estrelas com
contrapartida raio-X. Na analise do diagrama cor-cor realizamos o desavermelhamento
das estrelas membros. As estrelas contidas no dominio (iii) (Se¢do 2.1) foram desa-
vermelhadas utilizando-se o valor do avermelhamento médio. Esse valor corresponde
a E(B—V)=0,07 (Sung et al. 1997). As estrelas situadas no dominio (i) também
foram desavermelhadas através do valor médio, enquanto as estrelas do dominio (ii)

foram desavermelhadas individualmente, seguindo o método descrito na Secao 2.1.

5.2 Diagrama cor-magnitude

O diagrama (My,(J — H)y) foi obtido para estrelas com contrapartida em raio-X.
Adotamos d = 760 pc na derivacao da magnitude absoluta. As cores desavermelhadas
foram obtidas através do método descrito na Secao 2.1. O fluxo na banda J mostra-
se mais apropriado para a analise da luminosidade bolométrica das estrelas quando
comparado ao fluxo na banda K (Kenyon e Hartmann 1995). No entanto, este ¢ menos
sensivel & extingao de poeira. Como no caso do aglomerado NGC 2264 a extin¢ao nao
é muito grande, é indicado o uso da banda J na anélise.

Na Figura 5.4 mostramos o diagrama (M, (J— H),) para o aglomerado com isécro-
nas de PSP de 1, 3 e 5 milhGes de anos. A dispersao em J— H é causada principalmente

pelo excesso de cor das fontes de PSP.

5.3 Funcao de massa inicial

A massa de cada fonte foi estimada tendo-se como base os modelos de evolugao teori-

cos. Os modelos evolutivos de Baraffe et al. (1998) tém se mostrado apropriados no
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Figura 5.3: Diagrama ((J — H),(H — K)) para o aglomerado. A curva continua
representa a distribuicdo intrinseca de diferentes tipos espectrais e a linha reta continua
€ 0 “locus” de estrelas T Tauri. O vetor de avermelhamento representa Ay = 5. Linhas
de avermelhamento para gigantes M5, O3V e T Tauri sio mostradas como linhas

tracejadas.
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Figura 5.4: Diagrama (My,(J—H)) desavermelhado para o aglomerado. Os triéngulos
representam as estrelas com emissao no IVP. As isdcronas de PSP de 1 (linha conti-
nua), 8 (linha pontilhada) e 5 milhdes de anos (linha tracejada) sGo mostradas como
referéncia. O vetor de avermelhamento corresponde a Ay = 2. As cores das estrelas

foram desavermelhadas individualmente.
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estudo de objetos estelares jovens (ex. Luhman 1999). Para derivar a FMI, utilizamos
esses modelos para massas M < 1,4M®. Os modelos de Siess et al. (2000) foram
utilizados para estrelas com massas superiores, com correcoes bolométricas de Kenyon
& Hartmann (1995). As massas de estrelas da SP foram estimadas através da tabu-
lagao de Schmidt-Kaler (1982). Ramirez et al. (2004) derivaram uma idade média de
2 milhoes de anos para o aglomerado NGC 2264, através de um estudo fotométrico no
IVP. Esse é o valor da idade que adotamos em nossa analise.

O nimero de estrelas com emissao raio-X diminui consideravelmente para J > 15
mag, como conseqiiéncia do limite de deteccao da observacago CHANDRA.

Casanova at al. (1995), usando uma amostra de estrelas T Tauri na nuvem p
Ophiuchi (d = 160 pc) observadas pelo ROSAT, obtiveram uma rela¢ao empirica entre

a magnitude J e o fluxo de raio-X (F):

LogF,(4rd)*> = —0,30J + 32 (5.2)

