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Resumo

O Sol está imerso em uma região de densidade extremamente baixa e forma
bastante irregular conhecida como Bolha Local (BL). Acredita-se que a BL possa ter sido
formada pela explosões de supernova próximas à posição atual do Sol. Estas explosões
teriam varrido o meio interestelar, criando assim uma cavidade que pode ser preenchida
por gás quente. Na maior parte das direções, o contorno da BL é de�nido por uma parede
de Hidrogênio neutro, frio e denso. Entre as características fundamentais da BL podemos
citar: i) sua origem e idade; ii) seus limites com bolhas vizinhas; iii) o estado físico do gás
no seu interior, incluindo a ionização; iv) a composição química do material interestelar;
v) sua pressão interna.

Este trabalho tenta fornecer argumentos que ajudem a responder a três desses aspectos
fundamentais da BL. Limites: determinando que estruturas compõem a interface da BL
com a Superbolha Loop I e com a Superbolha Órion-Eridanus (S-OE) bem como as
distâncias das nuvens localizadas nessas direções. Origem: mapeando a distribuição do
excesso de cor E(b − y) na BL e corroborando o modelo 3D mais recente da origem e
evolução conjunta da BL e Loop I. Composição química: determinando a metalicidade
dos subgrupos que compõem a associação de estrelas OB Scorpio-Centaurus (Sco-Cen),
associação esta que teria originado a BL e Loop I.

Para tanto, a fotometria Strömgren foi utilizada para construir mapas do avermelha-
mento interestelar nas vizinhanças do Sol e para determinar a metalicidade das estrelas
da Sco-Cen. Os dados fotométricos uvbyHβ foram obtidos do �General Catalogue of Pho-
tometric Data�, complementados por dados de catálogos mais recentes, resultando numa
amostra �nal de 8492 estrelas. Com os resultados da distribuição da poeira interestelar de-
terminamos o contorno da BL e o comparamos à distribuição do Sódio neutro interestelar
(NaI). Isto nos permitiu corroborar o modelo mais recente da origem e evolução conjunta
da BL e da Superbolha Loop I desenvolvido por Avillez & Breitschwerdt (2012).

Com a polarimetria determinamos a distância das nuvens localizadas na direção da S-
OE e através do grau e da orientação dos vetores de polarização analisamos a estrutura da
interface nesta direção. Os dados polarimétricos foram coletados com os telescópios IAG
0,60 m e P&E 1,60 m do Observatório Pico dos Dias (OPD/LNA/MCT) e com o telescópio
de 0,90 m do Cerro Tololo Inter-American Observatory (CTIO - Chile), resultando em
uma amostra de 501 estrelas.

Sobre os limites da BL com Loop I os principais resultados de nosso trabalho são
que até 60 - 80 pc o excesso de cor permanece baixo (E(b − y) ≤ 0,m040) em todas as
direções sendo o valor típico igual a 0,m020. A esperada transição para E(b− y) ≥ 0,m070
no suposto anel de interação que contornaria a região de interação ocorre em d = 110±20
pc na parte esquerda do anel e d = 280 ± 50 pc em seu lado direito. Portanto, os dados
do excesso de cor não mostram o anel, como proposto por Egger & Aschenbach (1995).
Caso o anel exista ele é extremamente fragmentado e distorcido.
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Sobre o mapeamento do avermelhamento interestelar nas vizinhanças do Sol e validação do
modelo de origem e evolução da BL, temos que a distância até o limite da BL varia com
a latitude e com a longitude Galáctica, sendo que a menor distância (d ≈ 80 pc) ocorre
em l ≈ 0◦, com 20◦ ≤ b ≤ 40◦ e em 15◦ ≤ l ≤ 30◦ próximo ao plano Galáctico. Existem
vários túneis que conectam a BL às bolhas vizinhas. O mapa do excesso de cor corrobora
o modelo de origem e evolução da BL, em conjunto com Loop I, desenvolvido por Avillez
& Breitschwerdt (2012).

