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POPULACAO ESTELAR DA REGIAO W51 IRS2

RESUMO

W51 IRS2 é uma regiao HII compacta que abriga 3 regices HII Ul-
tracompactas, inumeras fontes no infravermelho e faz parte de um dos
mais luminosos complexos de formagao de estrelas de alta massa da Ga-
laxia. Esse trabalho tem como objetivo o estudo da populagao estelar
através da analise fotométrica da regiao no infravermelho préximo, nas
bandas J, H e K, cuja resolucao espacial obtida foi de, respectivamente,
0,157, 0,127 0,11”. A partir dessa anélise foi possivel determinar o ex-
poente da lei de poténcia da Funcao de Massa Inicial em I' =-1,39 e da
Funcao de Luminosidade em o = 0,18. Foram identificadas ao menos 7
estrelas OB, com o valor da massa luminosa do aglomerado calculado
em 3,6 x 10* M. Esses resultados sao compativeis com regioes de
formacao de estrelas de alta massa da nossa Galaxia e das Nuvens de
Magalhaes. Com base na paralaxe espectroscépica da fonte ionizante
de Wh1d, obtivemos a distancia de 6,3 & 0,5 kpc que é compativel com
estimativas anteriores obtidas através de diferentes métodos.

Palavras-chave: Populacao Estelar. Estrelas de Alta Massa. Regides
HII.



STELLAR POPULATION OF W51 IRS2

ABSTRACT

W51 IRS2 is a compact HII region which contains 3 ultracompact HII
regions, numerous infrared sources and is part of one of the most lumi-
nous complexes of massive star-forming regions in the Galaxy. The pre-
sent work aims to study the stellar population by photometric analysis
of this region in the near infrared bands J, H and K, whose spatial
resolution obtained was respectively 0.15”, 0.12”and 0.11 ”. Based on
this analysis it was possible to determine the exponent of the power
law of the Initial Mass Function of I' = -1.39 and Luminosity Function
of a = 0.18. At least 7 OB stars were identified and the value of the
luminous mass of the cluster estimated at 3,6 x 10* M. Such results
are consistent with others regions of high mass star formation of our
Galaxy and the Magellanic Clouds. Based on the spectroscopic paralax
of the ionizing source of W51d, we obtained the distance of 6.3 £ 0.5
kpc, which is consistent with previous estimatives obtained by different
methods.

Keywords: Stellar Population. High Mass Stars. HII regions.



SUMARIO

Pag.
LISTA DE FIGURAS
LISTA DE TABELAS
1 INTRODUCGAO . . . vt ottt e e e e e e e e e e e 17
1.1 Estrelas de Alta Massa . . . . . . . . . . . .. 17
1.2 Processo de Formacao Estelar . . . . . . ... ... .. 0oL 18
1.2.1 Hipdtese de Acrecao . . . . . . . . .. 19
1.2.2  Hipoétese de Coalescéncia . . . . . . . . .. ... oo 20
1.2.3  Funcgao de Massa Inicial . . . . .. .. ... o oo 21
1.3 Regioes HIL . . . . . . o 0 0 23
1.4 A Formacao de Estrelas de Alta Massa . . . . . . . . ... ... ... . .... 24
1.4.1 Nucleos Pré Estelares . . . . . . . . . . .. ... ... 24
1.4.2  Nucleos Quentes ou Precursores de Regiao H II Ultracompacta. . . . . . . . 25
1.4.3 Regiao H II Hipercompacta . . . . . . . . . . . . . ... ... ... ..... 26
1.4.4 Regiao H IT Ultracompacta . . . . . . . . . .. .. ... ... .. .... 27
1.4.4.1 Morfologia das Regices UCHII . . . ... ... ... ... .. ...... 28
1.4.5 Regiao H II Compacta . . . . . . . .. ... . 28
1.5 A Regiao de Formagao de Estrelas de Alta Massa W51 . . . . . .. ... ... 29
1.5.1 Formagao Estelar na W51 . . . . . .. .. ... oo 29
1.5.2  WHL1-TRS2 . . . . . 30
1.6 Motivacao e Objetivos . . . . . . . . . . . . 31
2 OBSERVACAO E REDUCAO DE DADOS . . ............. 33
2.1 Leis de Extingao e Vetores de Avermelhamento . . . . . . .. ... ... ... 34
2.2 Sequéncia Principal de Idade Zero (ZAMS) . . . . .. ... 36
2.3 Completeza da Amostra . . . . . . . . ... 36
3 RESULTADOS EDISCUSSAO . . . . .ttt i it iie e e et 41
3.1 Diagramas Cor-Cor e Cor-Magnitude . . . . . . . . .. ... ... ... ... 42
3.2 Funcao de Luminosidade e IMF . . . . . . . . . .. ... ... ... .. .. 43
3.3 Objetos em Destaque . . . . . . . . . . .. 43
3.4 Distanciade WH1 IRS2 . . . . . . . . . . . 44

4 CONCLUSAO . o o oot e e e e e e e e e e e e s, 53



4.1 Perspectivas Futuras

REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS . . . . o o o e e e e e i i i i i i



O 3 O Ut = W N

10
11
12
13
14
15
16

LISTA DE FIGURAS

Pag.
Representacao esquematica do processo de ionizacao frontal . . . . . . . . .. 19
Formacao de disco de acrecao . . . . . . . . .. ..o 20
Simulacao do processo de acre¢ao competitiva . . . . . ... Lo 21
Estrutura interna de um PUCHIT. . . . . . ... ... ... ... ... ... 25
Espectro em banda Kem IRS2 . . . . ... .. .. ... ... .. ....... 27
Tipos morfolégicos de UC HIT . . . . . ... .. ... .. ... ... ..., 28
GMC W51 em infravermelho préximo . . . . . . . ... ... ... 30
Representagao da localizacao da W51 IRS2 na Galéxia . . . . . ... ... .. 32
Dados de taxa de completeza da amostra . . . . . . . . ... ... ... ... 39
Imagem da W51 IRS2 . . . . . . . . . . . 41
Imagem W51 nas bandas J, He K . . . . ... .. ... ... . ... 45
Diagrama cor-cor da regiao WH1 IRS2 . . . . . . .. ... ... ... ... .. 46
Diagrama cor-magnitude da regiao W51 IRS2 . . . . . . . ... ... ... .. 47
Funcao de luminosidade na banda K . . . . . . .. ... .. ... ... .... 48
Funcgao inicial de massa da regiao W51 IRS2. . . . . . . . .. ... ... ... 48

Imagem W51 IRS2 na banda K com sobreposicao em Radio . . . . .. .. .. 50



U = W NN =

~N

LISTA DE TABELAS

Pag.
Principais caracteristica e evidéncias associadas a formacao estelar. . . . . . . 31
Parametros da Observacao . . . . . . . . . . . . . . ... 33
Catédlogo de magnitudes e cores . . . . . . .. ... L. 35
Parametros ZAMS . . . . . .. 37
Taxa de detecgao das estrelas artificiais na banda K. . . . . . . ... ... .. 38
Massa estimada do DCM da Figura 13 . . . . . . . .. ... .. .. ... ... 42

Comparacao entre IMFs de outros Aglomerados . . . . .. . . ... ... ... 49



1 INTRODUCAO
1.1 Estrelas de Alta Massa

As estrelas de alta massa desempenham um papel fundamental na evolugao do
Universo. Além de ser a principal fonte de elementos pesados e radiacao ultravioleta
(UV), ainda proveem, através de uma combinagao de ventos, efluxos massivos, expansao
de regioes H II e explosoes de Supernovas, uma importante fonte de turbuléncia no meio
interestelar (do inglés, Interstellar medium, ISM) da Galdxia. Apesar de sua importancia,
seu processo de formagao ainda é pouco conhecido. Algumas razoes para isso sao as difi-
culdades na observagao desses objetos, que passam toda a fase de acregao embebidos em
casulos de gas, obscurecidos pela poeira ao seu redor e localizados em sitios de formagao
em longas distancia (ZINNECKER; YORKE, 2007).

Estrelas massivas sao estrelas com massa acima de 8 My, com classificacao es-
pectral na sequéncia principal (SP) entre B3 e O2 e luminosidades entre 10* L, a 10° L,
apresentando temperatura efetiva entre 25.000 K e 50.000 K (MASSEY, 2011). Sao as es-
trelas mais luminosas na SP com branco e azul como cores dominantes devido as suas

altas emissoes em comprimentos de onda curtos.