Adotando essa relacao para NGC 2264, verificamos que o limite de detec¢ao na
observagao CHANDRA corresponde a uma magnitude J ~~ 16 que corresponde a M =
0,1Mg. Ou seja, estrelas mais débeis que este limite no IVP, provavelmente nao serao
detectadas na observacio CHANDRA. No calculo da FMI, o nimero de estrelas foi
obtido em um intervalo de massa logaritmico de Alogm = 0,02, excluindo a faixa
logm > 0,9, onde um intervalo de Alogm = 1,0 foi utilizado devido ao baixo nimero
de estrelas nesta faixa. A areas do campo de observacao do CHANDRA, & distancia
do aglomerado, é de 1,36 x 10~°kpc?. Na Figura 5.5 mostramos a FMI calculada para
o aglomerado. O pico da FMI ocorre em M = 0,5M. Na faixa de estrelas de baixa
massa ha uma deficiéncia no nimero de estrelas em comparagao aquele da vizinhanca
solar derivado por Charbier (2001). A deficiéncia é menor em relagdo a FMI para o

aglomerado da nebulosa de Orion (Muench et al. 2002) e para o aglomerado IC 348
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(Luhman et al. 2000a). As FMIs do aglomerado calculadas com idade de 1 e 3 milhdes
de anos apresentam uma diferenca significativa em comparagao com aquela derivada
para uma idade de 2 milhoes de anos. Entretanto, poucos pontos estao fora das barras
de erro (Figura 5.5).

Sung et al. (2004), estudando o aglomerado NGC 2264, usaram a emissao H, como
um critério adicional de selecao de membros. Nesse trabalho eles também encontraram
uma deficiéncia de estrelas de baixa massa, se considerarmos apenas os membros defi-
nitivos do aglomerado. O limite de completeza da observagido CHANDRA, em nosso
caso, ¢ de M = 0,3Mp). Algumas estrelas de PSP de mais baixa massa nao sao detec-
tadas pelo CHANDRA. Nessa faixa faz-se necessario utilizar outro critério de selecao
de membros. A emissdo H, poderia ser apropriada nessa faixa (Sung et al. 2004). No
entanto, em nossa andlise, a emissao H, como critério adicional de sele¢cao nao diminui
a deficiéncia, na FMI, do nimero de estrelas de baixa massa.

A massa total estimada para NGC 2264, adotando o método descrito na Secao 3.3,
é M = 420M ), valor muito proximo aquele obtido por Simon e Dahm (2005). Nessa
estimativa consideramos que a amostra de estrelas membros do aglomerado é completa
até K = 14, como nos indica a distribui¢cao de magnitudes K, das fontes observadas

pelo CHANDRA. O valor de extincao empregado no célculo foi Ag, = 0.5.

5.4 Conclusoes

Realizamos uma anélise do aglomerado NGC 2264 a partir de observagoes no IVP com
Sofl /NTT. O principal critério de sele¢io de membros utilizado foi a emissdo raio-
X obtida do CHANDRA. No entanto, a identificacdo de membros também incluiu a
distribuicao das estrelas no DCC e no DCM, onde provaveis estrelas gigantes vermelhas
pertencentes ao campo galatico foram excluidas.

Na regiao do aglomerado NGC 2264 analisada, 420 fontes de raio-X sao detectadas
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Figura 5.5: FMI do aglomerado NGC 2264, representado por circulos preenchidos para
uma idade adotada de 2 milhdes de anos. Os tridngulos e 0s quadrados abertos re-
presentam a FMI do aglomerado, respectivamente para as idades de 1 e 3 milhoes de
anos. Adotamos ruido poissonico na estimativa do erro. A linha continua representa
a FMI para a vizinhanga solar (Chabrier 2001). A linha pontilhada e a linha tracejada
representam, respectivamente, a FMI do aglomerado da nebulosa de Orion (Muench et

al. 2002) e do aglomerado IC 348 (Luhman et al. 2000).
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pelo CHANDRA. Nessa mesma regiao, o nimero de fontes observadas no IVP com
contrapartida em raio-X é de 346. A maior parte das fontes raio-X sem contrapartida
no IVP corresponde a objetos extra-galaticos.

Depois da correcao pelo avermelhamento, onde em grande parte das estrelas a
correcao foi individual, derivamos uma FMI para o aglomerado para massas acima
de M = 0,03Mg. O pico da distribui¢ao ocorre em M = 0,5My. Em comparagao
com a FMI derivada para a vizinhanca solar (Chabrier 2001) existe uma deficiéncia de
estrelas de baixa massa na faixa de M < 0,3Mc.

