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RESUMO

Atualmente, é amplamente aceito que os aglomerados abertos e as associagoes es-
telares se originam da evolucao dos aglomerados embebidos. Entretanto, somente
alguns poucos destes objetos sobrevivem aos primeiros milhoes de anos de existéncia.
Diversos trabalhos de pesquisa tem sido conduzidos nos ultimos anos a fim de es-
clarecer sob quais condicoes um aglomerado embebido sobrevive como um sistema
gravitacionalmente ligado ou inicia um processo de expansao que pode levar a com-
pleta dissolugao. Este trabalho aborda os casos dos sistemas estelares embebidos nas
regioes Hir Sh2-132 e IC1396. A anilise do conteido estelar de ambos os objetos
é feita com dados fotométricos no infravermelho disponibilizados pelo 2MASS. Um
procedimento de descontaminacao por estrelas de campo é executado para identificar
as estrelas que tem maior probabilidade de serem membros dos aglomerados da amos-
tra. A seguir, sao construidos diagramas cor-magnitude nos quais sao identificadas
as sequéncias evolutivas e posicionadas curvas isocronas tedricas para a determinacao
dos parametros de cada aglomerado. Uma analise estrutural também é conduzida
por meio de perfis radiais de densidade estelar que sao comparados com um modelo
baseado em uma esfera isotérmica. Os resultados revelam a existéncia de quatro jo-
vens aglomerados nao catalogados previamente na area de Sh2-132. O cendrio que
se apresenta tem evidéncias de formagao estelar sequencial numa grande estrutura
hierarquica que pode fundir-se num aglomerado massivo caso suas estrelas nao sejam
completamente dispersadas em consequéncia da expulsao do géas residual. Por outro
lado, a andlise do complexo Trumpler 37/IC 1396 resulta em parametros similares aos
de aglomerados caracterizados em outros trabalhos como sistemas em dissolucao. O
perfil radial de densidade estelar de Trumpler 37 desvia do modelo para distancias
muito afastadas do seu centro, sugerindo um processo de expansao que pode levar o
sistema a tornar-se uma associacao. Finalmente, os parametros aqui obtidos podem
servir como vinculos em modelos evolutivos de aglomerados embebidos.
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ABSTRACT

Currently, it is widely accepted that open star clusters and stellar associations result
from the evolution of embedded star clusters. However, only a small fraction of
these objects survive to the initial million years of age. A number of research works
have been carried in the last years in order to explain the conditions in that an
embedded cluster survives as a gravitationally bound system or begins an expansion
process that may lead to a complete dissolution. This work addresses the cases of the
embedded star systems in the H1 regions Sh2-132 and I1C 1396. The analysis of the
stellar content of both objects is made with infrared photometric data from 2MASS.
A procedure of field star decontamination is performed to identify the stars that are
most probable members of the clusters. Subsequently, colour-magnitude diagrams are
built and theoretical isochrones are fixed to the evolutionary sequences. It is made
a structural analysis also by means of stellar radial density profiles to compare with
an isothermal sphere model. The results reveal the existence of four previously non-
catalogued young clusters in the Sh2-132 area. The scenario presented has evidence
of sequential star formation in a large hierarchical structure that may merge in to
a massive cluster if its stars are not completely dispersed as a consequence of the
residual gas expulsion. On the other hand, an analysis of the Trumpler 37/I1C 1396
complex yields parameters similar to the ones of clusters characterized in other works
as dissolving systems. The stellar radial density profile of Trumpler 37 deviates from
the model for large distances from the center, suggesting an expansion process that
may lead the system to become an association. Finally, the obtained parameters can
be used as constraints to evolutionary models of embedded clusters.
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INTRODUCAO

Aglomerados estelares sao agrupamentos de estrelas unidas pela interagao gravita-
cional nos quais a densidade de massa estelar ¢ suficiente para manter o grupo re-
lativamente estavel sob a acao do campo gravitacional da galaxia hospedeira. Esses
agrupamentos de estrelas se formam a partir do colapso gravitacional do gas de nuvens
moleculares. Uma tnica nuvem molecular pode formar milhares de estrelas, embora
nem todas venham necessariamente a fazer parte de um aglomerado no decorrer de
suas existéncias.

H&4 muito tempo os aglomerados sao reconhecidos como importantes labo-
ratérios para a pesquisa em astrofisica. Seu estudo tem desempenhado um papel
relevante no entendimento da formagao estelar e planetaria, além da estrutura e
evolugao das galdxias (e.g., de la Fuente Marcos & de la Fuente Marcos 2009, Ca-
margo et al. 2010, Bonatto & Bica 2011, Camargo et al. 2012). Cada um deles
constitui um grupo de estrelas equidistante, com aproximadamente a mesma idade e
metalicidade — abundancia de elementos mais pesados do que o hidrogénio e o hélio
— mas que se distribuem por uma ampla faixa de massa, permitindo a observacao da
evolucao estelar e a determinagao do nimero de estrelas em cada intervalo de massa
que uma nuvem molecular forma. A determinacao desta funcao inicial de massa de
diferentes aglomerados fornece pistas sobre a variagao espacial e temporal da funcao
inicial de massa da Galéxia (e.g., Bonnell et al. 2007, Elmegreen 2006, Bastian et al.
2010).

Alguns dos maiores aglomerados que se distribuem pelo halo da nossa Galaxia
podem ter até um milhao de estrelas. Estes sao chamados aglomerados globulares,
e ¢é possivel que alguns deles sejam na verdade nicleos remanescentes de galaxias
anas capturadas pela nossa ha muito tempo, o que parece ser o caso de w Centauri
(Hilker & Richtler 2000, Gnedin et al. 2002, Bekki & Freeman 2003). A populagao
estelar desses objetos na Via-lactea costuma ser menos metdlica e mais velha do que
a populacao do disco da Galaxia. No universo atual, o melhor exemplo conhecido

das possiveis condicoes fisicas em que se formam os aglomerados globulares esta nas
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INTRODUCAO 2

galdxias em colisao NGC 4038 e NGC 4039 (Whitmore & Schweizer 1995). Por outro
lado, existem agrupamentos de estrelas bem menos populosos que se distribuem pelo
disco da Galdxia, sao os aglomerados abertos (e.g., Pleiades) e as associagoes (e.g.,
Sco OB2), objetos que continuam sendo formados na Via-ldctea, possibilitando que a
origem e a evolucao deles sejam bastante estudadas. As associagoes se parecem com
aglomerados pouco populosos e bastante extensos, algumas possuem poucas dezenas
de estrelas, mas diferem dos aglomerados pelo fato de serem sistemas nao-ligados,
suas estrelas ainda permanecem juntas devido ao movimento comum mantido por
inércia. Enquanto nos aglomerados abertos a energia total (energias cinética e po-
tencial de todo o material contido no aglomerado, incluindo gés e poeira) é negativa,
nas associagoes, a energia total é positiva e a interacao gravitacional nao pode reter
as estrelas. Apesar disso, a perda de estrelas também é comum nas regices externas
dos aglomerados abertos, fornecendo estrelas de campo para a Galadxia assim como
as associagoes.

No que diz respeito a estrutura, os aglomerados globulares e os aglomerados
abertos sao bastante diferentes. Considerando que os primeiros estao em equilibrio
dinamico, eles possuem uma grande simetria radial, tal que seus perfis radiais de den-
sidade (Radial Density Profiles— RDPs) e seus perfis de brilho superficial podem, em
geral, ser ajustados por algum modelo baseado numa esfera isotérmica (King 1962,
Wilson 1975, Elson et al. 1987), situacao em que todas as estrelas do aglomerado tem
a mesma energia cinética. Ja os aglomerados abertos possuem aspecto irregular. Ha
varias razoes para isso, a principal é o fato de que estes objetos geralmente sao jovens
e, portanto, ainda nao tiveram tempo para alcancar o equilibrio hidrostatico. Assim,
as marcas de processos fisicos que sé ocorrem nesses estagios iniciais de sua evolugao,
como a expulsao do gds residual e explosoes de supernovas (Tutukov 1978, Fellhauer
& Kroupa 2005, Bastian & Gieles 2008), sdo bastante recentes. Efeitos de maré pro-
vocados pela galaxia hospedeira também deformam os aglomerados conferindo-lhes
uma forma elipséide com o eixo maior apontando na direcao do centro galactico, além
de arrancar-lhes estrelas formando uma cauda, caso do aglomerado Palomar 5 (Oden-
kirchen et al. 2001). Também nao se pode descartar a possibilidade de os aglomerados
abertos manterem uma meméria da forma da nuvem progenitora, especialmente de
suas estruturas filamentares, e que eles podem apresentar uma grande dispersao de

velocidades estelares decorrente do nascimento em um meio turbulento.



INTRODUCAO 3

Objetivos deste trabalho

Atualmente é consenso que os aglomerados abertos e as associacoes resultam da
evolucao de aglomerados ainda embebidos no gas e na poeira de suas nuvens mo-
leculares. Entretanto, a maioria destes objetos nao sobrevive aos primeiros milhoes
de anos de sua evolucao e acabam por dispersar-se em estrelas de campo. Os pro-
cessos fisicos que determinam o destinos dos aglomerados embebidos — e.g., expulsao
do gas residual e interacoes com objetos vizinhos — sao tema de pesquisa, e a de-
terminacao dos parametros astrofisicos que caracterizam estes objetos em diferentes
estagios de sua evolucao tem grande importancia para estabelecer vinculos para o
desenvolvimento de teorias (e.g., Bonatto & Bica 2010, 2011).

O avanco no desenvolvimento de instrumentos para observacao astronomica
nos comprimentos de onda do infravermelho durante as ultimas duas décadas tem
permitido que os aglomerados embebidos sejam estudados em detalhes (Lada & Lada
2003).

Utilizando dados fotométricos no infravermelho préximo obtidos do projeto
2MASS (Skrutskie et al. 2006), este trabalho apresenta andlises de dois grandes com-
plexos de sistemas estelares jovens embebidos nas regioes Hir Sh2-132 e IC 1396 (Sau-
rin et al. 2010, 2012). A primeira apresenta um conjunto de aglomerados no qual
existem evidéncias de um processo de formagao estelar sequencial induzido pelos ven-
tos das estrelas dos tipos-O e B do complexo. A segunda, trata-se de um objeto
embebido (Trumpler 37) que parece estar evoluindo para uma associagao estelar OB.
Tanto Sh2-132 como IC 1396 estao relativamente préximos do Sol e sao bastante bri-
lhantes, o que os torna promissores para estudos sobre sistemas estelares embebidos.

A anadlise fotométrica e estrutural dos dois complexos foi feita com técnicas
de descontaminacao da fotometria por estrelas de campo, diagramas cor-magnitude,
diagramas cor-cor e perfis radiais de densidade estelar a fim de estimar os parametros
astrofisicos dos sistemas estelares embebidos em Sh2-132 e 1C 1396.

Este trabalho esta organizado da seguinte forma. No Capitulo 1 é apresentada
uma revisao bibliogréfica sobre os aglomerados estelares joves. No Capitulo2 sao
explicadas as ferramentas utilizadas neste trabalho para analisar os dados fotométricos
do 2MASS. No Capitulo3 sao analisados os aglomerados imersos em Sh2-132. No
Capitulo4 é analisado o complexo Trumpler 37/IC 1396. Finalmente, no Capitulo5
sao feitas as consideragoes finais e apontadas perspectivas para futuras pesquisas na

area.



CapriTUuLO 1

SISTEMAS ESTELARES JOVENS

Os sistemas estelares abordados neste estudo sao muito menos massivos do que o
aglomerado globular w Centauri (Figural.1) que tem massa 5x10° Mg, e é tao velho
quanto a Galaxia, e mais jovens até mesmo que o aglomerado aberto das Pleiades
(Figura 1.2) que tem idade de cerca de 100 milhdes de anos. Tratam-se de aglomerados
que ainda estao formando estrelas e comegando a emergir das nuvens moleculares na
qual se formaram pelo colapso gravitacional. Segue uma breve revisao bibliogréfica

sobre os aglomerados embebidos, as associagoes OB e os objetos estelares jovens.

1.1 Aglomerados estelares embebidos

Durante os primeiros milhoes de anos de suas existéncias os aglomerados permanecem
embebidos na nuvem de gés e poeira em que foram gerados (e.g., aglomerado do
Trapézio embebido na nebulosa de Orion — Figura1.3). Isso torna a observagao desses
objetos bastante dificil nos comprimentos de onda da luz visivel, exgindo observagoes
no infravermelho.

Essa fase embebida dos aglomerados dura ~ 107 anos, quando o gés residual
é varrido pelos ventos das estrelas massivas e explosoes de supernovas (Se¢ao1.1.1).
A consequente diminuicao abrupta da massa total do sistema muda o seu potencial
gravitacional e provoca sobretudo a fuga de estrelas de alta velocidade (Tutukov 1978,
Fellhauer & Kroupa 2005, Bastian & Gieles 2008). Em muitos casos, esse processo
pode levar a completa dissolucao do aglomerado em poucos milhoes de anos. De
fato, a grande maioria das estrelas de campo da nossa Galaxia pode ter surgido dessa
maneira.

O estudo dos aglomerados embebidos teve inicio com Hodapp (1994) e tem

progredido bastante desde entao gracas ao avanco dos instrumentos de observacao
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CAPITULO 1. SISTEMAS ESTELARES JOVENS 5

Figura 1.1: Imagem do aglomerado globu-

Figura 1.2: Imagem do aglomerado aberto

lar w Centauri (NGC5139) observado na das Pleiades (M 45) observado na banda B

banda B (Fonte: DSS).

(Fonte: DSS).

Figura 1.3: Mosaico 7'x7" em cores fal-
sas combinando imagens no infravermelho
do aglomerado do Trapézio embebido na
nebulosa de Orion (M42, NGC1976) ob-
tida com o VLT. (Crédito: ESO e Mark
McCaughrean et al. — Astrophysikalisches
Institut Potsdam).

Figura 1.4: Composi¢ao 30”x30” em co-
res falsas combinando imagens obtidas em
varias bandas com o HST destacando as
quatro estrelas componentes do sistema
miultiplo do Trapézio em M42. (Crédito:
John Bally, Dave Devine e Ralph Suther-
land — ST'Scl, NASA).



CAPITULO 1. SISTEMAS ESTELARES JOVENS 6

no infravermelho. Lada & Lada (2003), em uma revisao sobre estes aglomerados,
apresentaram estimativas da sua taxa de nascimento numa amostra de 53 objetos
localizados a uma distancia de até 2kpc do Sol. A amostra foi distribuida em dois
grupos de idades, 1x10° e 2x10° anos, e a taxa de nascimento de cada grupo foi esti-
mada em 4 e 2 por milhdo de anos por quiloparsec ao quadrado (10~%anos™'kpc=2),
respectivamente. Por outro lado, Elmegreen & Clemens (1985) encontraram taxas
de nascimento para aglomerados abertos de 0.25x10 %anos™'kpc=2 e Battinelli &
Capuzzo-Dolcetta (1991) encontraram 0.45x 10~ %anos™*kpc™2 para uma amostra dis-
tribuida numa distancia de até 2kpc do Sol. Essa discrepancia entre as taxas de
nascimento de aglomerados embebidos e abertos sugere uma grande 'mortalidade in-
fantil’ bem antes que a idade de 107 anos seja atingida. Apenas ~ 5por cento dos
aglomerados embebidos emergiriam das suas nuvens moleculares como sistemas gra-
vitacionalmente ligados. A principio, uma eficiéncia na formacao estelar, fracao de
massa da nuvem molecular que foi convertida em estrelas, maior do que 50 por cento
(Hills 1980, Mathieu 1983) costuma ser apontada como principal condigdo para a
sobrevivéncia de um aglomerado. Entretanto, esse quadro parece ser muito mais
complexo, pois a eficiéncia na formagao estelar observada é sempre menor do que
50 por cento (Lada & Lada 2003) e uma estrela do tipo-O sozinha pode injetar no
aglomerado, por meio de seus ventos e radiagao eletromagnética, mais energia do que
a energia de ligacao do mesmo num intervalo de tempo mais curto do que o seu tempo
de cruzamento (Kroupa 2005), o intervalo de tempo em que o aglomerado como um
todo respondera a uma variagao no seu potencial gravitacional.