Outra caracteristica das estrelas massivas é o fato de elas iniciarem a queima de
hidrogénio ainda durante o processo de acréscimo de matéria e permanecerem obscurecidas
de 10% a 30% do seu tempo de vida na SP (WOOD; CHURCHWELL, 1989). O hidrogénio
do interior da estrela é transformado em hélio através do ciclo conhecido como CNO, onde
a temperatura no nicleo pode superar 17 x 107 K. Nesse processo de alta energia em que
o nicleo da estrela se torna rico em hélio, a temperatura interna alcanca 10® K, iniciando
a transformacao do hélio em carbono e assim, através de sucessivos ciclos préton-préton
o carbono é convertido em oxigénio, seguindo a sequéncia: magnésio, silicio, niquel e por

fim em ferro.

Esse processo continuo de fusao nuclear libera a energia necessaria para que a
estrela permaneca em equilibrio hidrostatico. Porém o processo de fusao de atomo de
ferro é uma reacao endotérmica, isto é, consome energia do meio. Sem a energia neces-
saria para manter o equilibrio entre pressao da radiacao e forca gravitacional, a estrela
inicia um colapso gravitacional e explode em Supernova. A explosdo em si, gera energia
suficiente para aquecer o nucleo enriquecido em ferro, em um processo conhecido como
processo 1, onde os neutrons sao adicionados de forma extremamente rapida. A escala
de tempo para a adicao de um maximo de cerca de 200 néutrons por ntcleo de ferro é
10-100 segundos (BURBIDGE et al., 1957), sintetizando assim, elementos quimicos mais pe-
sados que o ferro. Esses elementos sao espalhados no meio intergalactico enriquecendo sua

composigao quimica e produzindo turbuléncia em nuvens moleculares gigantes (GMC), o
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que pode disparar um processo de colapso ou fragmentacao, originando ou interrompendo

processos de formacao estelar.

Uma evidéncia de que explosoes de supernova sao capazes de disparar a formacao
estelar em uma GMC, sao populagoes de estrelas de alta e baixa massa em subgrupos de
associacoes OB que parecem ser coevos, isto €, as estrelas massivas tém a mesma idade
dos objetos menores na pré-sequéncia principal (BURBIDGE et al., 1957) (ELMEGREEN;
PALOUS, 2007). Isso significa que a GMC sofreu a intervengao de algum fenomeno, sufici-
entemente rapido para ser capaz de percorrer a GMC e disparar formagao em suas grandes
dimensoes e significativamente energético para provocar instabilidade em suas camadas
de gas molecular. Porém, outros fenomenos podem influenciar a instabilidade da GMC e

disparar processos de formacao estelar.

De acordo com Elmegreen e Lada (1977), associa¢oes OB sao geradas num pro-
cesso onde as primeiras estrelas eventualmente formadas sao YSOs, formando um ciclo
que serd iniciado em sua vizinhanga. A radiagao ionizante das associa¢oes OB forma uma
regiao H II que se expande até o limite com a GMC e gera choques frontais de ionizacao
contra a mesma. Apds certo tempo, devido a diferenca de densidade, o gas molecular é
comprimido em uma fina camada na fronteira entre a regiao H IT e a GMC, onde as cama-
das de gas se tornam gravitacionalmente instaveis e iniciam a formagcao de novas estrelas
massivas. Apos essa segunda geragao atingir a sequéncia principal, a regiao H II formada
novamente volta a se expandir e um novo sistema de choques frontais de ionizagao ira
se propagar na nuvem remanescente e um novo ciclo de formacao de estrelas OB sera

iniciado, como mostrado na Figura 1.
1.2 Processo de Formacgao Estelar

Sabemos que assim como as estrelas de baixa massa, o gatilho para a formagao de
estrelas de alta massa sao as instabilidades na sua nuvem molecular de origem. Conforme
descrito por Shu et al. (1987), elas podem ser originadas por ondas de choque propagadas
pela compressao associada as explosoes de Supernovas, por ionizagao frontal ou ainda por

ventos estelares.

Porém, ao contrario do que se poderia pensar, o processo de formacao de estrelas
de alta massa nao ¢ uma simples versao escalonada do processo de formagao das estrelas de
baixa massa. As tentativas de se explicar a formacao de estrelas de alta massa, através do
simples escalonamento dos modelos apresentados por Shu et al. (1987) e Shu at al. (1993)
para estrelas de baixa massa, falham por nao conseguir explicar o processo de acrecao na
presenca da intensa radiacao produzida por uma estrela de alta massa (BARBOSA; FIGER,
2004).

18



Figura 1 - Na figura a esquerda, uma representacao esquematica dos estagios de formacgao de
uma associacao OB expandindo sobre uma GMC | e a direita temos a representacao
da estrutura de uma nuvem molecular com uma associagao de estrelas OB no processo
de ionizacao frontal.
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Fonte: (LADA, 1987) , (ELMEGREEN; LADA, 1977).

Como alternativa ao cenario de disco de acrecao, criou-se um cendrio onde a
estrela de alta massa ¢é formada por coalescéncia de estrelas menores, porém segundo
Gusmao (2011), as duas hipéteses de formacao apresentam inconsisténcias. A hipdtese
por disco de acrecao ainda nao possui um modelo consolidado, enquanto a hipdtese de

coalescéncia nao possui indicios observacionais.
1.2.1 Hipébtese de Acrecao

O cenario por disco de acrecao, analogo ao modelo de formagao de estrelas de
baixa massa apresentado por Shu et al. (1987), consiste em um disco equatorial gerado pela
conservacao do momento angular da nuvem protoestelar ao se colapsar gravitacionalmente,

conforme visto na Figura 2.

A grande dificuldade em explicar o processo de acrecao por discos em estrelas com
massa acima de ~ 10 M), se deve a sua alta luminosidade e radiacao, que exercem pressao
de radiacao contraria a gravidade, dispersando a poeira e gas do disco circunstelar e do

envelope protoestelar. Porém, Krumholz et al. (2005a) sugere que a pressao da radiagao
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Figura 2 - Formacao de disco de acrecao em movimento espiral do gas seguindo a érbita e
momento angular da estrela.

t=0

Fonte: (STAHLER; PALLA, 2004).

nao ¢ capaz de interromper a acrecao. Segundo suas simulagoes em trés dimensoes, em
diferentes condigoes iniciais, inclusive com turbuléncia, as cavidades do efluxo produzem
uma redugao na pressao que a radiagao exerce no gas que esta sendo acrescentado, o que
permite que a acrecao continue até que todo o gas ao redor da estrela tenha sido acretado

e a estrela recém-formada tenha sua massa final acima do limite tedrico de ~ 10 M.
1.2.2 Hipdtese de Coalescéncia

A hipétese de coalescéncia é uma alternativa a hipdtese de disco de acrecao e
consiste em um modelo onde estrelas de alta massa seriam formadas através da colisao e
aglutinacao de estrelas de baixa massa. Como foi visto na Secao 1.1, geralmente os pro-
cessos capazes de desencadear a formagao estelar atuam na desestabilizacao das camadas
das GMCs, fragmentando-as e possibilitando a formacao de multiplos nicleos, que darao
origens as estrelas. Esses nicleos densos, recém-colapsados, iniciam a acrecao do mate-
rial & sua volta enquanto suas camadas externas se contraem e sua densidade aumenta,

potencializando assim a sua capacidade de atracao e acrecao.

A regiao da GMC com melhores condigoes para colapso e evolugao desses nticleos
é a regiao central, que segundo Krumbholz et al. (2005b) é, entre todas as regides da nuvem,

onde encontrariamos maior densidade, menor dispersao de velocidade do gés e alta taxa de
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Figura 3 - A figura a esquerda mostra uma simulagdo onde as regides centrais da nuvem exibem
as melhores condigbes para acrecao competitiva. Os pontos escuros representam os
objetos de maior massa com objetos de menos massa a sua volta influenciados pela
deformacdo do potencial gravitacional do aglomerado. A figura a direita mostra a
esquematizacao dessa deformacao.

: \‘Gas inflow '/"

Cluster potential

Fonte: (KRUMHOLZ; BONNELL, 2007).

acrecao. Com a ocorréncia da acrecao do limitado material da nuvem em diversos nicleos,
ocorre uma competicao onde quem tem mais chances de atrair esse material a sua volta

¢ sempre o nicleo mais denso. (ZINNECKER; YORKE, 2007).