Essa deficiéncia de estrelas deve-se ao método de identificagao de membros utilizado.
O método baseado na emissao de raio-X nao é muito eficiente na detecgao de estrelas
de baixa massa. Nessa faixa de massa é necessario utilizar outro critério de selecao
de membros. A emissao H, pode ser apropriada como critério adicional de selecao de
membros de baixa massa (Sung et al. 2004). No entanto, em nossa anélise, a emissao
H, nao diminui a deficiéncia, na FMI, do nimero de estrelas de baixa massa.

A presenca de estrela de alta massa diferencia o aglomerado NGC 2264 daqueles que
estudamos em Soares e Bica (2002), Soares e Bica (2003) e Soares et al. (2005a), onde
nao encontramos nenhuma estrela massiva suficiente capaz de ionizar o gas. A massa
total destes aglomerados apresenta valores na faixa de M = 30 a 80M), enquanto a

massa total estimada para o aglomerado NGC 2264 é de M = 420M .



Capitulo 6

Conclusoes gerais

Neste capitulo apresentamos os principais resultados e conclusoes de nosso trabalho de
andlise de aglomerados imersos em nuvens moleculares até aqui realizado.

Nosso trabalho esté inserido dentro de um estudo sistematico de aglomerados estela-
res abertos em nossa Galaxia. Esse estudo compreende a busca por novos aglomerados,
a andlise dos parametros fisicos dos aglomerados novos e daqueles ja catalogados, e a
compreensao do cenério de formacao e evolucao inicial desses objetos.

A extensa busca que realizamos a procura de novos aglomerados imersos na dire¢ao
de nebulosas no 6tico e no radio (Dutra et al. 2003 e Bica et al. 2003b) resultou num
catalogo que duplica o nimero de aglomerados ou grupos estelares imersos até entao
conhecidos.

No trabalho que aqui apresentamos, o foco esta na andlise dos aglomerados imersos
descobertos a partir de nossas buscas, uma amostra de aglomerados e grupos estelares
imersos do Catalogo de Dutra et al. (2003).

A anélise dos aglomerados imersos baseia-se principalmente em dados de fotometria
no IVP e no emprego de técnicas que incluem o perfil de densidade superficial de fontes,
DCC e ajuste de isécronas em DCM.

Analisamos a amostra de aglomerados imersos de Dutra et al. (2003) e constatamos

91
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que esses objetos possuem parametros fisicos tipicos de aglomerados imersos, como
aqueles apresentados em Lada e Lada (2003).

Com base na emissao de estrelas na banda K, realizamos uma busca por novos
aglomerados imersos. A busca foi orientada na direcdo central de 47 nebulosas sele-
cionadas a partir de Dutra et al. (2003), varrendo um raio angular de r = 10’ para
cada direcao. Aglomeragoes de estrelas com emissao K, um indicio de aglomerado
imerso, foram encontradas nas coordenadas de muitos dos objetos. A busca resultou
na descoberta de um aglomerado imerso ainda nao catalogado, que foi analisado como
os objetos da amostra selecionada.

Nossa amostra corresponde a estrelas e proto-estrelas imersas em nebulosas de
reflexdo ou ionizadas. A auséncia de aglomerados mais distantes deve-se ao limite em
distancia (dg < 2kpc) imposto & amostra, excetuando o novo objeto. O raio linear
derivado para os aglomerados situa-se na faixa de 0,3 a 0,9 pc. Em grande parte
dos objetos estudados, o numero de estrelas detectadas fica na faixa de 20 a 50, mas
incluem-se na nossa amostra aglomerados com até 80 estrelas membros.

A idade média derivada para a amostra indica uma populacao bastante jovem. A
maior parte dos aglomerados possui uma idade média na faixa de 1 a 2 milhoes de
anos. Considerando a associacao dos aglomerados com as suas respectivas nebulosas
de reflexdo e ionizagao, esse resultado nao é surpreendente. Dos objetos analisados,
trés nao apresentam estrelas com excesso K, nesse caso os aglomerados possuem, no
minimo, alguns milhoes de anos e nao podemos indicar um limite superior para suas
idades com base em nossos dados.