Fellhauer & Kroupa (2005) apontaram a possibilidade de que aglomerados
com baixa eficiéncia (~ 20 por cento) podem sobreviver a remogao do gas, desde que
tenham uma complexa estrutura de subaglomerados que venham a se unir num aglo-
merado massivo. Por outro lado, aglomerados pouco densos (<1 Mgpc™) podem ser
destruidos pela interacao com nuvens moleculares de sua vizinhanca. Isso é sugerido
pelo fato que os aglomerados abertos mais velhos (10 anos ou mais) estao, em geral,
localizados na parte externa do disco da nossa Galaxia, regiao com menor concen-
tracao de nuvens moleculares, onde devem ocorrer menos desses encontros destrutivos
(Friel 1995).

O grau de imersao de um aglomerado embebido na nuvem de gas e poeira é
um indicador do seu estagio evolutivo. Por menos evoluido entende-se que o aglome-
rado encontra-se profundamente imerso no nicleo de uma densa nuvem molecular, de

modo que sua absorcao é Ay ~5-100mag. Enquanto um aglomerado mais evoluido
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estara parcialmente imerso na nuvem, com Ay ~ 1-5mag, sendo, em geral, encon-
trado préximo de uma regiao Hir, de uma nebulosa de reflexao ou na borda da nuvem
molecular.

A estrutura de um aglomerado embebido certamente reflete os processos fisicos

que ocorreram na sua formacao. Podem ser discriminados dois tipos estruturais:

e Hierarquico — aglomerados constituidos por vérios subaglomerados. De modo
que apresentam perfis radiais de densidade estelar (ou de brilho superficial)

estendidos e com muiltiplos picos (e.g., NGC 2264 — Teixeira 2008).

e Centralmente condensado — aglomerados com ntcleos densos em comparagao
com a parte externa. Apresentam perfis radiais de densidade estelar (ou de
brilho superficial) relativamente suaves e altamente concentrados, aos quais po-
dem ser ajustadas leis de poténcia ou modelos baseados numa esfera isotérmica.
Essa caracteristica é consequéncia do predominio da interacao gravitacional so-
bre outros processos fisicos (e.g., IC 348 e o aglomerado do Trapézio — Kumar
& Schmeja 2007, Schmeja et al. 2008).

Aglomerados centralmente condensados também podem exibir alguma estru-
tura interna, embora menos pronunciada que a dos aglomerados do tipo hierarquico.
Mas ainda nao esta claro se pode haver evolucao do tipo hierarquico para o central-
mente condensado (Lada & Lada 2003).

Evidéncias de segregacao de massa, maior concentracao de estrelas massivas
na regiao central do aglomerado, estao bem documentadas para os aglomerados aber-
tos (e.g., Elmegreen et al. 2000). Mas no caso dos aglomerados embebidos nao hé
consenso sobre ela ser primordial, consequéncia de um gradiente de densidade na nu-
vem molecular, ou decorrente da evolucao dinamica do aglomerado. Provavelmente
esses sistemas sao jovens demais para que tenham ocorrido todos os choques estelares
necessarios para que a segregacao de massa seja resultado da dinamica.

As idades e os espalhamentos de idades dos aglomerados embebidos podem
apresentar grande incerteza na determinacao. Mesmo que seja possivel fazer estima-
tivas de idades para estes por meio do ajuste de curvas isécronas tedricas em diagramas
cor-magnitude para estrelas da pré-sequéncia principal (Pre-main Sequence — PMS),
estagio da evolugao estelar em que a fusao do hidrogénio ainda nao teve inicio, tais
ajustes podem ser prejudicados por algumas caracteristicas dos aglomerados embe-

bidos. Sao elas, a alta absorcao da radiacao eletromagnética pela da nuvem de gas
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e poeira, que pode ser bastante heterogénea (avermelhamento diferencial), a varia-
bilidade das estrelas do tipo T Tauri (Se¢do 1.4.2), a presenga de estrelas bindrias e
o excesso de emissao no infravermelho das estrelas que ainda possuem discos circu-
mestelares (Se¢ao 1.4). Também ocorre a contaminacao do diagrama por estrelas de
campo, isto é, estrelas nao-membros, que costumam estar presentes na observacao
de qualquer aglomerado. Juntos, estes fatores, acabam causando o espalhamento dos
pontos no diagrama cor-magnitude e confundindo-se com o espalhamento de idade,
indicador da duracao do periodo de formacao estelar.

O processo de formacao dos aglomerados embebidos se d’a como o explicado a
seguir. No inicio do colapso gravitacional da nuvem molecular ocorre a formacao de
filamentos de gas e poeira. Dentro destes filamentos surgem grupos de poucas dezenas
de protoestrelas (Segao 1.4.1) que podem vir a se unir com outros formando aglome-
rados massivos, ou ainda, protoestrelas isoladas que talvez nunca venham a integrar
um aglomerado. Observagoes realizadas por de Wit et al. (2004, 2005) revelaram que
442 por cento de todas as estrelas do tipo-O se formaram isoladamente, enquanto
Parker & Goodwin (2007) sugeriram que algumas estrelas do tipo-O aparentemente
isoladas sao na verdade aglomerados de baixa massa (< 100My) com apenas uma
estrela massiva.

Simulagoes de N-corpos mostraram que pelo menos metade das estrelas OB do
jovem aglomerado da nebulosa de Orion podem ter escapado (Pflamm-Altenburg &
Kroupa 2006). Quando uma destas estrelas massivas se move supersonicamente com
respeito a nuvem de gés e poeira (com velocidade que pode ser de dezenas ou até
centenas de kms™!) acaba provocando um arco-de-choque visivel no infravermelho.
Portanto, a presenca de arcos-de-choque associados com estrelas massivas pode ser
usada como indicadora da ejecao dessas estrelas em velocidades supersonicas. A
geometria desses arcos-de-choque permite tragar a direcao do movimento da estrelas
até o aglomerado de origem (e.g., Gvaramadze & Bomans 2008), especialmente no
caso em que o movimento préoprio nao pode ser medido adequadamente (distancias
muito grandes e/ou intervalo entre as observagdes muito curto). Entretanto, somente
uma fracdo <20 por cento das estrelas OB que sao ejetadas produz arcos-de-choque,
sobretudo porque elas se movem através do gas interestelar quente e suas velocidades
peculiares costumam ser mais baixas do que a velocidade do som naquele meio.

Finalmente, os aglomerados embebidos oferecem algumas vantagens para a
determinacao da funcao inicial de massa, pois costumam ser mais compactos, o gas e

a poeira deles obscurecem o brilho das estrelas nao-membros do fundo, além de ainda
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nao terem perdido muitas estrelas em consequéncia da ejecao e da evolucao estelar, o
que favorece uma amostra mais completa. Entretanto, se um aglomerado embebido

for jovem demais, ele ainda nao terd atingido a sua funcao inicial de massa definitiva.

1.1.1 Expulsao do gas residual

No que diz respeito a expulsao do gas residual de um aglomerado embebido, hé duas

situagoes simples que podem ser tratadas de modo analitico (Hills 1980, Mathieu
1983):
1) remocao instantanea do gas (7,45 =0);

A energia de ligacao do aglomerado é definida como:

GM?

r

1
Eogliig = — + §M02 <0, (1.1)

onde GG é a constante gravitacional, M é a massa total, » é o raio do aglomerado

e 0 é a dispersao de velocidades das estrelas.

Antes da remocao do gas, a massa total é a soma da massa residual da nuvem

molecular (M,,s) e da massa estelar embebida (M)

M = Minicial - Mgas + Memb7

e a dispersao de velocidades é

2 2 - GMim'cz’al
0 = Ojnicial — .
Tinicial

Depois da remocao do gas, tem-se que

M = Mfinal = Memba

mas a dispersao de velocidades permanece constante,

O final = Oinicial -

Desse modo, a energia de ligagao depois da remocgao do gas sera



CAPITULO 1. SISTEMAS ESTELARES JOVENS 10

GMz, . 1
Bogiig,finat = =" 4+ = M inat0 3 inat- (1.2)
Tingcial 2

Contudo, o sistema deve atingir um novo estado de equilibrio em que

1 GMJ%inal
Ea Llig,final — — 53— 1.3
gllig.f 9 T final ( )
de acordo com o Teorema do virial.
Igualando as equacgoes 1.2 e 1.3, resulta que
T final _ Memb (1 4)
Tinicial Memb - Mgas . .
Definindo a eficiencia da formagao estelar como:
Memb
€= ———"—. 1.5
Memb + Mgas ( )

E conveniente reescrever a equacao 1.4 em termos da eficiéencia da formacao estelar

(Equagao 1.5):

T final - 1
Tinicial 2 — 1/6

(1.6)

Portanto, quando a eficiéncia da formagao estelar for menor do que 50 por cento

o aglomerado deve dissolver-se no campo (7 fipa — 00).

remogao lenta do gas (7yes > 7o com T, —> 00, sendo que 7., é o tempo de

cruzamento).

Repetindo os passos que levaram a equacaol.4, mas supondo que uma massa
infinitesimal de gas (0Mqs) é removida instantaneamente causando uma variagao

infinitesimal no raio do aglomerado (07):

Tinicial — or o Minicial - 5Mgas
- )
Tinicial (Minicz'al - 5Mgas) - 5Mga5

r —dr M —dM

r M —2dM’
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com dM <0 (redugao da massa total) e dr >0 (aumento do raio).

r —dr M —dM

r M —2dM’

_dr 1—dM/M
r 1—2dM/M’

Fazendo a expansao em série do denominador para |2dM /M| <1,

dr dM dM
1—— = (1-=)(1+25 + ..
= (5 )

dr _dM+2dM_2 dM 2+
r M M M

dr M ()M
M,

Considerando apenas o termo de ordem zero e integrando nos intervalos
T final <r< Tinicial © Mfinal < M < Minicialu

/'Tfinal dr /Mfinal dM
- = —_—
r r Minicial M

inicial

resulta que

In T final —In Minicial
- I
Tinicial M final

ou

T final o Memb + Mgas

= 1.7
Tinicial Memb ( )
Finalmente, aplicando a equacao 1.5 resulta que
T fina 1
—final _ (1.8)
Tinicial €

Nesse caso, a expansao do aglomerado apds uma lenta remogao do gés residual

deverd ser tanto menor quanto maior for a eficiéncia da formacgao estelar.
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Kroupa & Boily (2002) propuseram uma classifica¢ao dos aglomerados embebi-
dos em trés tipos basicos conforme a relacao entre suas escalas de tempo de formacao,

de cruzamento e de remocao do gas residual:

e Tipo I: possuem menos de 10% estrelas esparsamente distribuidas, nenhuma do
tipo-O, tal que o principal mecanismo de expulsao do gas residual é a acu-
mulacao de jatos de gas ejetado pelas protoestrelas que vao se formando. Neste
caso, o gas residual do aglomerado é removido numa escala de tempo aproxi-
madamente igual a propria escala de tempo de formacao do aglomerado e ao
tempo de cruzamento. Estao no limite entre a remogao adiabatica e a remocao
explosiva do gas. No limite adiabatico poderiam reter todas as suas estrelas se
estivessem isolados, mas os campos de maré da nuvem molecular progenitora
e da Via-lactea arrancam uma fracao significativa de suas estrelas. No limite
explosivo, a remocao abrupta do gas leva a perda de pelo menos metade de sua

populacao estelar original e & completa dissolucao em menos de 10 anos.

e Tipo II: possuem entre 10% e 10° estrelas, sendo pelo menos uma ou até pouco
mais de uma centena do tipo-O. Mesmo assim, nao sao aglomerados massivos
o bastante para que a dispersao de velocidades seja maior do que a velocidade
do som no gés ionizado (Vsem ~10kms™!). Neste caso, o tempo de cruzamento
é baixo o suficiente para que o aglomerado esteja aproximadamente virializado
antes da remocao do gas, que acontece de modo abrupto provocando grandes

perdas estelares.

e Tipo III: sdo aglomerados bastante populosos, com mais de 10° estrelas, sendo
centenas do tipo-O. Desde que a dispersao de velocidades é maior do que a
velocidade do som no gas ionizado sao necessarias explosoes de supernovas para
auxiliar na remocao do gas, que acontece de modo lento, numa escala de tempo
muito maior do que o tempo de cruzamento, e permite que o aglomerado retenha

pelo menos metade de suas estrelas.

1.1.2 Estado dinamico de aglomerados embebidos

Goodwin (2009) sugeriu que o parametro critico para a sobrevivéncia de um aglo-
merado embebido nao é a eficiéncia da formacao estelar, mas o estado dinamico do
aglomerado imediatamente antes da expulsao do gas residual. Este pode ser descrito

pela razao virial inicial, dada por:
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=T

onde Ty é a energia cinética total inicial e -U, é a energia potencial total inicial.

Qo (1.9)

Desde que decorre do Teorema do virial para o caso da interagao gravitacional que
T=-U/2, o aglomerado estara virializado quando @y =1/2. No caso de uma remogao
instantanea do gas, a dispersao de velocidades permanece igual e a distribuicao es-
pacial de massa estelar nao tem tempo de se alterar, tal que as energias cinética e
potencial do aglomerado passarao a ser T, = €Ty e U, = €2 Uy, respectivamente. Assim,

a razao virial passara a ser:

T* ETO 1
= = = —(p. 1.1
U* €2U0 EQO ( 0)

Se o aglomerado estava virializado antes da remocao do gas, resulta que:

1
Q=5 (1.11)

Consequentemente, é possivel definir uma eficiéncia efetiva da formacao estelar, de

acordo com a qual o aglomerado respondera a expulsao do gas residual:

1
EefZZQ.

Esta nao depende da massa convertida em estrelas, mas do estado dinamico das

(1.12)

mesmas. A equivaléncia entre a eficiéncia efetiva e a eficiéncia real s6 ocorre quando
as estrelas e o gés estao inicialmente virializados.

Entretanto, os estados dinamicos do gés e das estrelas nao precisam estar
acoplados. De fato, a energia cinética do gas é irrelevante. Importa apenas a sua

contribuicao para o potencial gravitacional. Assim, é possivel definir

Tvir:_Ua
9 0

a energia cinética total que o aglomerado teria se estivesse virializado.
Se a velocidade das estrelas é uma fragao f da velocidade necessaria para elas

estarem no equilibrio virial com o potencial do gas, entao a energia cinética das

estrelas serd uma fracao f2?e de T;. Portanto, a razao virial das estrelas seré:
2 2

T* _ f ETvir _ f

Q*:E_ U,  2¢

(1.13)
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O resultado é que mesmo quando a eficiéncia da formagao estelar for alta (e >0.5),
um aglomerado poderd ter uma baixa eficiéncia efetiva da formacao estelar (e.; <0.5)
e dissolver-se apds a remocao do gés se estiver dinamicamente “quente” (f>1). Na
situagao inversa, quando €<0.5 e €.y > 0.5, um aglomerado dinamicamente “frio”
(f<1) podera permanecer ligado.

Simulagoes realizadas por Kruijssen et al. (2012) apontam a possibilidade de
que a perda de estrelas e o aumento do raio em consequéncia da expulsao do gas
residual sejam menores do que o esperado, tal que os aglomerados em geral sobrevivam
a chamada mortalidade infantil. A importancia deste processo seria reduzida em
aglomerados que possuem subestruturas, pois nestas a fracao de gas é pequena e
eles estao proximos do virial. Tendo em vista o fato de que poucos aglomerados
sobrevivem como sistemas ligados, os autores levantam a possibilidade de que um
outro processo destrutivo esteja atuando, nao um processo interno como a expulsao
do gas, mas um processo externo como choques com nuvens moleculares da vizinhanga
na regiao de formagao estelar. A sobrevivéncia dos jovens aglomerados dependeria
do quao rapida fosse a sua migracao para longe de um local de nascimento em que

estejam submetidos a forcas destrutivas.