Com a evolucao desses nucleos em proto-estrelas, forma-se o disco equatorial de
acrecao pela conservacao do momento angular e aumento da velocidade rotacional, e em
consequéncia, surgem os efluxos colimados e ventos nas regides polares. A atracao gravita-
cional aumenta individualmente, aumentando a competicao, da mesma forma que aumenta
o alcance da atracao gravitacional da somatoéria das estrelas, atraindo material cada vez
mais distantes que objetos isolados nao conseguiriam atrair. Nesse processo, um desses
objetos localizado na regiao privilegiada tera uma evolugao mais rapida, apresentando
a maior massa da sua vizinhanca. Com isso, o potencial gravitacional serd maior nessa
regiao, promovendo uma aproximacao de objetos influenciados pela atracao gravitacional
conforme mostrado por Krumholz e Bonnell (2007) na Figura 3. Esse processo continuara
até que todas as estrelas do aglomerado tenham se aglutinado, formando a estrela de alta

massa.
1.2.3 Funcao de Massa Inicial

A func@o de massa inicial, (do inglés, Initial mass function, IMF), estabelece a
frequéncia de distribuicao acumulada de massas estelares por meio do nimero de estre-
las nascidas por unidade de intervalo logaritmico de massa, por unidade de volume, ou

superficie de drea do disco galactico (RANA, 1987). Porém, apesar de ser um importante
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parametro no estudo do processo de formacao estelar, a determinacao de uma IMF para

estrelas de alta massa ainda apresenta inimeras incongruéncias.

A IMF foi primeiramente definida por Salpeter (1955) como “Funcao da massa
original” para estrelas de até 10 M®, através da relagao entre a massa e a luminosidade

das estrelas, onde fungao de luminosidade total ¢;(My ) é definida como:

dN = ¢y (My)dM (1)

Onde dN ¢é o ntimero de estrelas de todas as classes espectrais por parsec cibico
com magnitude visual absoluta entre My e (My + dM). O estudo considera estrelas com
¢1(My ) variando entre My = —4,5 a +13,5.

Sendo a fungao de massa definida como ¢pdMy /d(log M), Ty a idade da Galaxia

em anos, temos a fun¢ao da massa original £(M) definida como:

AN = £(M)d(log M)%i 2)

E a fungdo original de luminosidade 1(My ) definida por:

d(log M)

P(My) = E(M) M,

(3)

Estabelecendo a relacao entre as fungoes de massa (Equacao 2) e luminosidade
(Equacao 3) e utilizando parametros como massa média, luminosidade bolométrica e mag-
nitude bolomética das estrelas na SP para valor de log (M&@) entre -0,4 e +1,0 e magnitude

visual M = 3,5, Salpeter (1955) obteve a relagao:

M\ L3
M =~ — 4
0,03 (M@) (4)

Na pratica, existe outra fungao de massa utilizada nos estudos de grupos estelares,
a Fungao de Massa Atual (do inglés, present day mass function, PDMF). Essa fungao
descreve os efeitos da formagao estelar com o passar do tempo, quando comparada com
a IMF. Scalo (1986) comparou seis estudos realizados com estimativas de inclinacao da
funcao de massa para estrelas massivas, porém as grande incertezas na definicao de um
expoente da IMF nao permitiram definir um valor tinico, mas sim um intervalo entre -2,3

e -1,3 para estrelas acima de 15 M. Scalo (1998), faz uma revisao do seu estudo anterior
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(SCALO, 1986) e compara com diversos estudos publicados sobre IMF'. Ele destaca que um
importante aspecto a ser considerado, seria que observagoes no éptico e em infravermelho
proximo (NIR do inglés, near infrared.) apenas exibem uma parte em baixa frequéncia da
distribuicao de energia dessas estrelas de altas temperaturas, onde as cores sao insensiveis

a temperatura efetiva.

Em 1995, um estudo realizado por Massey et al. (1995a), onde mais de 10.000
estrelas de 10 associacoes OB da Galaxia foram estudadas através de fotometria e es-
pectrometria, revelou que, como a maioria das estrelas de alta massa sao produzidas de
maneira relativamente coeva, a inclinacao da IMF é equivalente a inclinacao da PDMF.
Com o posicionamento das estrelas em um diagrama Hertzsprung-Russel (HR), foi possi-
vel obter a inclinagao da IMF de cada associacao OB estudada. Os valores de I" variam de
—0,7a —2,0, sendo a IMF dos aglomerados e associagoes os mesmos, dentro das incertezas
estatisticas (MASSEY et al., 1995a).

1.3 Regioes H 11

Regioes H II ou nebulosas difusas, sao essencialmente nuvens de gas associadas a
estrelas OB que apresentam temperatura eletronica na faixa de 1 x 10* a 1,5 x 10* K. Os
complexos de regioes H II podem conter vérias estrelas quentes e também estao associados
A nuvens escuras e densas. A velocidade interna do gas é da ordem de 10 km s™! e possuem
densidades de 10 a 10? cm™® com no mdximo 10* cm™ (MACIEL, 2002).

O espectro dessas regides apresenta fortes linhas de recombinagao em H (Ha (6563
A), Hj (4861 A), Hy (4340 A) e linhas excitadas por colisdo de [NII] (6584 A) e [OI1] (3727
A), porém linhas de [OII1] (5007 A) e [NII] (6584 A) também podem ser encontradas em
altas temperaturas ao redor das estrelas (OSTERBROCK; FERLAND, 2005). Sua distribuigao
espectral de energia varia do ultravioleta ao infravermelho distante com linhas brilhantes
de emissao especialmente no ultravioleta e no visivel. Essas regices de formacao de estrelas
de alta massa sofrem com a intensa radiacao ultravioleta emitida pela estrela central, que
ioniza completamente o hidrogénio, parcialmente o hélio, e os elementos mais pesados. O
gas quente e ionizado tende a expandir para regioes mais frias no gas neutro circundante,
diminuindo assim, a densidade da nuvem e expandindo o volume ionizado (OSTERBROCK;
FERLAND, 2005).

As regices H II sao encontradas nao apenas em nossa Galaxia, mas também em
qualquer galaxia com formacao estelar ativa. Como possuem objetos de Populacao I, as
regioes H II se localizam principalmente no plano galactico, associadas aos bragos espirais.
Dessa forma, sua velocidade de rotacao também define de forma precisa a velocidade de
rotagao da Galaxia, que pode ajudar a estimar distancias cinematicas e massa do sistema
galdctico (GEORGELIN; GEORGELIN, 1976).
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1.4 A Formacao de Estrelas de Alta Massa

Churchwell (2002) descreve um esquema de sequéncia evolutiva para o processo
de formacao de estrelas de altas massa. Através do estudo da estrela e da nebulosa ao seu

redor, as fases de formagao podem ser divididas em:

[Ntcleo pré estelar] = [Nicleo Quente] = [Regiao H II hipercompacta]

— [Regiao H II ultracompacta] = [Regido H II compacta] = [Estrela OB|

O cenario para a formagao de estrelas de alta massa consiste em nticleos densos
em GMCs. Ntcleos esses com origem em aglomeragoes locais de matéria, chamados de
clumps ou cores (BLITZ; WILLIAMS, 1999). Os nicleos s@o subestruturas dos aglomerados.
Enquanto um aglomerado pode ter massa entre 10% a 10* M), os nticleos tém algumas
dezenas de massas solares porém sao mais densos. Os ntcleos se tornam gravitacional-
mente instaveis através, principalmente, de movimentos de origem turbulenta e colapsam,

formando uma estrela.
1.4.1 Ncleos Pré Estelares

Apesar de pouco estudados, os nicleos pré estelares (PSCs) sdo reconhecidos
como a primeira etapa conhecida do processo de formagao de uma estrela de alta massa.
Sao estruturas densas, gravitacionalmente ligadas a nuvem molecular e em um processo
de colapso gravitacional quase estatico devido a sua prépria gravidade, mas que ainda
nao formou um objeto estelar jovem (CHURCHWELL, 2002). A evolu¢do do niicleo se da
quando o mesmo atinge a massa de Jeans (STAHLER; PALLA, 2004) (Equagdo 5). Apds
atingir esse valor, um processo conhecido como processo de contracao inside-out se inicia,
contraindo as camadas interiores mais depressa que as camadas exteriores. Aumentando
assim a sua densidade e a taxa de acrecao, o que favorecera a formagao do disco de acrecao
(GUSMa0, 2011). Temos que:

T N onm, V2
Moo =10 (57 ) (v ) )

Sendo 7' é a temperatura e ny, a densidade do hidrogénio molecular do nicleo.