Sobre a região de interação entre a BL e a S-OE, analisando conjuntamente os dados da
fotometria, polarimetria e em NaI, sugerimos que a distância até a região de interação entre
a BL e a S-OE está entre 150 e 180 pc. As distâncias das nuvens interestelares localizadas
na direção da S-OE determinadas pela fotometria e pela polarimetria são: Loop A d ≈
120 − 140 pc; G191-52 d ≥ 160 pc; G207-50 d ≈ 170 pc; Loop B d ≈ 170 pc; L1642
d ≈ 160 pc; G191-28 d ≈ 150 pc; L1569 d ≈ 140 pc. Sugerimos ainda que essas nuvens
fazem parte de um anel que contornaria a região de interação entre a BL e S-OE o que
corrobora o esquema sugerido por Burrows et al. (1993).

Sobre a metalicidade da Sco-Cen mostramos que a metalicidade do subgrupo UCL é
[Fe/H] = -0,032, de LCC é [Fe/H] = -0,012, e de US é [Fe/H] = 0,104. Embora os valores
da metalicidade para UCL e LCC sejam próximos, podemos observar que os valores para
o subgrupo LCC são ligeiramente superiores, podendo indicar que sua formação foi um
pouco posterior à de UCL. A maior metalicidade do subgrupo mais jovem, US, sugere
que a nuvem interestelarque originou este subgrupo, deve ter sido enriquecida com metais
provenientes das explosões de supernova no subgrupo mais antigo (UCL).
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Abstract

The Sun is located in a low density region and quite irregular shape named Local Bubble
(LB). The LB is thought to have been formed by supernovae explosions near the current
position of the Sun. These explosions would have swept the interstellar medium, creating
a cavity �lled with hot gas. The boundary of the LB is mostly de�ned by a wall of
neutral, cold and dense Hydrogen. Among its fundamental characteristics are i) its origin
and age; ii) its boundary with neighbouring bubbles; iii) the physical state of the gas in
its interior, including the ionization state; iv) the chemical composition of the material;
v) its inner pressure.

This work attempts to provide arguments that help answering three of these funda-
mental aspects of the LB. Limits: by determining the LB boundaries in the direction of
the Loop I Superbubble and Orion-Eridanus Superbubble (OE-S). Origin: by mapping
the colour excess distribution in the solar neighborhood to test the most recent 3D model
of the joint evolution of the LB and Loop I. Chemical composition: by determining the
metalicity of the subgroups that form the Scorpio-Centaurus association (Sco-Cen).

In our work we have used Strömgrem photometry to build maps of the interstellar
reddening and to determine the metalicity of Sco-Cen. The photometric uvbyHβ data
were obtained from the �General Catalogue of Photometric Data�, complemented with
data from newer catalogs, resulting in a �nal sample of 8492 stars. With the photometric
results, we have built a detailed map of the color excess distribution in the Sun's vicinity
and compared it to the map of the LB boundaries in interstellar neutral Sodiun (NaI).
We also corroborate the most recent joint model of the origin and evolution of the LB
and Loop I, developed by Avillez & Breitschwerdt (2012).

The polarimetry was used to determine the distance of the clouds located in the direc-
tion towards OE-S and, through the degree and orientation of the polarization vectors, to
make an analysis of the interface's structure. The polarimetric data were collected with the
IAG 0,60m and P&E 1,60 m telescopes in Observatório Pico dos Dias (OPD/LNA/MCT)
and with the 0,90 m telescope in Cerro Tololo Inter-American Observatory (CTIO - Chile).
Our �nal sample is composed by 501 stars.

About the interface between the LB and Loop I our main results are that: up to 60 - 80
pc the colour excess remains below E(b−y) ≤ 0.m040 in all directions, with 0.m020 being a
typical value. The expected transition to E(b−y) ≈ 0.m070−0.m100, corresponding to the
ring's column density, occurs on the western part of the ring at d = 110±20 pc, whereas on
the eastern side it is not clearly seen before d = 280±50 pc. The colour excess distribution
does not show the interaction ring, as proposed by Egger & Aschenbach (1995).
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About the mapping of the colour excess in the solar neighborhood, and the validation of
the model of the origin and evolution of the LB, the main results can be summed up as
follows: the distance to the wall of dust varies with the Galactic longitude and latitude,
being the smallest distance about 80 pc for l = 0◦ at 20◦ ≤ b ≤ 40◦ and for 15◦ ≤ l ≤ 30◦

around the Galactic plane. There are many tunnels and holes in the cavity wall that
connect the LB with the neighboring bubbles. The colour excess map corroborate the
model of origin and evolution of the LB and Loop I, developed by Avillez & Breitschwerdt
(2012).