1.1.3 Funcao de massa de aglomerados embebidos

A funcao inicial de massa de um aglomerado corresponde a sua distribuicao inicial
das massas estelares. Essa quantidade pode variar espacialmente dentro dos sistemas
estelares e também com o tempo (Kroupa 2001). Ela pode ser expressa na forma de

uma lei de poténcia:

&(m) oc m™, (1.14)

Sendo que o parametro «; deve assumir os seguintes valores em cada intervalo de

massa estelar (m):

ap = +0.3£0.7, 0.01 <m/M, < 0.08,
a1 = +1.34+0.5, 0.08 < m/M, < 0.05,
as =+2.3+0.3, 0.50 <m/Mg < 1.00,

a3 =+23£0.7, 1.00 <m/Mg.

(1.15)
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1.2 Associacoes estelares

Aglomerados embebidos muito pobres nao sobrevivem como sistemas gravitacional-
mente ligados apds a expulsao do gas residual. Nesse caso, podem dar origem a
agrupamentos nao-ligados de poucas dezenas de estrelas que sao chamados de ”as-
sociagoes”, termo introduzido por Ambartsumian (1947, 1949) para designar estes
sistemas que costumam ser dominados por estrelas dos tipos-O e B.

As estrelas numa associacao permanecem movendo-se em conjunto devido a
inércia e tem dispersao de velocidades de alguns poucos quilometros por segundo.
Suas érbitas sao mais amplas do que em um aglomerado, de modo que o perfil radial
de densidade de uma associacao costuma ser extremamente irregular e muitas vezes
nao pode ser ajustado por nenhum modelo baseado numa esfera isotérmica.

Blaauw (1964) publicou uma revisao detalhada sobre as caracteristicas e pos-
siveis origens das associacoes OB. Estas possuem baixas densidades de massa estelar
(0.1 Mg pc™?), de modo que devem ser bastante jovens, pois nao resistiriam muito
tempo sob a agao das forgcas de maré da Galaxia. A presenca de estrelas dos tipos-O
e B permite estimar idades da ordem de 107 anos para esses sistemas. Por serem tao
jovens, as associacoes estao sempre proximas do local de seu nascimento.

Existem também associacoes dos tipos T, R e C, nenhum dos quais possui
estrelas dos tipos-O e B. Os dois primeiros tipos sao caracterizados pela presenca de
estrelas do tipo T Tauri (Segao 1.4.2), sendo que as associagdes do tipo R apresentam
nebulosas de reflexao. J4 as associagoes do tipo C contém estrelas variaveis Cefeidas.

Embora a medida do movimento préprio das estrelas de uma associagao OB
possa ser usada para determinar quais estrelas sao membros do grupo, pouco se
sabe sobre suas estrelas de baixa massa, que sao pouco brilhantes e costumam ser
ofuscadas pelas estrelas mais massivas e brilhantes. Além disso, costuma ser dificil
observar as associagoes, principalmente as mais préximas que cobrem areas de dezenas
até centenas de graus quadrados no céu, porque suas partes externas podem ser tao
esparsamente povoadas que nem sempre é possivel estabelecer com certeza quais
sao suas estrelas membros e quais pertencem ao campo. Um censo do conteudo
estelar das associacoes OB dentro de 1kpc em torno do Sol realizado por de Zeeuw
et al. (1999), utilizando medidas de posi¢oes, movimentos préprios e paralaxes do
catdlogo HiPParCoS (High Precision Parallax Collecting Satellite, Perryman et al.
1997), encontrou evidéncias de que as fungdes de massa de todas as associagoes OB

se estendem para baixas massas incluindo estrelas anas do tipo-F.
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Alguns dos casos de jovens aglomerados que parecem estar evoluindo para se
tornarem associagoes sdo os complexos NGC 346/N 66 na Pequena Nuvem de Ma-
galhdes (Gouliermis et al. 2008), o complexo da nebulosa Carina (NGC3372) na
Via-ldctea (Feigelson et al. 2011), além do jovem aglomerado aberto Bochum 1 (Bica
et al. 2008). Este apresenta caracteristicas como perfil radial de densidade estelar

erodido e nticleo destacado em consequéncia da sua expansao.

1.3 Sistemas estelares do tipo Trapézio

Em menor escala, dentro dos aglomerados, sao comuns os sistemas estelares multiplos.
Dentre estes, destacam-se os sistemas do tipo trapézio cujo protétipo é o grupo de
quatro estrelas OB no centro do aglomerado do Trapézio embebido na nebulosa de
Orion (Figura1.4). Tais sistemas sdo compostos por no minimo trés estrelas, em
geral massivas, sendo que a maior separacao angular entre duas de suas estrelas nao
¢ maior do que o triplo da menor separagdo (Ambartsumian 1954).

Diferente do que ocorre com as estrelas componentes dos sistemas multiplos
comuns, que apresentam orbitas keplerianas, nos sistemas trapézio as estrelas apre-
sentam movimentos nao-peridédicos. Portanto, sao sistemas inerentemente instaveis.
Depois de diversas rotacoes em torno do seu centro de gravidade, evoluem para siste-
mas hierdrquicos, nos quais a separagao angular da estrela mais distante chega a ser
dez vezes a separacao entre as componentes do par mais préximo, ou ainda, se dissi-
pam completamente devido a ejecao de estrelas em oOrbitas hiperbdlicas. O trapézio
mais antigo ja identificado tem ~ 5x 107 anos (Abt & Corbally 2000). Isto parece ser

um limite superior consistente para a idade desses sistemas.

1.4 Objetos estelares jovens

Todos os objetos estelares em seus estagios iniciais de evolugao, sejam protoestrelas
ou estrelas da pré-sequéncia principal estao incluidos na classe dos objetos estelares
jovens (Strom et al. 1975).

Objetos estelares jovens frequentemente estao associados a fenomenos como
discos circumestelares e objetos Herbig-Haro (Herbig 1950, 1951, e Haro 1952, 1953),
jatos de gas partindo dos pélos de protoestrelas, colidindo em alta velocidade com o
material do meio interestelar e provocando a emissao de luz visivel. Para uma revisao
sobre os objetos Herbig-Haro, ver Reipurth & Bally (2001).
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Existem diferentes esquemas de classificacao dos objetos estelares jovens, cada
um depende das caracteristicas fisicas e observacionais levadas em consideragao. Os
objetos estelares jovens podem ser classificados de acordo com a forma da sua curva
de distribuicao espectral da energia ou seu estagio evolutivo, quando possuem disco
circumestelar e/ou envelope de gés e poeira, além do tipo estelar.

Objetos estelares jovens de Classe( sao indetectaveis em comprimentos de
onda menores do que 10 um e ainda nao possuem disco, apenas o envelope de gas
e poeira. J& os objetos de Classel apresentam a > 0.3 (onde « é o indice espectral,
a inclinacao da funcao de distribuicao espectral da energia entre o infravermelho
préximo e o infravermelho médio, definida entre 2 e 20 um). Estes objetos tem sua
emissao dominada pelo envelope, embora ja apresentem disco. Para -0.3 <a <0.3,
tem-se um estagio intermediario com uma distribuicao espectral plana da energia,
fisicamente caracterizado por emissao composta, tanto do disco como do envelope.
Para a Classell, -1.6 <a <-0.3 e, neste caso, a emissao ja é dominada pelo disco,
enquanto o envelope se dissipa. Por fim, quando a<-1.6 tem-se a Classelll, em
que nao ha mais sinal de disco de acres¢ao, mas apenas um disco de residuos, talvez
planetesimais, e a emissao é dominada pela estrela.

Outra classificagao para os objetos estelares jovens é feita de acordo com o
seu estagio evolutivo. Diferente da classificacao pela forma da curva de distribuicao
espectral da energia, esta nao se refere as caracteristicas observacionais dos objetos,
mas ao estagio da acrescao de massa da futura estrela. No Estagio0, a massa do
envelope supera as massas somadas do disco e da estrela. No Estagiol, a razao entre
a massa em acresgao e a massa do envelope ¢ 107%/ano, com a soma das massas da
estrela e do disco superando a massa do envelope, embora esta ainda seja maior do
que 0.1 M. No Estégioll, a razao entre a massa em acres¢ao e a massa do envelope,
que agora tem menos do que 0.1 Mg, diminui para menos de 107%/ano, enquanto
a razao entre a massa do disco circumestelar ja presente e a massa da estrela ¢é
maior do que 107%. Finalmente, no EstdgioIll, o disco estd se dissipando e as razoes
correspondentes as do estdgio anterior sao, agora, <107%/ano e <1075, Todos esses
estagios frequentemente, mas nao sempre, correspondem as etapas de mesmo nimero
da classificagao pela forma da curva de distribuicao espectral da energia.

A classificacao dos objetos estelares jovens de acordo com o tipo estelar —

protoestrela, T Tauri e Herbig Ae/Be — ¢ tal como o explicado nas subsegoes a seguir.
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1.4.1 Protoestrelas

Protoestrelas sao o estagio mais primitivo da evolugao estelar, quando o gas e a
poeira da nuvem molecular iniciam a contracao gravitacional em torno de ntcleos
densos formados na nuvem pela interagao com outra nuvem, pela passagem de uma
onda de choque criada pela explosao de uma supernova, ou simplesmente devido a
dissipacao do calor e dos campos magnéticos que sustentavam o equilibrio da nuvem.

Esta é uma fase muito breve na evolucao estelar, dura algumas centenas de
milhares de anos. Portanto, as protoestrelas sao abundantes apenas nos aglomera-
dos embebidos mais jovens (com idades que nao ultrapassam 10° anos), onde podem
chegar a ser 15-20% dos membros.

Como as protoestrelas ainda nao iniciaram a fusao do hidrogénio, a radiacao
eletromagnética emitida por elas é proveniente do colapso gravitacional, de modo que
tais objetos pertencem aos Estdgios0 e I da classificacao dos objetos estelares jovens
(Secao 1.4).

1.4.2 Estrelas T Tauri

Estrelas variaveis do tipo T Tauri recebem este nome em referéncia a estrela homonima
que serve de protétipo na constelagao do Touro (Joy 1945). Sao objetos muito jovens
da pré-sequéncia principal, tem baixa massa (S2Mg), se apresentam nos tipos es-
pectrais F, G, K, M, e tem brilho que varia algumas poucas magnitudes em periodos
de horas ou semanas. Essa variabildade irregular pode estar associada a atividade
cromosférica ou ao movimento do gas e poeira do disco circumestelar. Elas podem ser
classificadas em dois grupos: as T Tauri cléssicas (Classical T Tauri Stars — CTT'SSs)
e as T Tauri fracas (Weak T Tauri Stars — WTTSs).

Originalmente a distingao entre os dois tipos era feita principalmente com base
na largura equivalente (I¥) de suas linhas de emissdo em Ha. As CTT'Ss possuem
W(Ha) > 10A, enquanto as WTTSs possuem W (Ha) < 10A. Este limite foi escolhido
a fim de separar objetos que apresentam discos de acres¢ao opticamente espesso da-
queles que parecem ser fotosféricos. Atualmente, a caracterizagao de cada tipo é feita
de acordo com a presenca de disco de acrescao (CTTS) ou sua auséncia (WTTS),
visto que as T Tauri fracas sao consideradas um estagio posterior as T Tauri classicas
na evolucao dos objetos estelares jovens.

Dahm & Simon (2005) realizaram um estudo sobre a populacao de estrelas T

Tauri de NGC 2264 e encontraram centenas destas em meio a dezenas de estrelas OB.
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Comparando as idades medianas das T Tauri em diferentes regides de NGC 2264, que
possui uma estrutura hierarquica resultante da fragmentagao da nuvem molecular, os
autores chamaram atencao para a possibilidade de que esteja em curso um processo

de formacao estelar sequencial deixando um rastro de pequenos aglomerados.

1.4.3 Estrelas Herbig Ae/Be

Estrelas dos tipos A e B que apresentam algumas caracteristicas semelhantes as das
T Tauri, mas com massas maiores do que as destas (2 < M /Mg < 10), sdo chamadas
estrelas Herbig Ae/Be (Herbig 1960).

Assim como as T Tauri, as Herbig Ae/Be apresentam espectros com intensas
linhas de emissao no visivel e brilho varidvel, embora esta caracteristica seja con-
sequencia da presenca de protoplanetas e planetesimais, e nao por causa da acrescao
como ocorre nas T Tauri. Também apresentam excesso de brilho no infravermelho
consistente com emissao de disco circumestelar. Essas estrelas estao presentes tanto
na pré-sequéncia principal como na sequéncia principal de idade zero, embora sejam
da mesma faixa de idades das T Tauri. Para uma revisao sobre as estrelas Herbig
Ae/Be, ver Waters & Waelkens (1998).

1.5 Estrelas jovens massivas

Estrelas massivas do tipo espectral O atingem a sequéncia principal (Main Sequence
— MS), estagio da evolugao estelar em que ocorre a fusdo do hidrogénio, sem passar
por estégios intermedidrios como T Tauri e Herbig Ae/Be. A grande massa dessas
estrelas (>10Mg) faz com que iniciem a fusdo termonuclear muito cedo e tenham
uma vida muito breve (~5x10%anos), pelo menos 10% passada como estrelas Wolf-
Rayet, encerrada com a explosao como supernovas, enriquecendo o meio interestelar
com elementos pesados. As Wolf-Rayet sao caracterizadas por fortes e densos ventos
estelares, além de linhas de emissao intensas e largas. Para uma revisao sobre as
estrelas Wolf-Rayet, ver Crowther (2007).
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FoTOMETRIA 2MASS E
FERRAMENTAS DE ANALISE

2.1 Obtencao dos dados

Todos os aglomerados estelares deste trabalho foram analisados com dados
fotométricos obtidos do Catédlogo de Fontes Pontuais 11/246 (Cutri et al. 2003) do
Two-Micron All-Sky Survey (2MASS", Skrutskie et al. 2006), disponiveis na base de
dados VizieR? (Ochsenbein et al. 2000).

O 2MASS foi um projeto conjunto da Universidade de Massachusetts e do Insti-
tudo de Tecnologia da Califérnia para o imageamento de todo o céu em comprimentos
de onda do infravermelho proximo realizado entre junho de 1997 e fevereiro de 2001.
Os instrumentos utilizados foram dois telescopios com espelhos de 1.3 m de diametro
localizados em Mount Hopkins, Arizona, e Cerro Tololo, Chile. A escolha dos filtros
J, H e Kg (comprimentos de onda efetivos de 1.25, 1.65 e 2.16 um, respectivamente)
proporcionou uma excelente visao do contetiido estelar da nossa Galéxia, com redu-
zidos efeitos decorrentes da absorcao e do espalhamento da radiagao eletromagnética
pela poeira do meio interestelar.

A anélise do contetido estelar e a determinacao dos parametros astrofisicos
fundamentais (indices de cor, avermelhamento, massa, idade e distancia) dos aglo-
merados escolhidos para este estudo foi feita por meio de diagramas cor-magnitude e
cor-cor. A fim de obter parametros de boa qualidade foram consideradas apenas fontes

com incertezas <0.1 mag em cada banda. Contudo, as observacoes dos aglomerados

Thttp:/ /www.ipac.caltech.edu/2mass
2http:/ /vizier.u-strasbg.fr /viz-bin/VizieR

20
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Tabela 2.1: Parametros astrofisicos fundamentais do aglomerado estelar Berkeley 55.