Devido a sua baixa temperatura, na ordem de 10 a 20 K , os PSCs podem ser
detectados em A = 4 — 8 um como fontes de absorgao contra o fundo brilhante do plano
galdctico (CHURCHWELL, 2002). Em comprimentos de onda no infravermelho distante,
(do inglés far infrared, FIR 200 < A < 700 pm ) e submilimétrico (sub-mm A > 700 pm)
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os PSCs sao detectados em emissao (ZINNECKER; YORKE, 2007).
1.4.2 Ncleos Quentes ou Precursores de Regiao H II Ultracompacta.

Em Kurtz (2004), os niicleos quentes sao definidos como ntcleos compactos (dia-
metro < 0,1 pc), densos (nge = 107 em™ ) e mornos (T > 100K), com grandes profun-
didades épticas em linhas moleculares. Porém, essas sao caracteristicas que definem tanto
um objeto quente que esteja embebido numa nuvem molecular ou de poeira, como uma
regiao H II ultracompacta (UC H II); ou uma estrela quente evoluida que tenha aden-
trado uma nuvem molecular ou até mesmo uma estrela de alta massa sofrendo processo
de rapida acrecao de matéria. Esse ultimo caso, é a classe de objetos que Churchwell 2002
chamou de precursor de regiao Ultra Compacta H IT (PUC H II). Alguns autores preferem
chama-los de objeto pré estelar de alta massa (HMPO do inglés, high-mass protostellar

objects)

Segundo Barbosa e Figer (2004), é nessa fase que a estrela adiciona a maior parte
da sua massa, por uma rapida e intensa acrecao. Porém, apesar de ja produzir grandes
quantidades de fétons no ultravioleta, a estrela ainda nao é capaz de produzir uma regiao
H II detectavel, pois os fétons emitidos nao conseguem se distanciar da estrela e sao
rapidamente absorvidos pela poeira. Nessa fase é esperada a formacao de um disco de
acrecao equatorial e efluxos bipolares ao longo do eixo de rotagao da estrela. Conforme

visto na Figura 4

Figura 4 - Esquema simplificado da estrutura interna de um PUC HII com disco de acrecao e
efluxos bipolares. R;,: é o raio da regiao onde ocorre o choque do material do disco
e a estrela e o vento estelar. Rq;; é o raio da regiao do casulo de gas e poeira que
circunda e forma a estrela.

Efluxo

Queda de matéria

Disco de
acrecio

Fonte: (BARBOSA, 2004).
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Apesar da grande dificuldade em serem observados, devido as grandes distancias
das regioes de formacao e do brilho emitido pela estrela, algumas evidéncias diretas da

presenca de discos de acrecao ja foram encontradas em diversas regides. Exemplos:

e TRAS 20126+4104 - Zhang et al. (1998) descobriram um disco compacto de
NHj; circundando a estrela de alta massa IRAS 2012644104 com uma estrutura

perpendicular de efluxos moleculares de HCO™.

e AFGL 5142 - Em seus estudos na regiao de formacao estelar de alta massa
AFGL 5142, Zhang et al. (2002) identificaram uma estrutura compacta em NHj,
com jatos altamente colimados de SiO e cinematica consistente com movimento

de rotacao.

Eles sugerem que a estrutura compacta corresponda a um disco rotacional em
volta de uma estrela jovem de alta massa com luminosidades no infravermelho
(do inglés Infrared, IR) e fluxo de fotoionizagdo equivalente a uma estrela de
tipo espectral B2 na sequéncia principal idade zero (do inglés Zero-age main
sequence, ZAMS).

e W51 - IRS2 E - Barbosa et al. (2008) obtiveram através da espectroscopia na
banda K, o espectro do objeto IRS2 East ou IRS2E.

Nesse espectro, exibido na Figura 5, é possivel observar intensas linhas de
He I (2,06 pm ), Bry (2,16 pm) que surgem do aquecimento do gas circuns-
telar por estrelas quentes. Além de linhas de He I (2,1127 um) e Hy (2,1128
pm) também de origem nebular. Essas linhas de emissao sao tipicas de gés que

sofre a agdo da intensa radiagao de estrelas massivas jovens (HANSON et al., 2002).

Esse espectro também exibe bandas de emissao de CO, entre 2,29um e 2,38
pm, que sao associadas a presenga de um disco de acre¢ao (NAJITA et al., 1996).
Apesar disso, a regiao nao estd associada a nenhuma regiao UC H II, o que
caracterizaria este objeto como um objeto estelar jovem e massivo (do inglés,

massive young stellar objects, MYSO) ainda com alta taxa de acrecao.

1.4.3 Regiao H 1II Hipercompacta

Uma regidao H 1T Hipercompacta (HC H II) é considerada a fase intermedidria
entre o nicleo quente e a regiao UC H II. Nessa fase a protoestrela ja é capaz de produzir
uma regiao H II detectavel e a rapida acrecao que ocorre no estagio de ntucleo quente

comega a diminuir. (CHURCHWELL, 2004).

A primeira regiao hipercompacta foi descoberta por Gaume at al. (1995) préximo
da regiao UC H II NGC 7538. A proximidade de regioes HC H II com regices UC H II
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Figura 5 - Espectro em banda K da fonte IRS2 com fluxo em unidades Arbitrérias.
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Fonte: (BARBOSA et al., 2008).

pode ter dificultado a sua deteccao anteriormente; uma HC H II é aproximadamente 10
vezes menor que uma UC H II. Em resumo, regioes HC H II sdo: muito densas ( >10°

6

cm™?), muito compactas (<0,01 pc) e muito brilhantes (> 10® pc ecm™° ou > 100 vezes o

brilho do nicleo da Nebulosa de Orion) (CHURCHWELL, 2004).
1.4.4 Regiao H II Ultracompacta

Regides UC H II s@o pequenas (< 0,1 pc de diametro) e muito densas (geralmente
> 10* cm™3). Geralmente sua emissao no infravermelho tem picos em aproximadamente
100 pm e sao de 3 a 4 ordens de magnitude mais altas que a emissao livre-livre nesse
comprimento de onda. Uma regiao UC H II sé pode ser formada por uma estrela B3 ou
mais quente (CHURCHWELL, 2002). Até essa etapa, a estrela de alta massa permanece
obscurecida, embebida num ntcleo molecular denso com uma alta densidade de coluna
que absorve a luz no 6ptico. Nesse cendrio, a poeira absorve a radiacao UV e Optica,
aquecendo os graos conforme a proximidade da estrela, podendo chegar a sua temperatura
de sublimagao (~ 2.000 K). Devido & alta luminosidade da estrela massiva, regices H II
também sao fontes brilhantes de IR na Galdxia. (HOARE et al., 2007).

Quando as estrelas ficam visiveis, apds dissipar o gés a sua volta através de fortes
ventos, elas ja percorreram de 10 — 30% do tempo na sequéncia principal para estrelas
de 10 — 120 M. Como a estrela ja iniciou a queima de hidrogénio, podemos esperar que

uma estrela ionizante de uma UC H II esteja na SP e possua pouca ou nenhuma acregao,
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obedecendo as relacgoes definidas para estrelas do tipo O opticamente visiveis como relacao
massa-luminosidade de L oc M3 e taxa de perda de massa de M o LY (CHURCHWELL,
2002).

1.4.4.1 Morfologia das Regioes UC H 11

Segundo Wood e Churchwell (1989), a dinamica complexa de uma regiao UC H
IT é o que determina a morfologia e condigoes fisicas do géas ionizado. Essa dinamica de-
pende nao apenas da interacao entre os movimentos da nuvem molecular, mas também
do balanco da ionizacao, da transferéncia da radiacao na poeira e gas circunstelar como
também da interacao hidrodinamica do plasma ionizado, tanto com o meio neutro que
o circunda quanto com os fortes ventos que ocorrem em seu interior. Do seu catédlogo,
muitas regices UC H II estudadas possuem cavidades centrais no gés ionizado que preci-
sam ser suportados por ventos estelares ou pressao de radiacao. Os autores apresentaram
cinco principais tipos morfolégicos de regives UC H II observados por radiotelescépios em

arranjos interferométricos, conforme mostra a Figura 6.

Figura 6 - Tipos morfoldgicos observados de regidces UC H II e a frequéncia de cada tipo em
seu catdlogo.

Ultracompact HIT Region Morphologies
Cometary — 20% Core-Halo — 16% Shell — 4%

Ikensty

Irregular or
Multiply Peaked — 17%

. Spherical or
e Unresolved — 43%

Fonte: (WOOD; CHURCHWELL, 1989).