Em nossa amostra, o objeto mais massivo encontrado possui uma massa estimada
de =~ 200M. Dos onze aglomerados com massa estimada, oito possuem massa na
faixa de ~ 20M a ~ 60M. Os valores de massa total para cada aglomerado nao

possuem uma correlagao aparente com o ambiente da nebulosa. Os aglomerados imer-
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sos associados a complexos HII podem apresentar massas tao baixas quanto aqueles
associados a nebulosas de reflexao.

O aglomerados NGC 2264 e Trapézio possuem, respectivamente, M = 430Mg e
M = 780Mg. Ambos situam-se em regiao HII, ionizadas por estrelas membros de
tipo espectral O. Os aglomerados imersos de média e alta massa, como os dois cita-
dos acima, geralmente estao associados a nebulosas ionizadas pelas proprias estrelas
membros desses aglomerados. As massas estimadas para os aglomerados associados a
nebulosas de reflexdo corroboram com os resultados obtidos em Soares et al. (2005a),
ou seja, esses aglomerados, que nao possuem estrelas massivas capazes de ionizar o gés,
caracterizam-se pela baixa massa.

Os aglomerados imersos em nebulosas associadas a regioes HII podem ser objetos de
baixa massa periféricos & regiao HII, como aquele associado & nebulosa vdBH-RN 26,
nao possuindo estrela massiva ionizante, porém situado no complexo HII RCW 38
que por sua vez possui um aglomerado ionizante (Lada e Lada 2003). No entanto, nao
podemos excluir a hipotese de que esses aglomerados sejam responséveis pela ionizagao
do gés e que estrelas massivas podem ser formadas em aglomerados imersos com massas

inferiores a ~ 200M .

Os aglomerados imersos associados as nebulosas de reflexao vdBH-RN 26, vdBH-
RN 38, vdBH-RN 53a, GGD 20, ESO 95-RN 95 e NGC 6595 compdem uma outra amos-
tra de aglomerados que analisamos em nosso estudo. Dois objetos, os associados a
GGD 20 e a ESO 95-RN 95 sao apresentados pela primeira vez neste trabalho (Soares
et al. 2005a). Os demais objetos componentes desta amostra ja haviam sido catalo-
gados em Dutra et al. (2003) - vdBH-RN 38 e vdBH-RN 53a —, Bica et al. (2003a) —
NGC 6595 — e Dutra e Bica (2001) — vdBH-RN 26.

Na anélise dos aglomerados imersos desta amostra incluimos o ajuste de is6cronas
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no diagrama (J,(J — H)), e a subtragdo estatistica de estrelas de contaminacio do
campo galatico, num método baseado nas cores ((J — H), (H — K)) tipicas de estrelas
de campo presentes na vizinhanca do aglomerado. Para a estrela mais brilhante na
dire¢ao de cada aglomerado contamos com dados de espectroscopia otica.

Os objetos associados as nebulosas vdBH-RN 53a ¢ ESO 95-RN 95 apresentaram
em torno de uma dezena de estrelas detectadas. Os demais objetos, segundo nossa
anélise, possuem de 2 a 4 dezenas de estrelas membros distribuidas em uma regiao de
diametro linear em torno de 2pc. A idade derivada para estes objetos fica na faixa de
1-2 milhGes de anos, & excecao de NGC 6595, aparentemente mais evoluido com idade
média superior a 3 milhdes de anos.

Estes sistemas estelares sao aglomerados imersos de baixa massa. Todos os objetos
estudados possuem massa inferior a ~ 100M. Além disso, ndo apresentam estrelas
com massas superiores aquela de uma estrela com tipo espectral B. Essa auséncia de
estrelas massivas estd de acordo com a natureza de uma nebulosa de reflexao, onde o
gas nao se encontra ionizado como ocorre em uma regiao HII. No caso de vdBH-RN 38

e NGC 6595, a estrela central de cada um destes objetos possui tipo espectral B3-4.