Berkeley 55
) b o ) idade do daco
(10%anos)  (kpc) (kpc)
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)
93703 1280 21116™5857 +51°45'36"5 50410 3.5+0.6  9.3£0.2
E(J-H) E(]-Ks) E(H-Ks) (m—M)J A,  E(B-V) Ay

(8) (9) (10) (11) (12) (13) (14)
0.64£0.01 1.00£0.01 0.37£0.01 14.50£0.35 1.7240.02 2.05+0.03 6.350.09

Notas da tabela. (1) Longitude galdctica; (2) latitude galdctica; (3) ascencdo reta
(J2000); (4) declinacao (J2000); (5) idade; (6) distancia heliocéntrica; (7)
distancia galactocéntrica considerando Rs =8.4kpc (Reid et al. 2009); (8) ex-
cesso de cor E(J—H); (9) excesso de cor E(J—Kg); (10) excesso de cor E(H—Kg);
(11) moédulo da distancia; (12) absor¢do na banda J; (13) excesso de cor
E(B—V); (14) absorcao na banda V.

podem estar contaminadas por uma grande quantidade de estrelas nao-membros que

estao na sua area, tal que faz-se necessaria uma descontaminacao da fotometria.

2.2 Descontaminacao por estrelas de campo

As estrelas que integram um aglomerado tem movimento préprio, o movimento per-
pendicular a linha de visada, semelhante. Isto permite distinguir entre as estrelas
do aglomerado e do campo. Entretanto, os objetos deste estudo foram observados
apenas uma vez. Portanto, nao ha informacoes sobre os movimentos préprios de suas
estrelas. Neste caso, a distingao entre as estrelas de um aglomerados e do campo
precisa ser feita com base nas suas caracteristicas fotométricas.

Para exemplificar o procedimento de descontaminacao por estrelas de campo
foi escolhido o aglomerado estelar aberto Berkeley 55 (Figura2.1). Ele teve sua idade
estimada em ~5x107 anos por meio de uma andlise espectroscépica e fotométrica de
seu conteudo estelar que inclui provaveis supergigantes dos tipos espectrais F e K
(Negueruela & Marco 2012). Trata-se de um aglomerado rico, com simetria radial,
de modo que pode ter seu perfil de densidade ajustado por um modelo baseado em
esfera isotérmica. Portanto, adequado para mostrar como funcionam as ferramentas

de analise do presente trabalho.
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Figura 2.1: Imagem do aglomerado estelar Berkeley 55 observado na banda B
(Fonte: DSS). O circulo de raio 5 arcmin delimita a area utilizada para andlise com os
diagramas cor-magnitude (Figuras2.2 e 2.4).
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Duas areas devem ser escolhidas por meio de um exame visual. Uma area que
contém a maior parte do aglomerado (Figura2.1) e uma area externa que representa
o campo para comparacao utilizando diagramas cor-magnitude. Ambas devem ser
grandes o bastante para que fornecam amostras estatisticamente representativas das
populagoes do aglomerado e do campo. No caso de Berkeley 55, foram escolhidos um
circulo de raio 5arcmin contendo 506 estrelas, e um anel de raio interno 50 arcmin
e raio externo 100 arcmin, contendo 111169 estrelas. As figuras2.2 e 2.3 mostram
os diagramas JX (J—Kgs) na drea do aglomerado e numa area do campo de mesmo
tamanho. FEsta é para fins de ilustracao, pois a area efetivamente utilizada para
modelar o campo é muito maior.

O procedimento de descontaminacao por estrelas de campo funciona da se-
guinte forma (e.g., Bonatto & Bica 2007, 2009):

(i) Inicialmente, s@o construidos diagramas cor-magnitude tridimensionais
Jx (J—H)x (J—Kg) do aglomerado e do campo. Estes sao divididos em células
de dimensdes AJ=1.0 e A(J—H)=A(J—Kg)=0.2. Para cada célula do di-
agrama do aglomerado é feita uma modelagem e a subsequente subtracao das
estrelas contaminantes com base na célula equivalente do diagrama do campo.
As incertezas fotométricas sempre devem ser consideradas, tal que uma estrela
pode ficar parcialmente dentro de uma célula e outra. O procedimento consiste
em determinar a probabilidade de uma dada estrela ser encontrada numa célula

do diagrama e estimar sua densidade de estrelas.

(ii) A seguir, a densidade de estrelas de cada célula do diagrama do campo é conver-
tida num numero inteiro de estrelas para serem subtraidas da célula correspon-
dente do diagrama do aglomerado. O resultado é o nimero de estrelas dentro da
célula que realmente fazem parte do aglomerado (N%,;). A soma destes valores
sobre todas as células do diagrama é o ntimero total de estrelas do aglomerado,
Nirar =2 ooy Vi Para tornar a descontaminacdo mais fidedigna, o procedi-
mento é repetido ap6s o deslocamento das células por 1/3 do seu tamanho em
cada dimensao. Sao feitas outras 243 estimativas dos valores totais do ntimero
de estrelas do aglomerado. A média destes valores, (N7, ), serd o numero de

estrelas efetivamente subtraido do diagrama do aglomerado.

(iii) Por fim, a determinacao de quais estrelas devem ser subtraidas e quais devem

permanecer ¢ feita de acordo com o numero de vezes que elas sobreviveram aos
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Figura 2.2: Diagrama cor-magnitude Jx (J—Kg) das estrelas dentro de uma area
circular de raio 5arcmin centralizada no aglomerado estelar Berkeley 55. As barras
no canto superior direito representam as incertezas médias.
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Figura 2.3: Diagrama cor-magnitude Jx (J—Kg) de uma amostra das estrelas de
campo dentro de um anel de raios r=50—50.25 arcmin em torno de Berkeley 55. As
barras no canto superior direito representam as incertezas médias.
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243 processos. Apenas aquelas (N, .,

) que sobreviveram mais vezes sao conside-
radas membros do aglomerado e transpostas para os diagramas cor-magnitude

descontaminados (Figura2.4).

A diferenga entre o nimero esperado de estrelas de campo (que pode ser fra-
cional) e o nimero de estrelas efetivamente subtraidas (que deve ser inteiro) é a
eficiéencia da subtracao. No caso de Berkeley 55, esta eficiéncia foi de 95.940.7 por
cento. Na figura 2.5 sao mostradas a densidade de estrelas para as provaveis membros
em diagramas cor-magnitude e a densidade superficial de estrelas de Berkeley 55.

Apéds a remocao dos pontos correspondentes as estrelas de campo, curvas
isdcronas tedricas de Padova (Marigo et al. 2008 e referéncias nele contidas) de idade
5x 107 anos e metalicidades Z=0.008 e 0.019 (valor da metalicidade solar) foram po-
sicionadas sobre as sequéncias evolutivas no diagrama cor-magnitude (Figura2.4) e os
parametros fundamentais foram estimados (Tabela2.1). Os excessos de cor E(J—H),
E(J-Ks), E(H-Ks) e E(B—V), e as absor¢oes A, Ay, Ak, ¢ Ay estao relacionados
como segue (Dutra et al. 2002):

E(J— H) =0.14y,

E(J — Kg) = 0.1584y,

E(H — Kg) = 0.058Ay,
Ay =3.1E(B-V), (2.1)

Ay =2.76Ay,

Ay = 0.176 Ay,

Ak, =0.118Ay.

Pelo exame da figura2.4 fica claro que nao é possivel encontrar diferencas
significativas de metalicidade em Berkeley 55 com os dados do 2MASS devido a pre-
senca de estrelas muito quentes na sequéncia principal. O mesmo sucede para os
objetos analisados nos préoximos capitulos, objetos jovens em que o espalhamento
na pré-sequéncia principal também nao permite identificar diferentes metalicidades.
Portanto, para todos os objetos analisados neste estudo serao utilizadas isécronas de

metalicidade solar, que é adequada para o disco da Galaxia.



CAPITULO 2. FOTOMETRIA 2MASS E FERRAMENTAS DE ANALISE 26

| T T T T T T | T T T |
S5 r =% Berkeley 55 —
50 Myr
- Z=0.019 .
Z=0.008 - — — — — —
10 — —
J
15 |- R .
| | | |
3

(J-Ky)

Figura 2.4: Diagrama cor-magnitude Jx (J—Kg) das estrelas dentro de uma area
circular de raio 5arcmin centralizada no aglomerado estelar Berkeley 55 apds a des-
contaminacao por estrelas de campo. Curvas isécronas de Padova de idade 5x 107 anos
e metalicidades Z=0.008 e 0.019 foram utilizadas. A area sombreada corresponde
ao filtro de cor-magnitude utilizado para a construcao do perfil radial de densidade
estelar. As barras no canto superior direito representam as incertezas médias.
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Figura 2.5: Caracteristicas fotométricas de Berkeley 55 apds a descontaminagao por
estrelas de campo. Painel (a): densidade superficial de estrelas no diagrama cor-
magnitude Jx (J—Kg) descontaminado. Painel (b): probabilidade das estrelas mem-
bro no diagrama cor-magnitude Jx (J—Kg). Painel (c): densidade superficial de
estrelas em isolinhas. Painel (d): densidade superficial de estrelas em relevo.
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2.3 Fontes de espalhamento no diagrama cor-mag-

nitude

Aglomerados e associacOes estelares podem ter suas sequéncias de evolugao este-
lar alargadas em seus diagramas cor-magnitude devido a fatores como incerteza fo-
tométrica, estrelas binarias, estrelas varidveis, contaminacao por estrelas de campo, e
o mais importante no caso de aglomerados ainda imersos na sua nuvem progenitora,
o avermelhamento diferencial (Bonatto et al. 2012b).

A incerteza fotométrica é funcao da magnitude, de modo que as estrelas menos
brilhantes — que tem magnitudes altas — tem incerteza maior na medida de suas
luminosidades. Isto afeta especialmente as estrelas da pré-sequéncia principal.

A presenca de estrelas binarias nao resolvidas na observacao de um aglomerado
resulta em pontos deslocados no diagrama cor-magnitude. A fracao de bindrias num
aglomerado tende a aumentar a medida que o aglomerado evolui dinamicamente. Isso
porque as forcas de maré da Galdxia arrancam as estrelas de baixa massa da parte
externa dos aglomerados.

Estrelas do tipo T Tauri sao comuns em aglomerados jovens e, por apresen-
tarem brilho variavel, apresentam-se espalhadas num diagrama cor-magnitude. O
exame de um diagrama cor-cor permite identificar de modo mais confidvel essas es-
trelas.

O avermelhamento diferencial é o fator mais importante no caso de aglomerados
localizados em regioes com grande quantidade de gas e poeira. Ele desloca as estrelas
em direcao a borda vermelha do diagrama.

Esses fatores atuam de forma cumulativa sobre o brilho observado das estrelas
resultando no espalhamento dos pontos nos diagramas cor-magnitude. Entretanto,
ha um ultimo fator de natureza nao-observacional que deve ser levado em conta, o
intervalo de tempo ao longo do qual a nuvem molecular esteve formando estrelas

provoca nos diagramas um espalhamento de idades.

2.4 Perfis radiais de densidade estelar

Diagramas cor-magnitude de aglomerados jovens ligados e nao-ligados gravitacional-
mente sao indistinguiveis. Diferencas estruturais resultantes de mudangas no po-

tencial gravitacional durante a evolucao do aglomerado podem ser identificadas em
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perfis radiais de densidade estelar. Aglomerados muito jovens ou com estrelas em dis-
persao podem apresentar perfis radiais bastante irregulares que nao seguem modelos
baseados em uma esfera isotérmica (King 1962, Wilson 1975, Elson et al. 1987).

A fim de construir o perfil radial de um aglomerado é necessério definir filtros
de cor-magnitude tomando como base a fotometria descontaminada por estrelas de
campo (Figura2.4). Em seguida, estes filtros devem ser aplicados sobre a fotometria
nao-descontaminada (Figura2.6). Apenas as estrelas que permanecem dentro da area
dos filtros no diagrama cor-magnitude (Figura2.7) sao utilizadas para a construcao
do perfil radial de densidade estelar (Figura2.8). Estes utilizam anéis concéntricos
dentro dos quais sao medidas as densidades superficiais de estrelas. A posicao radial
de cada ponto no perfil corresponde a posicao de maior densidade dentro de cada
anel.

Os parametros estruturais (Tabela 2.2) sao obtidos a partir do ajuste ao perfil
de um modelo do tipo King (1962) da forma:

Q2(r) = 2y + (2.2)

T N2
1+ (%)

com um algoritmo® de ajuste nao-linear que utiliza as incertezas em (r) como pesos.
Sendo que (2, é densidade superficial de estrelas do fundo (no caso, estimado na
regiao anelar delimitada por r=150—100 arcmin em torno de Berkeley 55 e mantida
constante no ajuste), {2y é densidade superficial de estrelas no centro do aglomerado,

e 1, é o ralo do nucleo, a posicao em que a densidade superficial cai pela metade do

valor no centro.

3 Nonlinear Least Squares Regression (http://statpages.org/nonlin.html)
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Figura 2.6: Aplicacao do filtro de cor-magnitude (Figura2.4) ao diagrama Jx (J—Kg)
das estrelas dentro de um circulo de raio 100 arcmin centralizado em Berkeley 55. As
barras no canto superior direito representam as incertezas médias.
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Figura 2.7: Diagrama cor-magnitude Jx (J—Kg) das estrelas dentro de um circulo
de raio 100 arcmin centralizado em Berkeley 55. As barras no canto superior direito
representam as incertezas médias.
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Figura 2.8: Perfil radial de densidade estelar de Berkeley 55. A curva ajustada por um
modelo do tipo King (Equagao 2.2) é representada pela linha continua e a drea cinza
ao longo dela representa a incerteza do ajuste. O raio do nucleo (r,) estd indicado
e os pontos vazados nao foram utilizados no ajuste. A faixa cinza na parte inferior
representa a densidade superficial de estrelas do fundo com +30. As posicoes das
nebulosas escuras LDN 1005 e LDN 1022 também estao indicadas.

Tabela 2.2: Parametros estruturais do aglomerado estelar Berkeley 55 obtidos por
meio do ajuste de um modelo do tipo King (Equagao 2.2).

Berkeley 55
(o 29 Tn R,
(estrelas arcmin™2)  (estrelas arcmin™2) (arcmin)  (pc)
(1) (2) (3) (4)
4.08+0.01 17.81+£5.29 0.8£0.2 0.940.2

Notas da tabela. (1) Densidade projetada de estrelas do fundo; (2) densidade proje-
tada de estrelas no centro; (3) raio angular do niicleo; (4) raio linear do ntcleo.
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FORMACAO ESTELAR SEQUENCIAL EM
SH2-132!

3.1 Introducao

Usando dados do 2MASS, foram analisados seis aglomerados na area da regiao Hi
Sh2-132 (Sharpless 1959) projetada na diregdo da grande associacao Cepheus OB1.
Dois desses aglomerados ja haviam sido catalogados — Teutsch 127 e Berkeley 94 — e
os outros quatro foram descobertos por Saurin et al. (2010), tendo sido designados
SBB 1, SBB2, SBB3 e SBB4.

A presenca destes aglomerados na area de Sh2-132 foi constatada pela inspecao
visual de imagens fotométricas e confirmada pela construcao de diagramas
cor-magnitude e perfis radiais de densidade estelar. Aglomerados sao caracteriza-
dos por estrelas de idades e metalicidades similares, além de apresentarem densidades
de estrelas maiores em comparacao ao fundo.

A figura 3.1 mostra uma imagem de Sh2-132 destacando os aglomerados ci-
tados e as nebulosas escuras LDN 1150, LDN 1154 e LDN 1161 (Lynds 1962). A
area de extracao para andlise fotométrica de cada um dos aglomerados esta delimi-
tada por um circulo cujo raio e coordenadas centrais estao listados na Tabela3.1.
Para Teutsch 127 e Berkeley 94 foram mantidas as coordenadas disponiveis na base
de dados Set of Identications, Measurements and Bibliography for Astronomical Data
(SIMBAD?, Wenger et al. 2000, Oberto et al. 2006).

!Baseado em Saurin et al. (2010)
Zhttp://simbad.u-strasbg.fr/simbad

32
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A figura3.2 destaca os aglomerados Sh2-132 -
Teutsch 127, SBB 1 e SBB 2 — incluindo a estrela WR 153ab. Percebe-se que o aglome-

rado SBB 1 é quase que totalmente invisivel quando observado através do filtro azul,

centrais de

aparece associado a um arco-de-choque no gas quando observado através do filtro
vermelho (Figura3.3), mas somente revela seu contetdo estelar com clareza quando
observado na banda Kg do 2MASS (Figura3.4). Os demais aglomerados na drea de
Sh2-132 sao mostrados na figuras 3.5-3.8.