1.4.5 Regiao H II Compacta

Em um estudo realizado por Israel et al. (1973 ) com um grupo de regioces H II
situados a 2° x 2° ao redor de [ = 111° do brago de Perseu, os autores definiram regioes
H II compactas como regides H II com diametro d < 1 pc, densidade entre 10* cm™3
e 10® cm~3. Duas regioes do estudo foram classificadas como Regices H II Compactas,

sendo caracterizadas como regides ionizadas internamente por estrelas O, que aparecem
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como densos objetos em uma regido H II com baixa densidade (tipo nicleo-halo) (ISRAEL
et al., 1973). A estrela OB recém formada emite intensa radiacdo UV, que ioniza o gas
e aquece e dissipa a poeira a sua volta. A expansao da regiao H II em direcao a GMC
pode causar instabilidades gravitacionais em suas camadas e dar sequéncia a um novo
cenario de formacao estelar por frentes de choque de ionizacao, como visto na Secao 1.1
(ELMEGREEN; LADA, 1977).

1.5 A Regiao de Formacao de Estrelas de Alta Massa W51

O complexo de regioes H IT W51 estd localizado no brago espiral de Sagitario a
uma distancia de 5,5 kpc (KOLPAK et al., 2003) e é conhecida como uma das mais luminosas

e ativas regides de formacao de estrelas massivas da Galaxia (PERSI et al., 2003).

Formado por pelo menos duas nuvens moleculares, a principal, chamada de W51 é
centrada em (I, b, v). ~(49°.5, —0°.2, 61 km s™! ), com massa equivalente a 1,2 x 105 M®
e largura de Al x Ab = 83 x 114 pc. A segunda nuvem molecular massiva (1,9 x 105 M®),
é alongada (22 x 136 pc), com velocidade de 68 km s™!

principal (CARPENTER; SANDERS, 1998).

ao longo da borda sul da regiao

1.5.1 Formacgao Estelar na W51

O complexo W51 exibe importantes indicativos de que se trata de uma grande
regiao de formacao de estrelas de alta massa, com intmeras estrelas desse tipo recém
formadas ou nos primeiros estagios de formacao. Fato que pode ser observado tanto pela
formacao de regioes H II quanto pela presenca de masers. A Figura 7 exibe imagens do

complexo e suas principais regioes.

Emissao de masers sao um forte indicativo dos primeiros estagios da formacao
estelar. Isso porque esse fendomeno ocorre em regioes com alta densidade de gas (105 —
10" cm™3) e uma fonte de alta luminosidade (> 10* L) é necessaria (REID; MORAN,
1981). Essas caracteristicas sdo proporcionadas em ambientes com processo de formagao
de estrelas de alta massa. Inimeras observagoes encontraram esse tipo de emissao em W51.
Como por exemplo masers de HCO™, SiO e NH3 (RUDOLPH et al., 1990) e CH;OH, OH e
H,O (PHILLIPS; LANGEVELDE, 2005). Isso nos d4 indicios da formagao estelar no complexo
e também possibilitam uma melhor compreensao das condigoes fisicas e cinematicas em
uma escala de tamanho entre 10 - 10> UA (GARAY; LIZANO, 1999). Masers de H,O, por
exemplo, podem ser relacionados & efluxos e/ou acrec¢ao, enquanto os masers de OH podem
evidenciar a presenca de campo magnético préximo da estrela (REID; MORAN, 1981). J& os
masers de NHs (4,4) e NH3 (5,5) sdo sinais da existéncia de efluxos e estao relacionados
com a emissao do maser CH3OH (BEUTHER et al., 2009) e quando o maser NHj (1,1)

apresenta Av préximo a 3,1 km s™!, a regidao pode ser relacionada com uma regiao UCH
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Figura 7 - A imagem & esquerda mostra a GMC W51 em NIR, nas bandas J, H e K representa-
das pelas cores azul, verde e vermelho respectivamente, num campo de 90” com norte
acima e leste a esquerda. Fonte:(GOLDADER; WYNN-WILLIAMS, 1994). A imagem &
direita exibe um mapa da W51 no continuo radio (3,4 mm) feito no interferémetro
milimétrico do Hat Creek Radio Observatory.
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Fonte: (RUDOLPH et al., 1990).

II (BEUTHER; SHEPHERD, 2005). Podemos ver em Tabela 1 algumas caracteristicas de
fenomenos relacionados a formacao estelar, especialmente relacionados a existéncia de um

disco de acregao.
1.5.2 W51 - IRS2

W51 TRS2 é uma regiao H II compacta que abriga pelo menos 3 regices UC H
IT: W51d, W51d; e W51ds. (MEHRINGER, 1994), além de intimeras outras fontes no NIR
(GOLDADER; WYNN-WILLIAMS, 1994) (FIGUEREDO et al., 2008). As fontes mais proemi-
nentes na banda K, sdo chamadas de IRS2 East (IRS2E) e IRS2 West (IRS2W) (BARBOSA
et al., 2008). IRS2W foi identificada como um pico de emissao nebular no NIR e MIR (MIR
do inglés, mid-infrared.) (GOLDADER; WYNN-WILLIAMS, 1994) e relacionada a regiao UC
H II, W51d por Okamoto et al. (2001). A Figura 8 representa a localizagao da regiao W51

IRS2 na Galaxia e destaca suas principais fontes.

Ja IRS2E é uma fonte profundamente embebida que é muito brilhante em com-
primentos de onda maiores que 2 pum e nao esta associada a nenhuma fonte de radio. Essa
caracteristica é esperada para um objeto estelar muito jovem e massivo, com alta taxa de
acrecao e que estd em transi¢ao para uma UC H II (BARBOSA et al., 2008). Em um estudo
dessas duas fontes com espectroscopia de alta resolucdo espacial, Barbosa et al. (2008)

detectaram pela primeira vez emissao compacta da banda de CO na IRS2E, o que sugere
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Tabela 1 - Principais caracteristica e evidéncias associadas a formacao estelar.

Caracteristica Evidéncia
Banda CO existéncia de disco e rotacao kepleriana
Bry existéncia de material circunstelar
Série de Pfund presenca de disco
Fell e/ou Mgll presenca de disco
maser H,O estagio recente da formacao e regices UCH II
maser SiO direcao dos efluxos
Maser CH30H estagio recente da formagcao, movimento do disco
NH; direcao dos efluxos
HCOOCH; direcao e propriedades dos efluxos
CH3CN evidéncia de disco
HCO* mapear efluxos
intervalo entre CH3CN e ¥CO estimar a presenca de disco e efluxos juntos

Fonte:(GUSMa0, 2011).

a presencga de um disco de acrecao em volta dessa fonte. Os autores também identificam
a fonte ionizante da UC H II W51d como uma estrela massiva mais recente que o tipo
espectral O4, baseados na emissao de N III, linhas de absorcao em He II e auséncia de

emissao em C IV.
1.6 Motivagao e Objetivos

Essa dissertacao tem como objetivo determinar a populacao estelar de um impor-
tante cenario de formagao de estrelas massivas, a regiao W51 IRS2. Através da fotometria
em J, H e K, essa dissertacao devera apresentar as principais caracteristicas das estrelas

da regiao. Dentre os objetivos, destacamos:

e A apresentacao e analise dos diagramas cor-cor e cor-magnitude das principais

fontes da regiao,

e Elaboracao das funcoes de luminosidade e massa da regiao de estudo e sua

relacao com regioes similares,

e Identificar e caracterizar candidatos a MYSOs da regiao,

A dissertacgao estd estruturada em 4 capitulos. O Capitulo 1 descreve as principais
caracteristicas do processo de formagao das estrelas de alta massa, enquanto o Capitulo 2
descreve os procedimentos adotados na observacao e do processo de reducao dos dados. O
Capitulo 3 apresenta a andlise e discussao dos resultados e por fim, o Capitulo 4 sintetiza

as conclusoes da dissertagao e apresenta as perspectivas futuras.
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Figura 8 - Representagdo da localizagao da W51 IRS2 na Galdxia.

. Brago espiral de Sagitario

.