About the interface between the LB and the OE-S the analysis of the photometric,
polarimetric and NaI data shows that the distance to the interface varies from 150 to 180
pc. The distances to the interstellar clouds in this direction are: Loop A d ≈ 120 − 140
pc; G191-52 d ≥ 160 pc; G207-50 d ≈ 170 pc; Loop B d ≈ 170 pc; L1642 d ≈ 160 pc;
G191-28 d ≈ 150 pc; L1569 d ≈ 140 pc. The clouds that compose this interface seem to
form a ring around the region, this result corroborate the model suggested by Burrows et
al. (1993)

Although the metallicity of UCL and LCC subgroups are very similar, the LCC one
is slightly higher, suggesting that its formation occured after UCL. The metallicity in the
US subgroup is greater than the other two subgroups; the metallicity of subgroup UCL
is [Fe/H] = -0,032, of LCC is [Fe/H] = -0,012, and of US is [Fe/H] = 0,104. Both results
suggest that the interestellar cloud, that generates the US subgroup, was enriched by
supernovae explosions at UCL subgroup.

x



Capítulo 1

Introdução

O meio interestelar (MI) é um componente fundamental da estrutura Galáctica. O MI é
composto por gás, poeira interestelar e partículas de alta energia chamadas raios cósmicos.
O gás apresenta-se em fases distintas, de neutro denso e frio até altamente ionizado e
extremamente difuso e quente. As partículas de poeira interestelar são muito pequenas
apresentando um diâmetro característico da ordem de 0,1 µm. Em galáxias como a Via
Láctea o MI está em permanente evolução através da transformação de nuvens densas e
frias em estrelas que, durante sua evolução, enriquecem o gás interestelar com elementos
pesados provenientes de explosões de supernova. Além disso, grãos de poeira são formados
na ejeção dos envoltórios de estrelas nas fases de gigante vermelha, supergigante e nebulosa
planetária. O MI também transfere energia e momentum, absorvendo ondas de choque
de supernovas e ventos de estrelas de alta massa.

Explosões de supernova e ventos de estrelas massivas têm um profundo efeito no MI
incluindo a criação de grandes cavidades no gás interestelar. Nesta interpretação, a onda
de choque originando-se da estrela central varre o material vizinho, deixando uma grande
região com baixa densidade. Esta região evacuada aparece como um buraco na distri-
buição do material interestelar, envolvido por uma parede de gás neutro e denso. Estas
cavidades, frequentemente chamadas de bolhas interestelares, apresentam-se, tipicamente,
com diâmetro de ≈ 100 pc e densidade de gás neutro n(H) ≈ 0.01 cm−3 (Weaver, 1979).
Essas cavidades podem conter gás quente que emite radiação-X difusa, particularmente
se tiver acontecido um evento para reaquecê-la, tal como uma supernova (Heiles, 1998).
Estas bolhas interestelares estão presentes não só na Galáxia (e.g. superbolhas de Órion-
Eridanus, Cygnus e Loop I), mas também em outras. Portanto, não é surpreendente que
o Sol esteja localizado no interior de uma dessas cavidades. Na Fig.1.1 temos a represen-
tação pictórica da bolha Loop I e Loop IV na visão de Iwan (1980); nesta �gura o Sol
está localizado na interseção dos eixos.

O Sol está localizado em uma região de baixa densidade e forma bastante irregular
conhecida como Bolha Local (BL). Próximo à BL existem diversas outras cavidades que,
devido à proximidade, podem estar interagindo com a BL. Como exemplos de bolhas
vizinhas temos a superbolha Órion-Eridanus (S-OE), Gum Nebula, Loop I, II, III e IV
(Berkhuijsen et al., 1971; Iwan, 1980; Welsh et al., 1994; Egger et al., 1996; Egger, 1998).
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Figura 1.1: Esquema das bolhas Loop I e Loop IV próximas ao Sol (Iwan, 1980). Nesta
�gura o Sol está localizado na origem dos eixos.

1.1 A Bolha Local

Vários são os aspectos que caracterizam as bolhas interestelares. No caso da BL podemos
enumerar os seguintes aspectos principais:

1. Acredita-se que a Bolha Local possa ter sido formada pela explosão de uma ou
mais supernova nas proximidades do Sol há alguns milhões de anos atrás (e.g. Cox
& Reynolds, 1987; Kosarev et al., 1994; Frisch, 1993; Breitschwerdt et al., 2000;
Maíz-Apellániz, 2001; Fuchs et al., 2006; Breitschwerdt & de Avillez, 2006).