Sh2-132 se caracteriza como um grande complexo de jovens aglomerados ainda
imersos no gds. Uma andlise da sua emissdo no continuo do radio (Harten et al.
1978) indicou sua natureza gigante e evoluida — diametro de 42pc (sendo que os
autores assumiram uma distancia ao Sol de d, = 3.18 kpc), baixa densidade eletronica
(7Tcm™3) e massa de gds ionizado da ordem de 10* M. Duas estrelas do tipo Wolf-
Rayet (Segao 1.5) , WR 152 e WR 153ab, ionizam o gas (Tabela3.2). Observacoes nos
comprimentos de onda do radio e do éptico revelaram uma bolha de hidrogénio neutro
circundando a casca de gas ionizado de WR 152, e a ocorréncia de fotodissociacao
na interface entre o gas ionizado e o gds molecular em torno de WR 153ab (Cappa
et al. 2008). Além das Wolf-Rayet, ha varias estrelas dos tipos-O e B integrando os
aglomerados Teutsch 127 e Berkeley 94 (Tabela 3.3).

Tabela 3.1: Aglomerados estelares na area da regido Hir Sh2-132 (Saurin et al. 2010).
As coordenadas de Teutsch 127 e Berkeley 94 sao da base de dados SIMBAD.

Aglomerado l b a o r
M @ 6 G5 (©
Teutsch 127  102°81 -0°67 22R19™00%0 56°07'2570 1’5
SBB 1 102081 -0°71 22M19m0852  56°05'1775 04
SBB 2 102°78  -0°70 22R18™5657 56°05'1079 0’5
Berkeley 94  103°13 -1°18 22022m54%3  55°52/2470 2'0
SBB 3 102°23 -0°86 22M16™24%1 55°37'3770 08
SBB4 103958 -0°60 22M23m2453  56°36'2770 1’5

Notas da tabela. (1) Identificacao do aglomerado; (2) longitude galdctica; (3) latitude
galactica; (4) ascengao reta (J2000); (5) declinacao (J2000); (6) raio da drea de
extracao para a construcao dos diagramas cor-magnitude descontaminados.
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Figura 3.1: Imagem do complexo Sh2-132 em cores falsas na banda R (Fonte: DSS).
Os circulos delimitam as areas de extragao da fotometria dos aglomerados (Ta-
bela3.1). As nebulosas escuras na drea sao indicadas por circulos de raios 2.83
para LDN 1150 e LDN 1154, e 2.62" para LDN 1161.
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Figura 3.2: Imagem da &rea central do Figura 3.3: Imagem da area central do
complexo Sh2-132 observada na banda B complexo Sh2-132 observada na banda R
(Fonte: DSS). O aglomerado SBB1 estd (Fonte: DSS). SBB1 permanece oculto
quase invisivel nesta faixa de comprimen- pela emissao do gas no que parece ser
tos de onda. Os raios dos circulos sdo um arco-de-choque (indicado por setas)
dados na tabela 3.1. provocado por SBB 2.
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Figura 3.4: Imagem na banda Kg do
2MASS revelando o conteiddo estelar do Figura 3.5: Imagem do aglomerado estelar
aglomerado estelar SBB 1. SBB 2 na banda Kg do 2MASS.



CAPITULO 3. FORMACAO ESTELAR SEQUENCIAL EM SH2-132 36

T ¥ al -~ T TR
- w e

! -
& . - . - E

. ~ ° Berkeleysds [ A é a
300s [ v -~

: . 5 300s [
54m00.0s |

300s [ 55d38m00.0s
53m00.0s ke

300s [ 30.0s |

DEC (J2000)
DEC (J2000)

52m00.0s [ ¢
.

.
300s [ 37m00.0s [
fe

.
51m00.0s )

30.0s 36m30.0s -

Le L . 32.0s 28.0s 24.0s 22h16m20.0s 16.0s
10.0s 22h23m00.0s 50.0s 22m40.0s RA (42000
RA (J2000) (42000)

0:

Figura 3.6: Imagem do aglomerado estelar Figura 3.7: Imagem do aglomerado estelar
Berkeley 94 observado na banda R (Fonte: SBB3 que circunda WR 152 observado na
DSS). O raio do circulo é dado na banda R (Fonte: DSS). O raio do circulo
tabela 3.1. é dado na tabela3.1.
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Figura 3.8: Imagem do aglomerado estelar SBB4 observado na banda R (Fonte:
DSS). O raio do circulo é dado na tabela3.1. A estrela mais brilhante é HD 239944
com tipo espectral F8. SBB 4 nao pertence ao complexo de Sh2-132.
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Tabela 3.2: Estrelas Wolf-Rayet na drea da regiao HII Sh2-132 (van der Hucht 2001).
Estrela o J Ay d(kpe) TE
(1) (2) (3) @ 6 (6)
WR 152, HD 211564 22h16m2451  55°37'37"  1.62  2.75  WN3(h)-w
WR153ab, HD 211853 22M18™4556 56°07'37" 228  2.75  WNG6o-+O61

Notas da tabela. (1) Identificacao da estrela; (2) ascengao reta (J2000); (3) declinagao
(J2000); (4) absor¢ao na banda V'; (5) distancia heliocéntrica; (6) tipo espectral
(Hamann et al. 2006, Smith et al. 1996).

Tabela 3.3: Estrelas dos tipos-O e B relacionadas aos aglomerados estelares na area

da regiao HII Sh2-132 (SIMBAD).

Estrela o ) TE V' Aglomerado

(1) (2) (3) 4) ) (6)
BD+55 27221 22P18m5951  56°07'23” O9V  9.54 Teutsch 127
TYC 3986-3487-1 22M18™59%9  56°07/19” B 10.60 Teutsch 127
BD+552736 22P22M5257  55°52/13" B 9.67 Berkeley 94

TYC 3986-545-1  22822m5157  55°52'31”7 B 11.59 Berkeley 94
TYC3986-1890-1 22022m5756  55°52/51” B 10.22 Berkeley 94
TYC3986-695-1  22022m4758  55°52/26” B5  12.28 Berkeley 94
TYC3986-1138-1 22022m50%4 55°51/38”  O6  12.14 Berkeley 94

Notas da tabela. (1) Identificacao da estrela; (2) ascencao reta (J2000); (3) declinagao
(J2000); (4) tipo espectral; (5) magnitude absoluta na banda V'; (6) aglomerado
ao qual estd relacionada. 'BD+552722 é uma bindria com tipo espectral da
companheira desconhecido.

3.2 Analise fotométrica

A fotometria de todos os algomerados estelares identificados neste estudo na area de
Sh2-132 foi analisada por meio de diagramas cor-magnitude Jx (J—H) e Jx (J—Kg)
(Figuras 3.9-3.14) e cor-cor (H—Ks)yx (J—H)y (Figura3.15).

O procedimento de remocao das estrelas de campo da fotometria dos aglomera-
dos (Secao 2.2) teve eficiéncia de 93.64+5.0 por cento para Teutsch 127, 26.4+33.3 por
cento para SBB 2, 87.143.7 por cento para Berkeley 94, 92.14+2.4 por cento para SBB 3
e 90.9+7.5 por cento SBB4. Nenhuma estrela foi removida da area de SBB 1.
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Foi constatada a presenca de estrelas da sequéncia principal e da pré-sequéncia
principal em todos os aglomerados da amostra. Teutsch 127 (Figura3.9) e Berke-
ley 94 (Figura3.12) sao os mais populosos e tem suas sequéncias principais mais bem
definidas. Em particular, Teutsch 127 e SBB 4 (Figura 3.14) parecem ter algumas es-
trelas Herbig Ae/Be (Secao 1.4.3) localizadas na regiao (J—Kg)>0.75 ¢ J <12 dos
respectivos diagramas cor-magnitude.

Curvas isécronas de 1x10%anos e metalicidade solar (Marigo et al. 2008 e
referéncias nele contidas) foram posicionadas sobre a sequéncia principal de cada
diagrama resultante da descontaminacdo por estrelas de campo (Segdo2.2). Con-
forme o caso, também foram posicionadas sobre a pré-sequéncia principal de cada
diagrama, curvas isécronas de 2x10%, 1x10°%, 2x10°, 3x10°, 5x10° e 107 anos (Siess
et al. 2000). Os parametros fundamentais estimados foram o excesso de cor, o médulo
da distancia e a absor¢ao (Tabela3.4), e a distancia heliocéntrica ds =3.64+0.1kpc
(em concordancia com estimativas obtidas em outros estudos, e.g. Foster & Rou-
tledge 2003). Esta distancia localiza Sh2-132 no brago de Orion-Cisne da Galdxia
(Momany et al. 2008). Somente o aglomerado SBB 4 parece estar mais perto do Sol
(ds =2.3£0.1kpc) e, portanto, ndo deve fazer parte do complexo Sh2-132.

Embora a estrela TYC 3986-341-1 seja apresentada na base de dados SIMBAD
como membro do aglomerado Berkeley 94 e persista no diagrama cor-magnitude apods
a descontaminagao por estrelas de campo (Figura3.12), ela ndo pode ser parte de
um aglomerado tao jovem pois é do tipo GS8III. De fato, a derivagao do seu médulo
da distancia a partir de suas magnitudes nas bandas B e V disponiveis na base de
dados SIMBAD revela que TYC 3986-341-1 estd bem mais proxima do Sol do que
Berkeley 94.

Valores da absorgao (Tabela3.5) obtidos com mapas de emissdo da poeira
no infravermelho (Schlegel et al. 1998) revelam as variagoes do avermelhamento em
grande escala na nuvem, especialmente a diferenca entre as areas dos aglomerados
centrais e os demais. As nebulosas escuras LDN 1150 e LDN 1154 parecem estar
dentro de uma grande bolha (Figura3.1), embora a area de LDN 1161, perto do
centro de Sh2-132, tenha maior absorcao. Os valores de absorcao na direcao dos
aglomerados sao mais altos do que os estimados com os diagramas cor-magnitude
(Tabela 3.4) devido as colunas de poeira ao fundo no plano da Galéxia.

A figura 3.15 mostra os diagramas cor-cor intrinsicos (H—Kg )ox (J— H )y para as
estrelas da pré-sequéncia principal dos aglomerados na drea de Sh2-132. Os valores dos

parametros da tabela 3.4 foram utilizados para obter as magnitudes e cores intrinsicas
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Tabela 3.4: Parametros fundamentais estimados para os aglomerados estelares na area
de Sh2-132 (Saurin et al. 2010). As incertezas médias s@o de 0.01 para os excessos de
cor, 0.05 para o médulo da distancia, e 0.10 para as absorcoes.

Aglomerado FE(J—-H) E(J-Kg) E(H-Ks) (m—M)J A; E(B-V) Ay idade

(106 anos)

(1) (2) 3) (4) G © @O © )
Teutsch 127 0.26 0.41 0.15 13.50 0.71 0.83 2.58 )
SBB1 0.80 1.25 0.46 15.00 2.19 2.56 7.94 3
SBB 2 0.35 0.55 0.20 13.75 096 112 347 5
Berkeley 94 0.22 0.34 0.13 13.39 0.60 0.70 2.18 5)
SBB 3 0.30 0.47 0.17 13.61 082 096 298 10
SBB4 0.35 0.55 0.20 12.75  0.96 1.12 3.47 10

Notas da tabela. (1) Identificagdo do aglomerado; (2) excesso de cor E(J—H); (3)
excesso de cor E(J—Ks); (4) excesso de cor E(H—Kg); (5) médulo da distancia;
(6) absor¢ao na banda J; (7) excesso de cor E(B—V); (8) absor¢ao na banda
V; (9) idade.

destas estrelas. Uma comparacdo com o locus das T Tauri cldssicas (Meyer et al.
1997) revela que somente algumas poucas estrelas da presente amostra sao do tipo T
Tauri. Uma outra comparagdo com a sequéncia padrao das estrelas anas (Bessell &
Brett 1988) revela a presenga de algumas destas estrelas em todos os aglomerados,
especialmente em Berkeley 94, Teutsch 127 e SBB 4.

O excesso em (H—Kg )y observado nos diagramas cor-cor para algumas estrelas
sugere que estas possuem discos circumestelares, que costumam estar presentes nas
T Tauri cléssicas (Furlan et al. 2009). Estes discos se dissipam em ~ 10° anos quando
essas estrelas evoluem para T Tauri fracas e a formacao de planetas gigantes gasosos
chega ao fim.

A comparacao do diagrama cor-magnitude de Teutsch 127, levando em conta
as absorgoes e as distancias, com um diagrama cor-magnitude modelo (Figura 3.16)
construido para o aglomerado Chamaeleon I (Luhman 2007, 2008 e referéncias 14 apre-
sentadas), revela que em Teutsch 127, os tipos espectrais das estrelas da pré-sequéncia
principal estao distribuidos entre B6 (a mais azul) e M4 (a mais vermelha), enquanto
em SBB 2, eles estao entre G5 e M4. Nos outros aglomerados esta distribuigao é mais
restrita. Parece haver estrelas dos tipos (i) B6 e G5 em SBB1, (i) FO, G8 e K3 em
SBB 3, (iii) FO, G8, e K3 em SBB4, e (iv) G7 e G9 em Berkeley 94. O limite inferior

de tipo-M4 é consequéncia do limite observacional do 2MASS.
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Figura 3.9: Diagramas cor-magnitude do aglomerado Teutsch 127. Painéis superio-
res: fotometria observada dentro de um circulo de raio r<1.5arcmin. Painéis in-
termediarios: fotometria de uma amostra do campo dentro de uma &rea igual a do
aglomerado. Painéis inferiores: diagramas do aglomerado apds a descontaminacao
por estrelas de campo. Isécronas da M S de 1x10°anos e da PM S de 2x10°, 1x10°
e 5x10% anos foram utilizadas. As setas representam o vetor de avermelhamento; as
barras, as incertezas médias dos pontos e; a area sombreada, o filtro de cor-magnitude.
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Figura 3.10: Diagramas cor-magnitude do aglomerado SBB1. Painéis superiores:
fotometria observada dentro de um circulo de raio r<0.4arcmin. Painéis inter-
medidrios: fotometria de uma amostra do campo dentro de uma area igual a do
aglomerado. Painéis inferiores: diagramas do aglomerado apds a descontaminacao
por estrelas de campo. Isécronas da M S de 1x10°anos e da PM S de 2x10°, 1x10°
e 3x10% anos foram utilizadas. As setas representam o vetor de avermelhamento; as
barras, as incertezas médias dos pontos e; a area sombreada, o filtro de cor-magnitude.



CAPITULO 3. FORMACAO ESTELAR SEQUENCIAL EM SH2-132 42

[ ' ' I ' ' ]

SBB 2 bruto SBB2 bruto

(r <0.5) (r 0.5)
10 - -+ -
- [ —=—
J - [ ] . [ ] -
5 - - -
L | | | LT | | | | [
L1 T [ T 1 1 T [ T [

campo campo
I (area igual) T (area igual) i
10 |- + .
- —F— 4 —F—
J — —4 —
15+ -+ S -
i | | T | | [
B [ T 1 [ T [

descontaminado descontaminado

(r <05 (r 0.5
1o A T A 7
L \V 1 x i
L . 1 . i

J ~
- \/ Ve N N -4 - -
i - \ 1 \ ]
: |+ MS 1Myr - e
15 S0 -+ - s
\ e\ *PMS 1 Myr — — — A G
' \ \ PMS 5Myr — — \ A

| . \) . LT . L\ |

0 1 2 0 1 2

(J-H) (1-K)

Figura 3.11: Diagramas cor-magnitude do aglomerado SBB 2. Painéis superiores:
fotometria observada dentro de um circulo de raio r<0.5arcmin. Painéis inter-
medidrios: fotometria de uma amostra do campo dentro de uma area igual a do
aglomerado. Painéis inferiores: diagramas do aglomerado apds a descontaminacao
por estrelas de campo. Isécronas da MS de 1x10°anos e da PMS de 1x10° e
5x10% anos foram utilizadas. As setas representam o vetor de avermelhamento e as
barras, as incertezas médias dos pontos. Area vermelha: filtro de cor-magnitude para
as estrelas da M S. Area cinza: filtro de cor-magnitude para as estrelas da PMS.
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Figura 3.12: Diagramas cor-magnitude do aglomerado Berkeley 94. Painéis supe-
riores: fotometria observada dentro de um circulo de raio r<2.0arcmin. Painéis
intermediarios: fotometria de uma amostra do campo dentro de uma area igual a do
aglomerado. Painéis inferiores: diagramas do aglomerado apds a descontaminacao
por estrelas de campo. Isécronas da M S de 1x10°anos e da PM S de 2x10°, 1x10°
e 5x10% anos foram utilizadas. As setas representam o vetor de avermelhamento; as
barras, as incertezas médias dos pontos; a area sombreada, o filtro de cor-magnitude
e; os pontos circulados, a estrela TYC 3986-341-1.
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Figura 3.13: Diagramas cor-magnitude do aglomerado SBB 3. Painéis superiores:

fotometria observada dentro de um circulo de raio r<0.8 arcmin.