Finalmente o aglomerado NGC 2264 parece destoar dos demais aglomerados anali-
sados, principalmente devido & sua massa. No entanto, seu estudo contribui na busca
de elos e diferencas entre aglomerados de média-alta massa e aqueles pouco massivos.

Realizamos uma anélise do aglomerado NGC 2264 (Soares et al. 2005b) a partir
de observagoes no IVP com a combinagdo Sofl/NTT. O principal critério utilizado
na selecdo de membros foi a emissao raio-X obtida do CHANDRA. No entanto, a
identificagdo de membros também incluiu a distribuicao das estrelas no DCC e no
DCM, onde estrelas com cores tipicas de gigantes vermelhas, pertencentes ao campo

galatico, foram excluidas.
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Na regiao do aglomerado NGC 2264 analisada, 420 fontes de raio-X sao detecta-
das pelo CHANDRA. Nessa mesma regiao, o ntimero de fontes observadas no infra-
vermelho com contrapartida em raio-X é de 346. A maior parte das fontes raio-X sem
contrapartida IVP correspondem a objetos extra-galaticos.

Depois da correcao pelo avermelhamento, derivamos uma FMI do aglomerado para
massas acima de M = 0,03Mq. O pico da distribui¢ao ocorre em M = 0,5M . Em
comparacdo com a FMI derivada para a vizinhanga solar (Chabrier 2001) existe uma
deficiéncia de estrelas de baixa massa na faixa de M < 0,3M¢. Essa deficiéncia de
estrelas de baixa massa deve-se principalmente ao método de identificagao de membros
utilizado. O limite de deteccao do CHANDRA corresponde a magnitude J ~ 16, ou
seja, estrelas mais débeis que este limite no IVP, provavelmente nao serao detectadas
na observacao CHANDRA.

Para baixas massa é necessario utilizar outro critério de selecio de membros. A
emissao H, pode ser apropriada como critério adicional de selecao de membros de baixa
massa (Sung et al. 2004). No entanto, em nossa andlise, a emissdo H, ndo diminui a
deficiéncia, na FMI, do niimero de estrelas de baixa massa.

A presenca de estrela de alta massa diferencia o aglomerado NGC 2264 daqueles que
estudamos em Soares e Bica (2002), Soares e Bica (2003) e Soares et al. (2005a), onde
nao encontramos nenhuma estrela massiva suficiente capaz de ionizar o gas. A massa
total destes aglomerados apresenta valores na faixa de M = 30 — 80M), enquanto a
massa total estimada para o aglomerado NGC 2264 é de M = 420M .

As massas estimadas para os objetos analisados indicam que eles sdo sistemas es-
telares nao-ligados gravitacionalmente (Kroupa & Boily 2002). Grande parte desses
objetos possui massa inferior a 200, e estd associado a nebulosas de reflexao. Final-
mente, segundo nossos resultados, a formagao de estrelas do tipo O em aglomerados

imersos nao-ligados gravitacionalmente parece nao ser freqiiente.
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6.1 Perspectivas

As perspectivas na continuidade deste estudo consistem, principalmente, em aprimorar
os métodos de anélise utilizados e, ampliar o nimero de aglomerados imersos analisa-
dos.

Entre os pontos a serem aprimorados no método de analise, podemos citar a subtra-
¢ao de estrelas de campo projetadas na direcao do aglomerado. Nesse método devemos
incluir a informacao sobre a magnitude de cada estrela, no momento de estabelecer a
probabilidade desta estrela pertencer ao aglomerado.

A maijoria dos aglomerados apresentados nos Catélogos de Dutra et al. (2003)
nao podem ser analisados apropriedamente sem novas observacoes em telescopios de
maior porte. Neste contexto, a utilizagao de dados do Telescépio Soar propiciarao uma
grande oportunidade de estudo dos aglomerados imersos do Catalogo de Dutra et al.
(2003) ainda nao analisados.

Em breve, para os 22 aglomerados apresentados no Capitulo 3, os dados espec-
troscoopicos obtidos do Telescopio do Casleo estarao disponiveis, e entao poderemos
realizar uma anéalise similar aquela apresentada em Soares et al. (2003) para uma

amostra mais ampla de aglomerados imersos.
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