2. O meio interestelar dentro da BL é caracterizado, de uma forma geral, por uma
densidade extremamente baixa (nHI ≤ 0, 005 cm−3). Entretanto, dentro desta cavi-
dade existem diversas nuvens de baixa densidade (nHI ≥ 0, 05 cm−3) parcialmente
ionizadas. O próprio Sol está localizado dentro, ou próximo à borda, de uma dessas
nuvens conhecida como Nuvem Interestelar Local (NIL) (e.g., Frisch & York, 1983;
Lallement, 1998).

3. Devido às características cinemáticas das nuvens próximas ao Sistema Solar, Breits-
chwerdt et al. (2000) sugerem que estas nuvens são material ejetado da região de
interação entre a BL e a bolha Loop I, resultantes das instabilidades magneto-
hidrodinâmicas nessa região. Por outro lado, Frisch (1995) sugere que a NIL e as
outras nuvens próximas são parte da �shell� em expansão originada no subgrupo US
da associação de estrelas OB Scorpio-Centaurus.

4. Devido à observações de raios-X de baixa energia pensava-se que a cavidade da BL
era preenchida com gás quente (T ≈ 106 K) (e.g., Snowden et al., 1995; Snowden,
1998). Entretanto, recentemente foi descoberto que a interação entre os íons do
vento solar com partículas interestelares neutras, que atravessam o Sistema Solar,
podem ser responsáveis por grande parte ou até a totalidade da intensidade dos
raios-X de baixa energia observados (Robertson & Cravens, 2003; Koutroumpa et
al., 2009).
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5. Diversos autores apresentam a forma da BL, em uma visão simplista, como uma
esfera com diâmetro de ≈ 100 pc. Em uma visão mais realista a BL apresenta uma
forma bastante irregular, sendo que seus limites, em várias direções, ainda não são
bem de�nidos.

Embora esteja bem estabelecido que a BL, volume do meio interestelar no qual o Sol
está contido, seja uma região com gás de densidade extremamente baixa, as características
físicas do plasma que a preenche permanecem alvo de grande debate. Isto decorre do fato
de estarmos embebidos na estrutura e as nuvens interestelares mais próximas serem difusas
e tênues, di�cultando a determinação de seus parâmetros físicos.

1.1.1 Limites da Bolha Local

A BL é a região com aparente falta de material frio e denso, n(H) ≈ 0.005 cm−3, contida
dentro de ≈ 100 pc do Sol (Weaver, 1979). Portanto, os limites da BL são de�nidos
como a distância na qual uma parede de Hidrogênio frio, denso e neutro é primeiramente
observado (e.g. Iwan, 1980; Frisch & York, 1983; Welsh et al., 1994; Red�eld, 2006).

A forma e a distância deste envoltório de HI pode ser inferida através de várias técnicas.
A linha de absorção do NaI é um bom indicador da quantidade total de gás interestelar
neutro presente ao longo da linha de visada. Esta idéia é válida uma vez que o NaI ge-
ralmente reside em regiões interestelares frias (T< 1000 K) e predominantemente neutras
(Hobbs, 1978). Além disto, foi mostrado que a coluna de densidade do NaI, para valores
de logN(NaI) > 11.0 cm−2, está bem correlacionada com a coluna de densidade total do
Hidrogênio neutro (Ferlet et al., 1985).

O primeiro mapa com os limites da BL, utilizando linhas de absorção do NaI, foi
apresentado por Welsh et al. (1994). Subsequentemente Sfeir et al. (1999) e Lallement
et al. (2003) aumentaram o número de linhas de visada e construiram novos mapas da
distribuição do NaI até 350 pc do Sol. Recentemente Welsh et al. (2010) utilizaram
uma amostra composta por linhas de absorção de NaI na direção de 1678 estrelas. Estes
estudos con�rmam a existência de uma cavidade na distribuição do gás interestelar neutro
em torno do Sol. A distância do limite da BL é considerada como sendo onde a coluna
de densidade do HI é NHI > 5 × 1019 cm−2. A BL seria assimétrica, com raio mínimo
de 60 pc na direção da longitude Galáctica l = 0◦ e teria extensâo máxima em torno de
200 pc na direção l = 235◦. Também estaria possivelmente sendo comprimida, no plano
Galáctico, pela expansão de bolhas jovens adjacentes, que tem pressão interna maior
que a velha e quiescente Bolha Local. Seria conectada às bolhas interestelares vizinhas
através de vários túneis estreitos de baixa densidade de gás neutro. Além disso a BL
seria alongada na direção Norte-Sul, como uma chaminé, extendendo-se até às regiões
internas do halo Galáctico. Essa característica da BL, juntamente com sua inclinação,
levou diversos pesquisadores, e.g. Lallement (2007), a sugerirem que a origem da BL
estaria associada ao �Cinturão de Gould� (suposto anel de associações de estrelas jovens
localizadas nas vizinhanças do Sol).