Painéis inter-

medidrios: fotometria de uma amostra do campo dentro de uma area igual a do
aglomerado. Painéis inferiores: diagramas do aglomerado apds a descontaminacao
por estrelas de campo. Isécronas da MS de 1x10°anos e da PM S de 107 anos foram
utilizadas. As setas representam o vetor de avermelhamento; as barras, as incertezas
médias dos pontos e; a area sombreada, o filtro de cor-magnitude.
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Figura 3.14: Diagramas cor-magnitude do aglomerado SBB4. Painéis superiores:
fotometria observada dentro de um circulo de raio r<1.5arcmin. Painéis inter-
medidrios: fotometria de uma amostra do campo dentro de uma area igual a do
aglomerado. Painéis inferiores: diagramas do aglomerado apds a descontaminacao
por estrelas de campo. Isécronas da M S de 1x10°anos e da PM S de 2x10°, 1x10°
e 10x10% anos foram utilizadas. As setas representam o vetor de avermelhamento; as
barras, as incertezas médias dos pontos; e a area sombreada, o filtro de cor-magnitude.
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Figura 3.15: Diagramas cor-cor (H—Ks)yx (J—H)y para as estrelas da pré-sequéncia
principal (circulos vazados) dos aglomerados na drea de Sh2-132. A linha tracejada
representa o locus das estrelas T Tauri classicas e a linha continua representa o ramo
das estrelas anas. As setas representam os respectivos vetores de avermelhamento.
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Figura 3.16: Comparagao entre o contetudo estelar de Teutsch 127 (aglomerado mas-
sivo) e o do Chamaeleon I (aglomerado de baixa massa). Painel superior: diagrama
cor-magnitude de Teutsch 127 em magnitudes absolutas e corrigidas por avermelha-
mento. Os pontos vazados representam as estrelas da pré-sequéncia principal e os
pontos preenchidos, as estrelas da sequéncia principal. Painel inferior: diagrama cor
magnitude do Chamaeleonl em magnitudes absolutas e corrigidas por avermelha-
mento representando os tipos espectrais de suas estrelas.
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Tabela 3.5: Valores da absor¢ao na direcao dos objetos na area de Sh2-132 obtidos

com os mapas de emissdo no infravermelho pela poeira do meio interestelar (Schlegel
et al. 1998).

Objeto A; E(B-V) Ay
(1) 2 B (4)

Teutsch 127  5.31 5.89 19.52
SBB 1 4.84 5.36  17.77
SBB 2 5.50 6.10 20.22
Berkeley 94  0.66 0.73  2.43
SBB 3 1.26 1.40 4.64
SBB 4 0.90 1.00 3.31
LDN 1150 1.16 1.28  4.25
LDN 1154  1.93 214 7.10
LDN 1161 3.45 3.83 12.69

Notas da tabela. (1) Identificacao do objeto; (2) absor¢ao na banda J; (3) averme-
lhamento; (4) absor¢ao na banda V.

3.3 Analise estrutural

As figuras3.17 a 3.22 mostram os perfis radiais de densidade estelar (Segao2.4)
construidos para cada um dos aglomerados da amostra utilizando os filtros de cor-
magnitude (dreas sombreadas nas figuras3.9 a 3.14).

O ajuste de um modelo do tipo King (Equagao2.2) forneceu os parametros
estruturais dos aglomerados Teutsch 127 e Berekeley 94 (Tabela3.6). A densidade do
fundo (£2.) foi estimada em areas anelares em torno de cada aglomerado delimitadas
por 20 <7 < 40arcmin e foi mantida constante no ajuste. Para os perfis radiais dos
aglomerados SBB1, SBB2, SBB 3 e SBB4 nao houve convergéncia do ajuste.

Os aglomerados centrais Teutsch 127, SBB1 e SBB2 (Figuras3.17 a 3.19)
apresentam perfis radiais de densidade que se sobrepoem para raios maiores do que
larcmin. Isto pode ser uma evidéncia de que esteja ocorrendo uma fusao entre esses
objetos semelhante as que foram constatadas em alguns aglomerados das Nuvens de
Magalhaes (Carvalho et al. 2008).

O efeito da absorc¢ao da luz pela nebulosa escura LDN 1161 (Figura3.1) pode
ser observado claramente como uma depressao na regiao delimitada por

6 <r < 1larcmin do perfil radial de densidade estelar de Teutsch 127 (Figura3.17).
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Tabela 3.6: Parametros estruturais dos aglomerados estelares na area de Sh2-132
(Saurin et al. 2010).

Aglomerado D 2 T, R,
(estrelas/arcmin?)  (estrelas/arcmin?)  (arcmin) (pe)

(1) (2) (3) (4) (5)
Teutsch 127 6.39+0.04 27.054+19.38 0.37£0.21 0.39£0.22
SBB 1 1.71£0.02 — - _
SBB 2 5.87£0.04 - — _
Berkeley 94 3.77+0.03 32.72+29.23 0.27+0.17 0.28+0.18
SBB 3 7.94+£0.05 - — _
SBB 4 4.05+0.03 - - -

Notas da tabela. (1) Identificagdo do aglomerado; (2) densidade projetada de estrelas
do fundo; (3) densidade projetada de estrelas no centro; (4) raio angular do
nucleo; (5) raio linear do nicleo para d. = 3.6 kpc.

Tendo em vista a grande separacao entre a sequéncia principal e a pré-sequéncia
principal no diagrama cor-magnitude de SBB 2 (Figura 3.11), seu perfil radial de den-
sidade estelar foi dividido em duas componentes para anélise (Figura3.19). A densi-
dade de estrelas da sequéncia principal mais alta na regiao central sugere segregacao
de massa primordial.

Longe do centro de Sh2-132, o aglomerado Berkeley 94 tem um perfil que se
aproxima do modelo ajustado (Figura3.20), enquanto o perfil de SBB 3 (Figura 3.21)
caracteriza um nucleo denso e compacto mantido pelo potencial gravitacional da
estrela WR 152 de massa 12 M, e taxa de perda de massa log M(Mgano 1) = —5.5
(Hamann et al. 2006). A tendéncia é que SBB 3 seja completamente dispersado apds
a explosao de WR 152 como supernova.

Finalmente, SBB4, que nao integra o complexo Sh2-132, tem um perfil ra-
dial de densidade bastante irregular (Figura3.22) com alguns picos que podem ser

evidéncias de dissolugao.
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Figura 3.17: Perfil radial de densidade estelar do aglomerado Teutsch 127 construido
utilizando o filtro de cor-magnitude (Figura3.9). A curva ajustada é representada
por uma linha continua e a incerteza do ajuste, pela area cinza ao longo da curva.
Os circulos vazados sao pontos que foram excluidos do ajuste. A faixa cinza na parte
inferior representa o nivel do fundo com +30. O raio do ntcleo e as posicoes de

WR 153ab, SBB1, SBB2 e LDN 1161 estao indicadas.

T ]
SBB 1 |

SBB 2
P

Teutsch 127

WR 153ab

2 (estrelas/arcmin?)
o
T

. P . P
0.1 0.5 1 5 10
r (arcmin)

Figura 3.18: Perfil radial de densidade estelar do aglomerado SBB 1 construido uti-
lizando o filtro de cor-magnitude (Figura3.10). A faixa cinza na parte inferior re-
presenta o nivel do fundo com +30. As posicoes de WR 153ab, SBB 2 e Teutsch 127

estao indicadas.
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Figura 3.19: Perfis radiais de densidade estelar do aglomerado SBB 2 construidos
separadamente utilizando os filtros de cor-magnitude (Figura3.11) para as estrelas
da PM S (circulos vazados) e da M S (circulos preenchidos). Os pontos do perfil total
(PMS+ MS) sao representados pelos triangulos. A faixa cinza na parte inferior
representa o nivel do fundo com +3c0. As posi¢oes de WR 153ab, SBB 1 e Teutsch 127

estao indicadas.
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Figura 3.20: Perfil radial de densidade estelar do aglomerado Berkeley 94 construido
utilizando o filtro de cor-magnitude (Figura3.12). A curva ajustada é representada
por uma linha continua e a incerteza do ajuste, pela area cinza ao longo da curva.
Os circulos vazados sao pontos que foram excluidos do ajuste. A faixa cinza na parte
inferior representa o nivel do fundo com +3¢. O raio do nitcleo estd indicado.
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Figura 3.21: Perfil radial de densidade estelar do aglomerado SBB 3 construido utili-
zando o filtro de cor-magnitude (Figura3.13). A faixa cinza na parte inferior repre-
senta o nivel do fundo com +30.
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Figura 3.22: Perfil radial de densidade estelar do aglomerado SBB 4 construido utili-
zando o filtro de cor-magnitude (Figura3.14). A faixa cinza na parte inferior repre-
senta o nivel do fundo com +30.
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3.4 Discussao e conclusoes

A morfologia de Sh2-132, contendo diversas bolhas, sugere um processo de formagao
estelar sequencial, em que o gés e a poeira foram varridos formando regioes de den-
sidade mais altas onde novas estrelas se originam (e.g., arco-de-choque na figura 3.3),
de modo similar ao que ocorreu em Sh2-284 (Puga et al. 2009). Outros pequenos aglo-
merados estelares ainda nao identificados sao possiveis na area do complexo Sh2-132 e
sua descoberta poderia ajudar a confirmar esse cenario. Observagoes no infravermelho
médio com resolugao mais alta seriam necessarias.

A presenca do sistema trapézio Trap 900 (Abt 1986) e da estrela WR 153ab na
regiao dos aglomerados centrais certamente tera um papel importante na evolucao
dinamica destes. Sistemas trapézio evoluem para sistemas hierdrquicos ou mesmo se
dispersam em alguns poucos milhdes de anos ejetando estrelas (Segao 1.3). Enquanto
que estrelas Wolf-Rayet explodem como supernovas (Se¢ao 1.5).

Tendo em vista os resultados aqui obtidos, dois destinos podem ser sugeridos

para os aglomerados centrais de Sh2-132.

(i) Devido a proximidade entre esses aglomerados, uma fusao entre eles pode acon-
tecer, o que geraria um aglomerado aberto massivo. Como uma consequéncia,
este aglomerado deveria parecer dinamicamente mais velho do que a evolucao
de seu contetdo estelar indica (i.e., com segregagao de massa mais avangada do
que o esperado; Moeckel & Bonnell 2009).

(ii) Alternativamente, pode ocorrer uma dissolugdo dos aglomerados, como uma
consequencia da expulsao do gas residual, da evolucao estelar e da dinamica do

sistema trapézio. Nesse caso, Trap 900 pode restar como um féssil compacto.



CaAprIiTULO 4

TRUMPLER 37: PROVAVEL
ASSOCIACAO EM IC 1396!

4.1 Introducao

Atualmente, é consenso que os aglomerados abertos e as associacOes tem origem
nos aglomerados embebidos (Se¢ao1.1). Mas para compreender a evolucao destes
em direcdo a sistemas ligados (aglomerados abertos) e ndo-ligados (associagoes) é ne-
cessario buscar por objetos que estejam num estagio intermedidrio e obter parametros
que sirvam como vinculos para a modelagem de sua evolugao (e.g., Bonatto & Bica
2010, 2011, Saurin et al. 2010). Evidéncias de aglomerados em dissolugao com estrelas
escapando podem ser encontradas por meio da andlise de extensoes em perfis radiais
de densidade como consequéncia de variagdes do potencial gravitacional (Bastian &
Goodwin 2006).

A regiao Hir IC 1396 (Sh2-131 — Sharpless 1959), localizada préxima da grande
associagao Cep OB2, abriga Trumpler 37 (Collinder 439), um aglomerado jovem e ex-
tenso com caracteristicas de uma associagdo OB (Saurin et al. 2012).

O complexo Trumpler 37/1C 1396 (Figura4.1) se extende por um diametro
aparente de 170 arcmin e inclui diversas subestruturas, notadamente a binaria es-
pectroscépica HR 8281, responsavel pela ionizacao do gas e componente do sistema
multiplo ADS 15184 (Tabela4.1, Tokovinin 1997), e a Nebulosa da Tromba do Ele-
fante (IC 1396A). Esta abriga alguns objetos estelares jovens como as estrelas do tipo
T Tauri LkHa 439a e LkHa 439¢ (Reach et al. 2004, Mercer et al. 2009) que iluminam

a nebulosa de reflexao vdB 142. Além da Nebulosa da Tromba do Elefante, o complexo

!Baseado em Saurin et al. (2012)

o4
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Tabela 4.1: Estrelas que compde o sistema estelar multiplo ADS 15184 em IC 1396
(Tokovinin 1997).

Estrela o 1) TE Vv
(1) (2) (3) (4) (5)
HR 8281 (HD 206267AB, ADS 15184AB) 21138™5736 57°29/20.5" 06.5V((f)) + 09:V 5.62

HD 206267A (ADS 15184A) 211385756 57°29/20.0” orv 5.62
HD 206267B (ADS 15184B) 211385756 57°29/20.0” - -

HD 206267C (ADS 15184C) 21138m5859 57°29'14.6" B1.5V 8.05
HD 206267D (ADS15184D) 21138M5657 57°29/39.1” B2IV 8.02
ADS 15184ABC 21138m5853 57°29/17.0" 06 5.70

Notas da tabela. (1) Identificacdo da estrela; (2) ascengdo reta (J2000); (3) declinagao
(J2000); (4) tipo espectral; (5) magnitude absoluta na banda V.

Trumpler 37/IC 1396 também abriga um grande nimero de nebulosas escuras (Bar-
nard 1927, Lynds 1962) e, principalmente nuvens de borda brilhante (Bright-rimmed
Clouds — BRCSs), regioes de formacao estelar induzida pelos ventos e radiagao ultra-
violeta de estrelas massivas préoximas. A figura4.2 mostra um mapa do complexo

Trumpler 37/1C 1396 com as posigoes dos objetos mencionados.

4.2 Analise fotométrica

Para analisar a fotometria do contetido estelar de Trumpler 37 por meio de diagra-
mas cor-magnitude Jx (J—H) e Jx(J—Ks) (Figura4.3) e cor-cor (H—Ks)x (J—H)
(Figura4.4) foram extraidos dados do Catélogo de Fontes Pontuais do 2MASS dentro
de uma darea circular de raio r = 350 arcmin centralizada na estrela HR 8281. Os dados
incluem as magnitudes nas bandas J, H e Kg de 1361458 estrelas com a restrigao de
incertezas <0.1 mag.

O procedimento de descontaminacao por estrelas de campo (Secao 2.2) foi apli-
cado dentro de uma drea circular de raio r = 24.5 arcmin (Figura 4.2) utilizando outras
duas areas para representar o campo. Uma area anelar concéntrica delimitada por
r=150—350 arcmin mais uma area circular externa de raio r =100 arcmin centrali-
zada em o =21"51"00° e § = +44°00'00" a fim de melhorar a estatistica.