Fonte: (LACY et al., 2007)
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2 OBSERVACAO E REDUCAO DE DADOS

Os dados da regiao W51 IRS2 foram obtidos nas noites de 13 e 15 de maio de
2009, através da camera Near InfraRed Imager and Spectrometer (NIRI) no Telescopio
Gemini-Norte no modo /32, que d4 uma escala de placa de 0,022” /pixel, com campo
de 22,47 x 22,4”. Foi utilizado o médulo de 6ptica adaptativa ALTAIR com uso do
sistema LGS (do inglés, Laser Guide Star), que possibilitou alcangar a resolugao espacial
de aproximadamente 0,157, 0,12” e 0,11” para J, H e K respectivamente. A observacao
seguiu os parametros exibidos na Tabela 2. Para cada sequéncia foram obtidas 8 imagens,
sendo 4 do objeto e 4 de uma regiao proxima com poucas estrelas e baixa emissao estendida
para serem usadas como imagens de céu. A reducao das imagens do objeto foi realizada
usando-se inicialmente o script nirlin em linguagem Python para céalculo e aplicacao da
correcao de nao-linearidade pixel a pixel. Em seguida, o processo de reducao seguiu o
padrao de reducao de imagens NIR do pacote NIRI em ambiente IRAF para correcao de
dark, flat-field e bad pizels.

Tabela 2 - Parametros da Observacao

| Filtro | A(um) [ AX (um) | Tempo total de exposigao (s) |

7 1,25 1,15 l
7 1,25 1,15 180

i 1,65 1,49 2
H 1,65 1,49 110

K 2.20 2.03 P
K 2,20 2,03 145

A2 1-0 2.12 0,03 P
H2 1-0 2,12 0,03 85

K (continuo) | 2,09 0,03 2
K (continuo) | 2,09 0,03 85

Fonte: A autora

As imagens finais foram combinadas através da tarefa imcombine, tomando-se
a mediana das 4 imagens do objeto, escalonadas pela moda. Na andlise do campo estelar
foi utilizado o pacote IDL (Interface Description Language) XStarfinder (DIOLAITI et al.,
2000) para a realizagao da fotometria PSF (do inglés, Point Spread Function) ou fotome-
tria de perfil. Essa técnica utiliza a distribuicao espacial da luz de uma fonte puntual sobre
o detector para criar um perfil de distribuicao de luz das fontes do campo de estudo. Esse
programa, possui rotinas desenvolvidas em linguagem IDL e uma apresentacao sobre ele
pode ser encontrada em www.bo.astro.it/StarFinder /index.htm na forma de script
para a biblioteca IDL.
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A FWHM (do inglés, full width at half mazimum) da PSF foi determinada atra-
vés da tarefa imexam, que examina o perfil do fluxo das estrelas do campo. Uma vez
estabelecida a PSF através de algumas estrelas isoladas ou livres de nebulosidade, o pro-
grama detectou as fontes ajustando um modelo de PSF determinado no passo anterior,

para extrair seu fluxo.

Para calibracao dos fluxos extraidos, imagens da estrela FS148 foram obtidas na
mesma noite de observagao com exposicao de 2 segundos, porém as imagens saturaram
em dois filtros (J e K). Por essa razao, o ponto zero foi determinado pela fotometria do
catdlogo de Kumar et al. (2004), que abrange estrelas da mesma regiao. O erro estimado
na calibragao em fluxo nesse procedimento é, em média, de 40,024, £0,024 e £0,031
mag para J, H e K, respectivamente. Para obtermos o fluxo das estrelas mais brilhantes

efetuamos a fotometria nas imagens de IRS 2 com 2 segundos exposicao.

Através do programa XStarfinder foram encontradas 30, 157 e 402 fontes em
J, H e K respectivamente. O baixo numero de fontes no filtro J é justificado pela alta
exting¢ao visual nesse comprimento de onda. Para a elaboracao do diagrama cor-cor, foram
utilizadas 29 estrelas que tiveram a magnitude apurada nos treés filtros. Para a elaboracao
do diagrama cor-magnitude foram utilizados os 29 objetos do diagrama cor-cor, além de
98 objetos com magnitude apurada nos filtros H e K, totalizando a analise de 127 objetos

do campo.

Os objetos com cor (H - K)< 1 foram identificadas como estrelas de primeiro
plano, que nao pertencem ao aglomerado. Elas podem ser identificadas nos graficos como
triangulos e seus dados nao foram utilizados na analise da regiao. A Tabela 3 apresenta

os objetos com magnitudes apuradas nos 3 filtros e suas respectivas cores.

As incertezas nas magnitudes baseiam-se nos erros formais do Xstarfinder adici-
onado em quadratura as incertezas do calculo do ponto zero fotométrico. Para as estrelas
mais brilhantes, o erro no ponto zero ¢é a principal componente dessa estimativa, com mé-
dia de 40,027, £0,024 e £0,031 mag para J, H e K, respectivamente, conforme descrito

acima.
2.1 Leis de Extincao e Vetores de Avermelhamento

No diagrama cor-cor, expressamos o avermelhamento das fontes através de vetores
que sao determinados a partir da lei de extincao interestelar no infravermelho, que é
definida por Mathis (1990) como:

A)\ (06 )\70[ (6)
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Tabela 3 - Catalogo de magnitudes e cores

ID J H K H-K|J-H
W51d | 16,38 | 14,02% | 12,54 | 1,48 2,36

#2 116,22 | 14,751 | 13,741 | 1,01 1,48

#6 17,7 | 16,22 | 14,94! 3,1 1,48

#7 | 1787 | 16,6 | 15,34 1,16 1,37

#9 | 1828 | 1595 | 14,23 | 3,54 2,33

#11 | 18,4 | 1593 | 14,281 | 3,47 2,47

#12 | 1842 | 18,05 | 16,09 1,96 0,37

#13 | 18,67 | 16,33 | 14,41t | 3,74 2,34

#21 | 20,23 | 18,21 | 16,64 1,57 2,02

#24 120,62 | 17,85 | 16,08 1,77 2,77

#26 | 20,66 | 18,3 | 16,78 1,52 2,37

#28 | 20,73 | 18,24 | 16,68 1,57 2,48

#29 | 20,75 | 18,05 | 16,43 1,62 2,7
'Magnitude apurada em imagens com exposicao de 2 segundos.
Fonte: A autora

Onde a relacao E(J — H) = A(J) — A(H) representa a inclinagdo do vetor de

avermelhamento.

Os valores da lei de avermelhamento diferem de acordo com as referéncias. Se-
gundo Mathis (1990), a lei de avermelhamento possui valores de (E;_g/Fy_k) = 1,83
com o = 1,70, enquanto Stead e Hoare (2009) considera (E;_gy/Fn_x) = 2,07 e
a = 2,14. No entanto, usaremos os parametros determinados por Okomura et al. (2000)

em um estudo baseado na fotometria de 90 estrelas da regiao W51. Sao eles:

(Ejy—u/Ep-x)=1,7
a=1,9

As cores intrinsecas das estrelas na SP de Koorneef (1983) foram corrigidas para o
sistema fotométrico UKIRT (sistema Mauna Kea), através das transformagoes dadas por
Carpenter (2001). Com a aplicacdo da lei de avermelhamento de Okomura et al. (2000),

temos para estrelas do tipo O na SP, a relagao:

(J—H)=1,7x (H—K)—0,075 (7)

Assim como para as estrelas M na SP:

(J—H)=1,7x (H—K)+0,46 (8)
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2.2 Sequéncia Principal de Idade Zero (ZAMS)

Para estimativa da sequéncia principal de idade zero (ZAMS) no diagrama cor-
magnitude, utilizamos a magnitude K (M) proposta por Blum et al. (2000) e a cor
intrinseca (H - K) dada por Koornneef (1983) corrigida para o sistema UKIRT. As mag-
nitudes M foram obtidas através das luminosidades dadas por Schaller et al. (1992) e
transformadas em magnitudes visuais absolutas. Para apurar a magnitude aparente (mg),

utilizamos a relacao:

Onde D é a distancia em pc e Ak € a extingao interestelar na banda K. Utilizando
a estimativa de avermelhamento dada por Mathis 1990, onde Ax ~ 1,9 X (H — K) 104105

temos que D = 5500 pc e Ax = 3,74 mag. Resultando na Equacao 10:

mx = My + 5 x log(5500) — 1,26 (10)

A Tabela 4 exibe os parametros utilizados para estimativa da localizacdo da
ZAMS da regiao.

2.3 Completeza da Amostra

Para a verificacao da completeza de deteccao das fontes, estrelas artificiais foram
inseridas nas imagens sob ambiente IRAF através do pacote ADDSTAR e analisadas pelo
XStarfinder com os mesmos parametros usados para detectar as fontes da regiao. Os
paramentros de FWHM da PSF para adicao e deteccao das estrelas artificiais foram os

mesmos utilizados na deteccao das fontes do campo.