Na Fig. 1.2 temos o contorno da Bolha Local, segundo Welsh et al. (2010), no plano
Galáctico (à esquerda) e perpendicular ao plano Galáctico (à direita). Nessa �gura a
área mais clara representa a região de menor densidade e as linhas contínuas representam
isocontornos de densidade do NaI com valores de log nNaI = -9,5; -9,1; -8,5 e -7,8 cm−3.

Apesar de diversas técnicas terem sido utilizadas, a determinação dos limites da BL na
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Figura 1.2: Mapas do contorno da BL em NaI; (à esquerda) no plano Galáctico, (à direita)
perpendicular ao plano Galáctico (Welsh et al., 2010). A linha verde representa o limite
da BL.

direção de outras bolhas vizinhas, como a Superbolha Órion-Eridanus, permanece pouco
precisa.

1.1.1.1 Limites da Bolha Local a partir da poeira interestelar

Knude (1979) mostrou que a poeira interestelar também pode ser utilizada como um
indicador do HI e, portanto, pode ser utilizada para de�nir os limites da BL. A fotometria
Strömgren fornece medidas precisas do excesso de cor ao longo da linha de visada e da
distância das estrelas. O excesso de cor, que está relacionado à extinção da luz estelar,
ocorre sempre que a radiação eletromagnética propaga em um meio com partículas de
tamanho próximo a seu comprimento de onda e é um indicador da quantidade de material
ao longo da linha de visada. Em geral, o feixe transmitido é reduzido em intensidade por
dois processos físicos: absorção e espalhamento.

Através de calibrações empíricas do sistema fotométrico de Strömgren podemos de-
terminar como o meio interestelar afeta a luz emitida pelas estrelas. Entretanto, devido
às calibrações existentes, a fotometria Strömgren fornece valores con�áveis para o excesso
de cor (E(b− y)) e distância apenas para estrelas mais quentes que o tipo espectral G2.

Em particular, Perry & Jonhston (1982) utilizaram os dados da fotometria Strömgren
de 3867 estrelas de tipos espectrais A e F para construir um mapa do avermelhamento
interestelar para distâncias de até 300 pc do Sol. Como resultado, eles sugerem que o
avermelhamento é desprezível para distâncias menores que 200 pc. Reis (2007), utilizando
fotometria Strömgren, mostrou que o lado oeste da interface entre a BL e a bolha Loop I
está localizado a uma distância d ≈ 90 pc, enquanto o lado leste está a d ≥ 250 pc. Além
disso, foi mostrado que essa interface apresenta uma forma extremamente irregular.

Os grãos de poeira interestelar que causam a extinção, também podem polarizar a luz
estelar. A polarização da luz das estrelas pelo meio interestelar fornece evidência que ao
menos uma componente dos grãos de poeira responsáveis pela extinção, tem propriedades
ópticas anisotrópicas, provavelmente, devido à sua forma alongada e a seu alinhamento
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com o campo magnético Galáctico ou com o campo magnético especí�co de uma deter-
minada região. Além disso, a polarimetria pode detectar a presença de material pouco
denso mais facilmente que a fotometria, i.e. no caso dos menores valores de E(b− y). Em
particular, Santos et al. (2011) determinaram a polarização de 878 estrelas do catálogo
Hipparcos localizadas na direção da região de interação entre a BL e Loop I. Os resulta-
dos sugerem que a estrutura que envolve a região de interação é altamente distorcida e
fragmentada, corroborando os resultados de Reis (2007). Na Fig. 1.3 temos os diagramas
de P (%) vs. d (pc), apresentado por Santos et al. (2011), para áreas selecionadas sobre
o anel proposto por Egger & Aschenbach (1995). Como podemos observar, as distâncias
até as estruturas que polarizam a luz estelar é bastante diferente nos lados leste e oeste
do anel de interação.