Das 7972 estrelas dentro do circulo de raio r=24.5 arcmin, restaram apenas
2267 apos a descontaminagao que teve eficiéncia de 94.6+0.5 por cento. Os diagramas

Jx (J—H) e Jx(J—Kg) descontaminados sdo mostrados nos painéis da figura4.3 e
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Figura 4.1: Imagem 3.6°x4.3° do complexo Trumpler 37/IC 1396 em cores falsas com-
binando placas fotogréaficas digitalizadas obtidas entre os anos de 1989 e 1993 com o
telescopico Schmidt de 1.2m do Observatério de Monte Palomar nas bandas B e R.
No centro, destaca-se a estrela HR 8281. No topo, a supergigante p Cephei que nao
integra Trumpler 37. Crédito: Davide de Martin (http://www.skyfactory.org).
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Figura 4.2: Mapa do complexo Trumpler 37/IC 1396 indicando as posi¢oes das estre-
las HR 8281 e HD 239729, da nebulosa escura LDN 1101, das BRC's (Segao4.3.1)

e do aglomerado aberto Teutsch74 (Segao4.3.3).

O circulo tracejado de raio

r=24.5arcmin corresponde a area de extracao para a construcao do diagrama cor-
magnitude (Figura4.3). A elipse corresponde a area de IC 1396A.
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revelam uma proeminente separagao entre as estrelas da sequéncia principal e da pré-
sequencia principal, ainda maior do que a do jovem aglomerado em dissolucao vdB 92
(Bonatto & Bica 2010).

Curvas isécronas tedricas da sequéncia principal de Padova de metalicidade
solar e idade 1x10°anos (Marigo et al. 2008 e referéncias nele contidas) e da pré-
sequéncia principal de idades 2x10°, 1x10% e 5x10%anos (Siess et al. 2000) foram
sobrepostas aos diagramas descontaminados (Figura4.3).

Para posicionar as curvas isocronas, foram utilizados os valores médios da
distancia heliocéntrica d =800+£60pc (705 pc Becker & Fenkart 1971, 860 pc Blitz
et al. 1982, 798 pc Battinelli & Capuzzo-Dolcetta 1991 e 835 pc Kharchenko et al.
2005) e das absorgoes de 14 estrelas OB de Trumpler 37 Ay =1.8040.48 mag (Morbi-
delli et al. 1997), que parece ser constante e ter origem exterior a 1C 1396.

E importante ressaltar que num objeto tao jovem quanto Trumpler 37 o pro-
cesso de formagao estelar abrange um tempo comparavel a sua idade (e.g. Stauffer
et al. 1997). Por isso, é dificil separar os efeitos do espalhamento de idade e do
avermelhamento diferencial, especialmente quando a fotometria é a tinica informagao
disponivel (Bonatto et al. 2012a).

Os valores dos parametros da tabela4.2 foram utilizados para obter as mag-
nitudes e cores intrinsicas das estrelas da pré-sequéncia principal de Trumpler 37 e
construir o diagrama cor-cor (H—Kg )y x (J—H)y (Figura4.4). O locus das estrelas T
Tauri classicas (Meyer et al. 1997) e a sequéncia padrao das anas (Bessell & Brett
1988) sao mostrados para comparacao. Diferentes tipos de objetos estelares jovens
(Segao 1.4) tendem a ocupar diferentes regides do diagrama (Lada & Adams 1992).
Duas linhas pontilhadas paralelas ao vetor de avermelhamento sao mostradas na fi-
gura 4.4, tal que as estrelas a direita das faixa delimitada por estas linhas apresentam
excesso de emissdao no infravermelho (um indicador de discos circumestelares). Es-
trelas Herbig Ae/Be (Segao1.4.3) apresentam, em geral, excessos no infravermelho
maiores do que os dos outros objetos estelares jovens e estao localizadas na regiao
delimitada por (H—Kg )y >0.5mag e (J—H)y, > 0.5 mag.

Aproximadamente 1/3 das estrelas no diagrama da figura 4.4 apresenta excesso
em (H—Kg)y, tal que se situam a esquerda da faixa delimitada pelas linhas ponti-
lhadas paralelas. Isto pode ser atribuido a uma contaminacao residual por estrelas
de campo (Froebrich et al. 2005), mas nao afeta os filtros de cor-magnitude (areas
sombreadas na figura4.3). Os limites desses filtros nao exigem grande precisao e fo-

ram selecionados a olho. Eles sao aplicados a fotometria nao-descontaminada total
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Tabela 4.2: Parametros fundamentais estimados para Trumpler 37 (Saurin et al.
2012).

Trumpler 37
[ b Q ) idade do dao
(10%anos)  (kpc) (kpc)
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)
99229 3774 21P38™M5756  57°29'20”5 5) 0.80+0.06 8.57+0.01

E(J-H) E(J-Ks) E(H-Ks) (m—M)J Ay E(B-V) Ay

(8) (9) (10) (11) (12) (13) (14)
0.18+0.05 0.2840.08 0.10+0.03 10.02£0.09 0.5040.13 0.5840.15 1.80+0.48

Notas da tabela. (1) Longitude galdctica; (2) latitude galdctica; (3) ascencao reta
(J2000); (4) declinacao (J2000); (5) idade; (6) distancia heliocéntrica; (7)
distancia galactocéntrica considerando Rs =8.4kpc (Reid et al. 2009); (8) ex-
cesso de cor E(J—H); (9) excesso de cor E(J—Kg); (10) excesso de cor E(H—Kg);
(11) médulo da distancia; (12) absor¢ao na banda J; (13) excesso de cor
E(B—V); (14) absorcao na banda V.

(r=0—350 arcmin) para minimizar a contaminagao por estrelas nao-membros antes

da construcao dos perfis radiais de densidade.

4.3 Analise estrutural

Como Trumpler 37 tem populacoes da sequéncia principal e da pré-sequéncia princi-
pal bem distintas, é possivel construir perfis radiais de densidade estelar separados
(Figura4.5). A comparagao destes perfis revela uma predominancia de estrelas da
pré-sequéncia principal ao longo de toda a extensao de Trumpler 37. Um perfil total
(MS + PMS) também foi construido (Figura4.6) e ajustado por um modelo do tipo
King (Equagao2.2) resultando nos parametros estruturais densidade de estrelas do
fundo (medida em r=120—150arcmin), densidade de estrelas do centro e raio do
nicleo. Um raio limite teérico (ry;), definido como a distancia projetada ao centro
em que a curva ajustada e a densidade do fundo sao indistinguiveis, também foi esti-
mado. Esses parametros estao listados na tabela 4.3 e indicados na figura4.6. Apesar
da curva ajustada por um modelo baseado numa esfera isotérmica, Trumpler 37 nao

esta realmente em equilibrio.
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Figura 4.3: Diagramas cor-magnitude de Trumpler 37. Painéis superiores: fotome-
tria observada dentro de um circulo de raio r<24.5arcmin. Painéis intermediérios:
fotometria de uma amostra do campo dentro de uma area igual. Painéis inferiores:
diagramas de Trumpler 37 apds a descontaminacao por estrelas de campo. Foram
utilizadas isécronas da MS de 1x10% anos e da PM.S de 2x10°, 1x10° e 5x10° anos.
As setas representam o vetor de avermelhamento; e as barras, as incertezas médias
dos pontos. Area vermelha: filtro de cor-magnitude para as estrelas da MS. Area
cinza: filtro de cor-magnitude para as estrelas da PMS.
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Figura 4.4: Diagrama cor-cor (H—Kg)yx (J—H), das estrelas da PMS de Trum-
pler 37. As barras no canto superior esquerdo representam a incerteza média dos
pontos, a linha continua, a sequéncia das estrelas anas, a linha tracejada, o locus das
CTTSSs, a seta, o vetor de avermelhamento Ay =1.8mag. As duas linhas pontilha-
das sao paralelas ao vetor de avermelhamento. Estrelas que estao a direita destas
linhas apresentam excesso de emissao no infravermelho, enquanto, estrelas que estao
a esquerda, podem ser contaminacao residual do campo.
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Tabela 4.3: Parametros estruturais de Trumpler 37 (Saurin et al. 2012).

Trumpler 37
bg 29 Tn R,
(estrelas arcmin™2) (estrelas arcmin™2) (arcmin)  (pc)
(1) (2) (3) (4)
2.18+0.01 5.78%+0.88 1.7+£0.2 0.440.1

Notas da tabela. (1) Densidade de estrelas do fundo; (2) densidade de estrelas do
centro; (3) raio do nucleo angular; (4) raio do niicleo linear.

As posigoes de outros objetos projetados na dire¢ao de Trumpler 37 também
sao indicadas na figura4.6, em especial, algumas nebulosas escuras dos catalogos
VII/220A /barnard (Barnard 1927) e VII/7A/ldn (Lynds 1962), as BRC's (Sugitani
et al. 1991) e o aglomerado aberto Teutsch 74 (Se¢ao4.3.3).

Uma estimativa da massa estelar embebida (M,,,;) de Trumpler 37 foi feita
considerando apenas as estrelas que sobreviveram ao processo de descontaminacao
do diagrama cor-magnitude. A massa de cada estrela foi determinada a partir da cor-
respondente relacdo massa-luminosidade da isécrona de Padova de 1x10° anos dentro
do intervalo 3.5—40 M, utilizando cores e magnitudes corrigidas por avermelhamento.
Somando os valores individuais, foi encontrada a massa total de estrelas da sequéncia
principal de 330fé8 Mg. Devido aos fatores que provocam espalhamento dos pontos
nos diagramas cor-magnitude (Se¢@o2.3) ndo é possivel estimar a massa de cada es-
trela da pré-sequéncia principal. Consequentemente, é preciso assumir um valor médio
de massa e multiplicar pelo nimero de estrelas. Dentro do intervalo 0.08—7 Mg, a
fungao inicial de massa de Kroupa (Segao 1.1.3) resulta uma massa média de 0.6 Mg
com incerteza desprezivel. Multiplicando o ntimero de estrelas da pré-sequéncia prin-
cipal por essa massa média resulta 890 M. Portanto, a massa estelar total dentro do
raio limite teérico ry; 6 1220740 M, (Tabela4.4). Entretanto, este valor deve ser con-
siderado como um limite inferior devido a presenca de poeira no meio interestelar, o
fato de terem sido consideradas apenas as estrelas que sobreviveram ao procedimento
de descontaminacao, além do perfil medido desviar do modelo a partir de r =6 arcmin
e apresentar uma elevacao além de r =20 arcmin. Diferente do modelo, o perfil me-
dido torna-se estatisticamente indistinguivel do fundo apenas em r =131 arcmin, o

que pode ser a verdadeira extensao de Trumpler 37.
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Tabela 4.4: Massa e parametros de escala de Trumpler 37 (Saurin et al. 2012).

Trumpler 37
Tfit Ryir M, of! i

(arcmin) (pc) (Mp)  (kms™') (10°anos)
(1) (2) (3) (4) (5)

24.443.7 57410 122075 3.240.3  3.542
T R, M

emb

m m
Oy Ter

(arcmin) (pe) (Mg)  (kms™') (10°anos)
(6) (7) (8) (9) (10)
119.448.7 27.842.0 130073 1.4+0.1 38422

TrRDP Rrpp €
(arcmin) (pe)

(11) (12) (13)

131 31 0.1

Notas da tabela. (1) Raio limite teérico angular; (2) raio limite tedrico linear; (3)
dispersao de velocidades dentro do raio limite tedrico; (4) tempo de cruzamento
do raio limite tedrico; (5) massa total dentro do raio limite tedrico; (6) raio de
maré angular; (7) raio de maré linear; (8) dispersao de velocidades dentro do
raio de maré; (9) tempo de cruzamento do raio de maré; (10) massa total dentro
do raio de maré; (11) raio limite efetivo angular; (12) raio limite efetivo linear;
(13) eficiéncia da formacao estelar.
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Figura 4.5: Perfis radiais de densidade estelar de Trumpler 37 construidos separa-
damente para as estrelas da M.S (pontos preenchidos) e da PM.S (pontos vazados)
utilizando os filtros de cor-magnitude (Figura4.3). A faixa cinza corresponde a densi-
dade de estrelas do fundo com +30. A regiao em que se distribuem as BRC's coincide
com a elevagao do perfil em 20" <r <100
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Figura 4.6: Perfil radial de densidade estelar total de Trumpler 37 construidos com
ambos os filtros de cor-magnitude (Figura4.3). A curva ajustada é representada por
uma linha continua e a incerteza do ajuste, pela area cinza ao longo da curva. Os
circulos vazados sao pontos que foram excluidos do ajuste. A faixa cinza na parte
inferior representa o nivel do fundo com £30. Os raios r,,, i, 'm, TrRpDP € as Posigoes
dos objetos na area (Teutsch 74, HD 239729, IC 1396A, BRC's e nebulosas escuras)
sao indicados.
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4.3.1 Nuvens de borda brilhante em IC 1396

Existem 11 BRCs em IC1396 (Sugitani et al. 1991). Todas associadas a fontes
IRAS (Infrared Astronomical Satellite), provavelmente protoestrelas. A localizagao
delas coincide com a elevagao no perfil radial de Trumpler 37 em 207 <100 arcmin
(Figuras4.5 e 4.6). Estas BRC' sao locais de formagao estelar sequencial disparada
pelos ventos e radiacao ultravioleta de estrelas massivas préximas, principalmente
HR 8281.

A fim de procurar por subaglomerados infravermelhos, foram construidos per-
fis radiais de densidade estelar (Figura4.7) para cada BRC' (Tabela4.5) utilizando
o filtro de cor-magnitude da pré-sequéncia principal de Trumpler 37 (Figura4.3). A
restricao de incertezas fotométricas <0.1 mag foi removida para as estrelas dentro de
circulos de raio r ~ 5 arcmin em BRC 38 e BRC 39 devido a suas altas absorgoes. Ne-
nhum dos perfis segue um modelo do tipo King (Equagao 2.2), mas BRC 33, BRC 36,
BRC37, BRC38 e BRC39 tem densidades centrais relativamente altas, sugerindo
pequenos aglomerados.

Getman et al. (2007) e Ikeda et al. (2008) encontraram evidéncias de formagao
estelar sequencial em BRC 38 e BRC 37, respectivamente. Os autores encontraram
gradientes de idade na dire¢ao das estrelas massivas do complexo, além da presenca de
objetos estelares jovens. A existéncia desses subaglomerados em Trumpler 37/1C 1396
se assemelha & estrutura hierdarquica de NGC 346/N 66 encontrada por Gouliermis
et al. (2008) na Pequena Nuvem de Magalhaes.

De acordo com Getman et al. (2007), BRC 38 tem massa estelar de ~15Mg,.
Uma vez que as BRCs em 1C 1396 tem aproximadamente o mesmo nimero de es-
trelas, é razodvel assumir que a massa de BRC 38 é representativa de todos esses
subaglomerados. Assim, a estimativa da massa estelar total de Trumpler 37/1C 1396
aumenta para M., = 13001“%8 Mg. Sabendo que a massa estimada de gas e poeira de
IC 1396 é Myqs=1.2x10* Mg, (Weikard et al. 1996), é possivel calcular sua eficiéncia
da formacao estelar, esta é de 10 por cento. Este é um valor global para o complexo.

Regides mais densas da nuvem molecular podem ter eficiéncia mais alta.
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Tabela 4.5: Posigoes das nuvens de borda brilhante (BRC's) em IC 1396 determinadas

neste trabalho.