Para cada A mag = 0,5 foram adicionadas 10 estrelas nos intervalos de magnitude
de 13 < mag < 22 na banda H e entre 12 < mag < 22 na banda K, um nimero maior
de estrelas adicionadas apresentava o mesmo resultado. A PSF das estrelas artificiais foi
determinada e analisada pela média da PSF das estrelas originais do campo. O resultado

desse procedimento pode ser visto na Figura 9.

A Tabela 5 detalha as taxas de detec¢ao do grafico de completeza. Como as estre-
las do campo analisado apresentam magnitude entre 12 e 20, temos completeza superior
a 80 % para esse intervalo. As estrelas artificiais com magnitudes superiores a 20 mag nao
foram detectadas, porém nenhuma das estrelas do campo analisadas nesse estudo chegou

a esse limite. Para a construgao da funcao de luminosidade, cada intervalo de magnitude
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Tabela 4 - Parametros ZAMS
| Tipo Espectral | Massa | M,* | m;® | H— K" |

03 89,7 | 48 | 12,64 | -0,01
04 65,1 |-4,41 | 13,03 | -0,01
04,5 56,4 | -4,24 | 132 | -0,01
05 493 | -4,07 | 13,37 | -0,01
05,5 436 | -3,89 | 13,55 | -0,01
06 38,9 |-3,60| 13,75 | -0,01
06,5 34,9 | -35 | 13,94 | -0,01
o7 31,5 | -3,3 | 14,14 | -0,01
07,5 28,6 |-3,11 | 14,33 | -0,01
08 26 | -2,92 | 14,52 | -0,01
08,5 23,7 | -2,75 | 14,69 | -0,01
09 21,6 | -2,62 | 14,82 | -0,01
09,5 19,7 | -2,49 | 14,95 | -0,01
B0 17,9 |-2,36 | 15,08 | -0,01
BO,5 16,3 |-2,28 | 15,16 0
Bl 72 |-094| 16,5 0
B2 54 |-025 17,19 0
B3 4,3 | 021 [17,65| 0,01
B5 36 | 052 17,96 | 0,02
B7 3 0,89 | 18,33 | 0,02
B9 25 | 1,20 | 18,73 | 0,03
A0 2,2 | 1,44 | 1888 | 0,04
A2 2 1,63 | 19,07 | 0,05
A5 1,8 18 | 19,24 | 0,06
A7 1,7 | 1,97 | 1941 | 0,06
FO 14 | 244 | 19,88 | 0,08
F2 1,3 | 2,68 20,12 | 0,09
F5 1,2 | 297 | 2041 | 0,10
F8 1,1 | 34 |2084| 0,10
GO 1,1 | 345 |2089 | 0,11
G5 1 349 | 20,93 | 0,12
GS8 1 381 [ 2125 | 0,13
KO0 0,9 | 4,01 [2145| 0,14
K2 0,8 | 4,05 [21,49| 0,17

2Magnitude absoluta na banda K para o tipo espectral na ZAMS. (BLUM et al., 2000).
3Magnitude aparente na banda K para a distancia de 5,5 kpc e Avy, = 3,74 mag.
“Cor intrinseca H-K dada por Koornneef (1983) e corrigida para o sistema UKIRT
segundo transformagoes de Carpenter (2001)
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Tabela 5 - Taxa de deteccao das estrelas artificiais na banda K.

] Filtro \ Magnitude \ Estrelas adicionadas \ % detectado \

K De 12 a 17 100 100 %
K De 17 a 20 60 80 %
K De 20 a 20,5 10 60 %
K De 20,5 a 21 10 50 %
K De 21 a 21,5 10 10 %
K acima de 21,5 10 Nao houve detecgao

Fonte: A autora

foi corrigido estatisticamente por seu fator de completeza.

As diferencas obtidas entre a magnitude de entrada e saida das estrelas artificiais

é < 0,13 mag para H e K, como pode ser visto no grafico abaixo da Figura 9.
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Figura 9 - Acima: O grafico mostra a taxa de detecgdo das estrelas artificiais de acordo com
a magnitude. Abaixo: O gréafico exibe a diferenca entre as magnitudes das estrelas
artificiais adicionadas pelo ADDSTAR e a magnitude apurada pelo Xstarfinder.
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3 RESULTADOS E DISCUSSAO

Nessa se¢ao, apresentaremos os resultados obtidos através da fotometria no NIR
da regiao W51 IRS2. A Figura 10 mostra a imagem W51 IRS2 em cores falsas J(Azul),
H (Verde) e K (Vermelho), com as estrelas de primeiro plano identificadas pela cor azulada

enquanto as estrelas da regiao de estudo apresentam forte avermelhamento local.

Figura 10 - Imagem da W51 IRS2 em cores falsas. J corresponde ao azul, H corresponde ao
verde e K ao vermelho. E possivel observar o avermelhamento da regiao estudada
enquanto os objetos de primeiro plano apresentam predominio do azul. A imagem

completa abrange uma area de 22 x 22 segundos de arco.

1
0,025 pc

Fonte: A autora

A Figura 11 exibe as imagens em cada filtro. As fontes com maior luminosidade

e candidatas a estrelas massivas foram destacadas nas imagens, nos diagramas das figuras
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Figura 12 e Figura 13 e na Tabela 6, que exibe as massas calculadas através dos parametros
de ZAMS dados por Blum et al. (2000) para distancia de 5,5 kpc e Ay = 3,74. Enquanto
na banda J foi possivel extrair o fluxo das estrelas através da combinacao das imagem
com maior tempo de exposicao, € evidente a saturacao das fontes mais intensas nas bandas
H e K. Isso acontece porque de modo geral, a extingao aumenta para comprimentos de
onda mais curtos, bem como os MYSOs sao mais brilhantes para comprimentos de onda

maiores.

Tabela 6 - Massa estimada do DCM da Figura 13

D Wo5I1d | #2 | #6 | #9 | #11 | #13
Massa (My) | 90 38 119 | 28 | 28 | 26

Fonte: A autora

3.1 Diagramas Cor-Cor e Cor-Magnitude

A Figura 12 mostra o Diagrama Cor-Cor (do inglés, Color Color Diagram, DCC"
J - H x H- K) daregiao W51 IRS2. Os triangulos indicam as estrelas de primeiro plano,
os circulos as fontes estudadas e o simbolo “%” representa W51d. Os ntimeros ao lado
das estrelas representam a identificacao na Tabela 3 e é a mesma para todas as imagens
e diagramas apresentados nesse trabalho. As linhas inclinadas se referem ao vetor de
avermelhamento interestelar de acordo com as leis de Okomura et al. (2000) para estrelas
do tipo espectral M e O, de acordo com as cores intrinsecas de Koornneef (1983), conforme

descrito na Segao 2.1 . A linha tracejada exibe o local das estrelas T-Tauri Classicas.

No DCC da Figura 12 é possivel observar a concentracao de pontos em
(H — K)pmedia = 0,5 que corresponde a um A ~ 0,95 mag. Esse avermelhamento se refere
as estrelas de primeiro plano e é uma boa aproximacgao para a componente interestelar
do avermelhamento. Ja no diagrama da Figura 13, a linha continua exibe a estimativa de
ZAMS para A ~ 0,95 mag e distancia de 5,5 kpc. A linha tracejada mostra a estimativa
de ZAMS para um avermelhamento adicional de Ag &~ 2,09 mag, referente a estimativa
de avermelhamento local da W51 IRS2.

Algumas fontes apresentam além do avermelhamento local, cores discrepantes em
relacao aos outros objetos do grupo. Essas fontes se destacam em ambos os diagramas e

serao discutidas posteriormente.
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3.2 Funcao de Luminosidade e IMF

Para a elaboracao da funcao de luminosidade da regiao W51 TRS2, foram uti-
lizados apenas os objetos do aglomerado estudado, corrigidos pelo avermelhamento in-
terestelar e pelo fator de completeza da deteccao da amostra. Como nao havia objetos
com magnitude maior que a magnitude de corte, todos os objetos foram utilizados para a
estimativa da funcao de luminosidade. Através de ajuste linear dos pontos do grafico da
Figura 14 foi possivel obter a inclinacao de a = 0,18 4 0,04. Resultado similar, dentro das
incertezas, ao encontrado no Quintuplet cluster (a=0,24 £+ 0,06)(LIERMANN et al., 2012)
e em G333.1-0,4 («=0,24 £ 0,02) (FIGUEREDO et al., 2005).