BRC «Q 0 dursest  Dursasi
(arcmin) (pc)
(1) (2) 3) (4) (5)
32 21h32m3450 57°24"27 54.1 12.6
33 21h33m1252  57°29"34/ 48.5 11.3
34 21h33m32%4  58°03"28' 57.6 13.4
35 21"36™05%0 58°31709 68.7 16
36 21h36™1234  57°27"34/ 23.2 5.4
37 21%40m270 56°36"16/ 56.7 13.2
38  21M40m43%3  58°15"40 50.7 11.8
39 21M46m0155  57°27"44/ 59.3 13.8
40 21M46m12%6  57°09"59 64.4 15
41 21M46m28%6  57°19"07 64.4 15
42 21h46m35%8  57°12"15 67 15.6

Notas da tabela. (1) Identificagdo da BRC'; (2) ascengao reta (J2000); (3) declinagao
(J2000); (4) distancia angular projetada a HR 8281; (5) distancia linear proje-

tada a HR 8281.
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Figura 4.7: Perfis radiais de densidade estelar das BRC's em IC 1396 construidos
utilizando o filtro de cor-magnitude da PM .S de Trumpler 37 (Fig. 4.3). A faixa cinza
horizontal em cada grafico representa a densidade de estrelas do fundo com +30. Os
objetos BRC 33, BRC 36, BRC 37, BRC 38 e BRC 39 apresentam perfis com densidade
central relativamente alta, sugerindo pequenos aglomerados estelares.
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4.3.2 Raio de maré e tempo de cruzamento de Trumpler 37

Tendo uma estimativa da massa estelar total do complexo, é possivel estimar o raio de
maré dinamico (7;,), a distancia ao centro em que os movimentos estelares comegam
a ser afetados pela Galdxia, a partir do limite de Jacobi (Equagao7-84 em Binney
& Tremaine 1987) e ignorando quaisquer interagdes com as nuvens vizinhas. Ele é

definido como:

Mo\ 3
o doc, 4.1
" (3Mgal) e ( )

onde My, é a massa da Galaxia dentro da distancia galactocéntrica dge (Tabela4.3).

Esta massa pode ser estimada a partir da relagao:

Vécdac
Mgal — T, (42)
onde G é a constante gravitacional e Vgo=254+£16kms™! é a velocidade de rotacao
em R;=38.4+0.6kpc (Reid et al. 2009). Isto resulta M,y oc 10' M. Considerando
M= Meyp + Myqs, 0 raio de maré de Trumpler 37 resulta ~28pc (~119 arcmin), em
concordancia com o final da elevagao associada as BRC's no perfil radial de densidade

estelar. Também é possivel estimar o tempo de cruzamento:

2R

TC'I’ bl
oy

(4.3)

onde R ¢é o raio do aglomerado e oy € a dispersao de velocidades estelares dada por:

GM

Para M= My + Myqs, com Mep, =1220 Mg e R= Ry, resulta um tempo de cruza-
mento de 7., ~ 3.5x 10 anos, ligeiramente menor do que a idade de Trumpler 37. Por
outro lado, se M., = 1300 My e R= R,,, resulta 7., ~38x10% anos. A tabela 4.4 lista
estes parametros.

A distin¢ao entre um sistema estelar gravitacionalmente ligado (aglomerado

aberto) e um nao-ligado (associagao) pode ser feita de acordo com a relagao entre a
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sua idade e o seu tempo de cruzamente (Gieles & Portegies Zwart 2011). No caso
ligado, idade < 7., € no caso nao-ligado, idade > 7.

Utilizando este critério, uma comparacao das estimativas do tempo de cru-
zamento de Trumpler 37 com sua estimativa de idade sugere que sua regiao interna
(r<Ryy) pode permanecer ligada, enquanto que considerando toda a sua extensao
(r=R,,), Trumpler 37 pode ser caracterizado como um sistema nao-ligado. Essa dife-
renca entre os dois casos reflete a estrutura hierarquica do complexo e a fragmentacao
da nuvem molecular causadas pela radiacao das estrelas OB e pelo campo de maré

da Galaxia.

4.3.3 O aglomerado aberto Teutsch 74

Teutsch 74 é um aglomerado aberto avermelhado pela borda de 1C 1396, tal que é
necessario verificar uma possivel contaminacao dele na fotometria de Trumpler 37.

A fotometria 2MASS nas bandas J, H e Kg com erros <0.1 mag foi extraida
de uma area circular de raio 20 arcmin centralizada nas coordenadas listadas na ta-
bela4.6. Para a descontaminacao por estrelas de campo foram utilizadas uma area
anelar concéntrica limitada por » =10—20 arcmin e uma &area externa circular de raio
100 arcmin centralizada em a=21"51m00° e § = +44°00'00" (Segao4.2). A eficiéncia
da subtragao resultou em 100 por cento.

Curvas isécronas teéricas de Padova de metalicidade solar e idades 5x10%,
1x10% e 2x10% anos (Marigo et al. 2008 e referéncias nele contidas) foram sobrepostas
ao0s diagramas
cor-magnitude descontaminados (Figura4.8) e alguns parametros fundamentais foram
estimados (Tabela4.7). Teutsch 74 parece ter um grande avermelhamento diferencial,
o que provoca um espalhamento consideravel nos diagramas. A idade da isécrona
intermediaria de 1x10° anos ¢ suposta como a mais aproximada para o aglomerado.

Um filtro de cor-magnitude foi definido (drea sombreada na figura4.8) e apli-
cado a fotometria bruta de Teutsch 74 a fim de selecionar as estrelas para a cons-
trucao do perfil radial de densidade estelar. Este nao pode ser ajustado pelo modelo
da equagao 2.2 (Figura4.9).

Finalmente, a subtracao de todas as estrelas de Teutsch 74 que sobreviveram
a descontaminacao por estrelas de campo da fotometria de Trumpler 37 nao resultou

em qualquer alteragao significativa na andlise deste.
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Tabela 4.6: Parametros fundamentais estimados para Teutsch 74 (Saurin et al. 2012).

Teutsch 74
) b « ) idade ds dac
(10% anos)  (kpc) (kpc)
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)
100236 3761 21045™40°  58°05'37" 1 1.50+£0.54 8.7940.13

E(J-H) E(J-Ks) E(H-Ks) (m—M)J A,  E(B-V) Ay

(8) ) (10) (11) (12) (13) (14)
0.61£0.13 0.9540.20 0.35+0.07 12.5540.70 1.6640.34 1.94+0.40 6.001.24

Notas da tabela. (1) Longitude galdctica; (2) latitude galdctica; (3) ascencao reta
(J2000); (4) declinagao (J2000); (5) idade; (6) distancia heliocéntrica; (7)
distancia galactocéntrica considerando Rs =8.4kpc (Reid et al. 2009); (8) ex-
cesso de cor E(J—H); (9) excesso de cor E(J—Kg); (10) excesso de cor E(H—Kg);
(11) médulo da distancia; (12) absor¢ao na banda J; (13) excesso de cor
E(B—V); (14) absorcao na banda V.

Tabela 4.7: Massa e parametros de escala de Teutsch 74 (Saurin et al. 2012).

Teutsch 74
Dy Tm R, M oy Ter
(estrelas arcmin™2) (arcmin)  (pc) (Mp)  (kms™) (10°anos)
(1) (2) (3) (4) () (6)
1.46£0.04 12.8£0.5 5.6+0.2 100£20 ~0.3 39£7

Notas da tabela. (1) Densidade de estrelas do fundo; (2) raio de maré angular;; (3)
raio de maré linear; (4) massa total dentro do raio r=3'; (5) dispersao de
velocidades dentro do raio de maré; (6) tempo de cruzamento do raio de maré.
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Figura 4.8: Diagramas cor-magnitude de Teutsch 74. Painéis superiores: fotometria
observada dentro de um circulo de raio r< 3 arcmin. Painéis intermediarios: fotome-
tria de uma amostra do campo dentro de uma &area igual. Painéis inferiores: diagra-
mas de Teutsch 74 apds a descontaminacao por estrelas de campo. Foram utilizadas
isécronas de Padova de idades 5x 108, 1x10°% e 2x10% anos. As setas representam
o vetor de avermelhamento; as barras, as incertezas médias dos pontos; e a area
sombreada, o filtro de cor-magnitude.
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Figura 4.9: Perfil radial de densidade estelar do aglomerado Teutsch 74 construido
utilizando o filtro de cor-magnitude (Figura4.8). A faixa cinza na parte inferior
representa o nivel do fundo com £30. O raio de maré (r,,) e as posi¢oes de duas
nebulosas escuras projetadas na dire¢ao do aglomerado estao indicadas.
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4.4 Discussao e conclusoes

A fim de situar Trumpler 37 numa sequéncia evolutiva de aglomerados estelares foram
construidos diagramas de diagndstico (Figura4.10) comparando seus parametros com
os de aglomerados analisados em outros estudos. A amostra consiste dos seguintes

objetos:

(i) os aglomerados abertos M 26, NGC 2287, M 48, M 93, NGC 5822, NGC 3680,
[C 4651, M67 e NGC 188 com perfis radiais de densidade que seguem modelos
de esfera isotérmica, além de NGC 2477 e NGC 2516 que sao bastante populosos,
com idades que vao de 7x107 & 7x 10 anos (Bonatto & Bica 2005);

(i) NGC4755, que contém uma supergigante vermelha e tem idade 1.4x107 anos
(Bonatto et al. 2006a);

(iii) NGC6611, dinamicamente evoluido e com idade 1.3x10°anos (Bonatto et al.
2006b);

(iv) Bochum 1, que pode estar evoluindo para uma associagdo OB e tem idade
9x10%anos, além de NGC 6823, um aglomerado aberto de idade 4x10%anos
(Bica et al. 2008);

(v) NGC 2244, um jovem aglomerado em dissolucao, com idade 3x 10® anos, além de
NGC 2239, um aglomerado aberto de idade 5x10° anos (Bonatto & Bica 2009);

(vi) Collinder 197 e vdB 92, ambos em dissolugao e com idades 5x10° anos (Bonatto
& Bica 2010);

(vii) Teutsch 74 (Se¢ao4.3.3); e
(viii) Trumpler 37.

Na figura4.10, nos painéis (a) e (b) é mostrado como o raio do ntcleo se re-
laciona com a idade e a distancia galactocéntrica. Nos painéis (¢) e (d) é mostrada
a mesma relacao para o raio limite efetivo. Por ultimo, a dependéncia deste com a
massa e o raio do ntcleo é mostrada nos painéis (e) e (f). Em todos os painéis, os aglo-
merados jovens (<10%anos) e os aglomerados velhos (>10% anos) sao representados
por simbolos diferentes.

O painel (b) da figura4.10 sugere uma fraca relagao entre raio do nicleo e a

distancia galactocéntrica, mas com grande espalhamento dos pontos. No painel (f)
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é mostrado que ha uma relacao entre o raio limite efetivo e o raio do nicleo que é
dada por Rgpp = (9.16£1.06) R,,—(0.26+£0.97) obtida por meio de um ajuste minimos
quadrados que utiliza os erros nas duas coordenadas como peso. A maioria dos objetos
segue essa relacao, exceto Trumpler 37, Bochum 1, vdB 92 e NGC 2244, que nao foram
incluidos no ajuste. Todos eles apresentam evidéncia de dissolucao. Por outro lado,
a regiao interna de Trumpler 37, delimitada por Ry;, parece seguir essa relagao, tal
que ela pode sobreviver como um ntcleo ligado de uma associacao em expansao.
Deve-se notar que embora Trumpler 37 tenha a regiao interna de seu perfil
radial de densidade ajustada por um modelo de esfera isotérmica (Segao4.3), o ob-
jeto nao apresenta parametros tipicos de um jovem aglomerado estelar. Seu perfil
estende-se muito além do limite tedrico predito pelo modelo (Rrpp > Ryit), sendo
ainda mais extenso do que Bochum 1, uma associacao um pouco mais velha e mais
distante do centro da Galdxia. Portanto, a natureza extensa de Trumpler 37 pode
ser atribuida ao campo de maré galactico e a fragmentacao da nuvem molecular.
Evidéncia para o primeiro processo é que Rgrpp~ R,,, € para o segundo, a presenca
de varias BRC's na area de IC 1396. Vale ressaltar que Rrpp pode coincidir com R,,

desde que Trumpler 37 tenha distancia heliocéntrica menor (~730 pc) ou massa maior
(~5600 M.).
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Figura 4.10: Diagramas de comparacao dos parametros dos aglomerados. Trum-
pler 37 é representado como um quadrado preto, exceto quando se assume que ele
tem Rrpp = Ry, entao, é representado por um triangulo preto. Aglomerados jovens
(<10® anos) sao representados por triangulos cinzas e aglomerados velhos (>10% anos),
por quadrados vazados. A estrela vazada representa Bochum 1 e o hexdgono cinza,
Teutsch 74. O painel (f) mostra um ajuste linear (linha continua) com sua incerteza
(linhas tracejadas). Os pontos correspondentes a Trumpler 37, Bochum 1, vdB92 e
NGC 2244 nao foram incluidos neste ajuste.
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CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

A anélise dos dados fotométricos do 2MASS na area da regiao Hit Sh2-132 revelou a
existéncia de quatro aglomerados de estrelas que ainda nao haviam sido catalogados,
aqui referidos como SBB 1, SBB 2, SBB3 e SBB4. Trés destes estao imersos no gas e
na poeira de Sh2-132 juntamente com os aglomerados Teutsch 127 e Berkeley 94 for-
mando uma grande estrutura hierarquica. A presenca de um arco-de-choque no qual
estd imerso SBB 1 e que parece ter origem nos ventos estelares de SBB 2 caracteriza
um cenario de aglomerados gémeos, mas de cores diferentes, um visivel apenas no
infravermelho e outro, emergindo do gas, visivel no 6ptico. Tal configuracao sugere
formagao estelar sequencial. A distribuigao de idades dos aglomerados em Sh2-132 e
a presenca de bolhas de gas e poeira na sua area reforcam essa idéia.

Por outro lado, a andlise dos dados fotométricos do 2MASS do complexo Trum-
pler 37/1C 1396 revela uma estrutura que pode estar evoluindo para tornar-se uma
associacao estelar. Trumpler 37 apresenta baixa eficiéncia da formagao estelar e idade
menor do que o seu tempo de cruzamento, caracteristicas de sistemas gravitacional-
mente nao-ligados. De fato, a analise de sua estrutura revela excessos de densidade
de estrelas em regioes afastadas do ntcleo e fornece parametros que sao similares aos
de outros objetos ja classificados como sistemas estelares em dissolucao.

Isécronas teodricas sobrepostas aos diagramas cor-magnitude dos aglomerados
permitiram a identificacao de suas sequéncias evolutivas, além de suas distancias e
valores de absorcao. Tais resultados permitem situar Sh2-132 no braco de Orion-
Cignus da Via-lactea.

Como o esperado, os aglomerados embebidos deste estudo nao ultrapassam o
limite de 10 milhoes de anos de idade, e apresentam estrelas da pré-sequéncia prin-
cipal dos tipos Herbig Ae/Be e T Tauri, muitas destas com o excesso de emissao no

infravermelho caracteristico da presenca de discos circumestelares.

7
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Tanto os aglomerados imersos em Sh2-132 como Trumpler 37/IC 1396 devem
espalhar estrelas no campo da Via-lactea. Embora o complexo de Sh2-132 possa
resistir a completa dissolucao em consequéncia de uma possivel fusao entre seus sub-
sistemas constituintes.

Diante dos resultados obtidos, fica estabelecida a perspectiva de dar continui-
dade a pesquisa estudando outros aglomerados com dados do VISTA ( Visible and In-
frared Survey Telescope for Astronomy), um projeto do ESO que vém fazendo desde
2010 o imageamento de parte do céu no hemisfério sul nos comprimentos de onda
do infravermelho préximo com um telescopio de 4.1 m de diametro, tendo maior re-
solucao e profundidade do que o 2MASS. Com tais dados, seria possivel buscar por
estruturas ainda menores dentro dos aglomerados embebidos e detectar suas estrelas
de baixa massa, como as anas marrons. Ademais, é necessario desenvolver métodos
de andlise da fotometria que permitam quantificar de modo mais preciso os efeitos
de fatores como o avermelhamento diferencial, a binaridade e a variabilidade, com o
proposito de melhorar a precisao de estimativas de idade e do espalhamento de idades

caracteristicos desses aglomerados.
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