A funcao de massa foi obtida através do ajuste linear da distribuicao da massa
das estrelas calculada através dos modelos de Schaller et al. (1992) e resumidos por Blum
et al. (2000) na Tabela 4. Sua inclinagao é I' = -1,39 4+ 0,15 (Figura 15). Valor similar
ao encontrado por Massey et al. (1995b) nas associa¢oes OB das Nuvens de Magalhaes
(I' =-1,3 £ 0,3), e nas associagoes ao norte da Via Léctea, NGC 6823 (I" = -1,3 £+ 0,4),
NGC 6913 (I' =-1,1 £ 0,6) e IC 1893 (I' = -1,3 + 0,2) em Massey et al. (1995a).

Em um estudo da W51, Okomura et al. (2000) encontraram uma inclinagao geral
de I' =-1,8 para 10 < M /M, < 30, porém também foi encontrado um excesso de estrelas
com massa acima de 30 Mg se comparado com o resultado esperado pela IMF. Nesse
trabalho W51 foi dividida em 4 regides, sendo a Regiao 3 equivalente a W51A, onde IRS2
esta incluida. Para a regiao 3, especificadamente, foi encontrada uma inclinacao de I' =
-0,8 + 0,1. Em outro estudo sobre W51A, Figueredo (2005) encontrou uma inclinagao
de I' = -0,61 para 0,08 < M/M; < 120. O valor da massa total encontrado para esse
intervalo foi de M = 2,28 4 0,96 x 10° M.

Integrando a fungao de massa de W51 IRS2 no intervalo 1,3 < M /M, < 92,5,
intervalo de massa estimado para as estrelas detectadas no campo, temos M = 1,2 x
103 M. Ao integrarmos a IMF entre os limites de 0,08 < M /Mg < 92,5, limite inferior
adotado por Hillenbrand e Hartmann (1998), podemos estimar a massa total de W51 IRS2
em My = 3,6 x 10* M. Na Tabela 7 é possivel comparar os resultados obtidos em

estudos de IMF' de outros importantes aglomerados.
3.3 Objetos em Destaque

Como ¢ possivel observar no DCC e DCM, alguns objetos se destacam por um
excesso de emissao que os desloca da linha de avermelhamento interestelar e da linha de
ZAMS presumida. Esses mesmos objetos foram identificados nas imagens da regiao na
Figura 11 e grande parte deles apresenta saturagao na banda K. Esse excesso de emissao e

cores bastante avermelhadas sao caracteristicas de MYSOs ainda em processo de acregao,
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ja que o aquecimento da poeira do disco circumestelar a temperatura de 2.000 K produz
emissao térmica na banda K (FIGUEREDO, 2005).

Relacionando nosso estudo da populagao estelar da IRS2 no NIR, com os estudos
de imagens e espectroscopia no MIR de Okamoto et al. (2001) e Barbosa et al. (2008),
temos que a fonte #9 corresponde ao objeto OKYM 5 de Okamoto et al. (2001) onde foi
relacionado a regiao UC HIT WH1d1 e classificada como ~09.5 nesse mesmo estudo. IRS2
E é o objeto mais brilhante na banda K da regiao, porém nao foi detectada na banda
H por ser uma fonte profundamente embebida. Nao estd relacionada a nenhuma regiao
UC HII e apresenta emissao na banda de CO, relacionada a presenca de disco de acregao
(BARBOSA et al., 2008).

IRS2 W ¢ a contrapartida MIR de um dos picos radio de W51d, o que representa
a emissao de poeira morna (T ~ 400 K) das regides externas da UCHIIL. A estrela O3
identificada por Barbosa et al. (2008) é a fonte ionizante de W51d e é a contrapartida
NIR desta UC HIL.

As curvas de intensidade da emissao em radio foram superpostas a imagem na
banda K tomando a posicao da contrapartida NIR da W51d; como referéncia. O pico
principal da emissao de W51d coincide com a fonte identificada por Barbosa et al. (2008)

e 0 pico secundario coincide com a posicao de duas fontes extremamente embebidas,
candidatas a MYSOs.

3.4 Distancia de W51 TRS2

A partir das caracteristicas das estrelas O contidas na Tabela 4 e sabendo que
a principal fonte ionizante de W51d foi classificada como O3 por Barbosa et al. (2008),
seus dados fotométricos obtidos nesse trabalho foram utilizados para obtencao de uma
estimativa para a sua distancia, considerando que ela esta localizada na ZAMS. O valor
encontrado para essa distancia foi de D = 6,3 £ 0,5 kpc, consistente com os dados da
literatura, como 5,8 kpc encontrado por Barbosa et al. (2008), considerando a principal
fonte de WhH1d uma estrela O3; e a distancia de 6,1 4+ 1,3 kpc obtidos por Imai et al.
(2002) para W51 North, associada a IRS2.

44



Figura 11 - Imagens da W51 IRS2 nas trés bandas, no maior tempo de exposi¢ao (ver tabela
Tabela 2) e escala relativa a distancia de 5,5 kpc.

#13 0,05 pc
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Figura 12 - Diagrama cor-cor da regiao W51 IRS2; onde os tridngulos representam as estrelas
de primeiro plano, enquanto circulos representam as fontes estudadas. Wb51d esta
representada no diagrama por “%”. As linhas inclinadas mostram as linhas de aver-
melhamento interestelar esperados para estrelas do tipo M e O.
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Figura 13 - Diagrama cor-magnitude da regiao W51 IRS2. Os tridngulos representam as estrelas
de primeiro plano, circulos representam as fontes estudadas e W51d estd indicada
por “%”. A linha continua mostra a ZAMS para distancia de 5,5 kpc e Ag=0,95
mag referente ao avermelhamento interestelar. A linha tracejada indica a populagao

estelar estudada em um avermelhamento adicional de Agx= 2,09 mag.
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Figura 14 - Funcao de luminosidade na banda K corrigida pelo avermelhamento interestelar e
completeza de deteccao da amostra.
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Figura 16 - Imagem W51 IRS2 na banda K com curvas de nivel de radio em 3,6 cm em unidades
arbitrarias.

Fonte: A autora
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4 CONCLUSAO

O presente trabalho realizou o estudo da populacao estelar da regiao IRS2, parte
do complexo de formacao estelar W51, através da fotometria PSF das imagens nas bandas
J, H e K, obtidas em 13 e 15 de maio de 2009 pelo instrumento NIRI do telescépio de 8
m Gemini-Norte. Através do médulo de éptica adaptativa ALTAIR com o sistema LGS,
foi obtida a resolucao espacial de aproximadamente 0,15”7, 0,12” e 0,11” para J, H e K

respectivamente.

A partir das imagens nas bandas J, H e K foi possivel identificar 30 objetos na
banda J, 157 na banda H e 402 na banda K. O DCC e DCM mostram uma populacao de
objetos embebidos na regiao IRS2, candidatos a MYSOs.

A analise da IMF indica o expoente da lei de poténcia em I' = -1,39 4+ 0,15 e
a inclinacao da funcao de luminosidade correspondente a o« = 0,18 £ 0,04, esses valores
sao compativeis com regioes de formagao de estrelas de alta massa de nossa Galaxia e das
nuvens de Magalhaes (MASSEY et al., 1995a).

A massa estelar da regiao foi obtida integrando-se a funcao de massa e o valor
obtido foi de 3,6 x 10* M. Esse valor também é compativel com regioes de formacao
estelar de alta massa, mas destaca-se das demais por ter sido obtida de uma pequena
regiao projetada no plano do céu (22,4”)%. A quantidade de estrelas detectadas na banda
K, bem como a massa obtida para o aglomerado em area tao pequena, se comparada com
o restante do complexo, sugerem que IRS 2 nao esta na mesma distancia de W51A. Isto
seria possivel por um efeito de projegao, ja que o complexo esta localizado no brago de
Sagitario e, por ser muito extenso, se estenderia por sobre ele. A distancia obtida nesse
estudo para W51 IRS2 ¢é de 6,3 + 0,5 kpc, compativel com estimativas anteriores obtidas

por diferentes métodos.
4.1 Perspectivas Futuras

O presente trabalho pode ter sequéncia com um estudo espectro-fotométrico das
demais regioes de W51, inclusive da regiao W51A. As regices G48.9 - 0.3, G49.0 - 0.3,
G49.2 - 0.3 e G49.4 - 0.3 listadas por Kumar et al. (2004) ndo possuem um estudo dessa
natureza (em especial com espectroscopia) e mesmo em W51A, o nimero de estrelas

usadas para espectroscopia pode ser ampliado.
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