Figura 1.3: Diagramas de P (%) vs. d (pc), apresentado por Santos et al. (2011), para
áreas selecionadas sobre o anel proposto por Egger & Aschenbach (1995).

Assim, utilizando a fotometria e a polarimetria, para um grande conjunto de estrelas,
podemos determinar a distância até os limites da BL.
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1.1.2 Características do gás na Bolha Local

Até o �nal dos anos 90 acreditava-se que devido ao aquecimento do meio interestelar,
oriundo de explosões de Supernova, a BL era preenchida com gás altamente ionizado a uma
temperatura ≈ 106 K (e.g., Snowden et al., 1990, 1995; Snowden, 1998). Este pensamento
originava-se das observações de raios-X de baixa energia (SXR). Modelos de emissão
de plasmas em equilíbrio de ionização colisional (CIE - onde o número de ionizações é
igual ao número de recombinações) sugeriam que a intensidade medida poderia ser obtida
em um volume extendendo-se por aproximadamente 100 pc, com uma pressão térmica
comparável à esperada em uma grande cavidade quente em equilíbrio com seu envoltório,
isto é p

k
≈ 10.000 − 20.000 cm−3 K. A produção dos raios-X tinha de ser local, uma vez

que as paredes de HI, que envolvem a BL, são opacas a este comprimento de onda.
A anticorrelação observada entre a intensidade da emissão dos SXR e a coluna de

densidade do HI deu origem ao �Displacement Model� (Sanders et al., 1977; Cox & Rey-
nolds, 1987; Snowden et al., 1990). Nesse modelo a intensidade observada dos SXR seria
proporcional à distância, em uma determinada linha de visada, ocupada pelo gás quente.
Assim, conhecendo o raio da BL em uma direção, os raios em outras direções seriam
estimados a partir das intensidades observadas dos SXR, considerando-se que a tempera-
tura e densidade são as mesmas em todas as direções. Snowden (1998), utilizando este
método, sugeriu que a distância do Sol até os limites da BL variariam de d ≈ 40 pc até
d ≈ 100 pc. Entretanto, medidas da coluna de densidade do NaI sugeriam a existência de
uma cavidade maior, Cavidade Local, cujo raio variaria entre ≈ 40 pc até ≈ 200 pc do
Sol. Portanto, acreditava-se que a região preechida com gás quente estaria contida dentro
dessa cavidade.

Nos dias atuais, o estado físico do gás que preenche a BL é alvo de intenso debate.
Lisse et al. (1996) e Cravens (1997) observaram que a troca de cargas entre íons altamente
carregados do vento solar e partículas neutras de origem cometária (SWCX) emitiam
raios-X no interior do Sistema Solar. Nessa troca de cargas, os elétrons absorvidos pelos
íons sofrem diversos decaimentos radiativos produzindo fótons na energia dos raios-X
observados (Shelton, 2009).

Esta descoberta mostrou que o vento solar também poderia realizar esta troca de
cargas com as partículas interestelares neutras que atravessam o Sistema Solar. O SWCX é
não isotrópico, pois depende da atividade solar, apresentando variações em curtos e longos
períodos. Robertson & Cravens (2003) efetuaram cálculos da intensidade da emissão
proveniente do SWCX e sugerem que 50% do �uxo observado em raios-X de baixa energia,
no plano Galáctico, poderiam ser resultado destas reações. Koutroumpa et al. (2009)
construiram modelos da intensidade e características espectrais do SWCX. Seus resultados
sugerem que, para baixas latitudes Galácticas, a emissão devido ao SWCX poderia ser
responsável pela maior parte, se não toda, a intensidade dos SXR observados. Esta nova
informação levou vários pesquisadores a sugerirem que a BL pode não ser tão quente
quanto se imaginava (e.g., Welsh & Shelton, 2010). Neste caso o gás quente estaria
localizado apenas em altas latitudes. Entretanto, Snowden (2009) salienta que atualmente
não é possível separar, observacionalmente, a emissão proveniente de cada um dos dois
mecanismos e que apenas a espectroscopia em raios-X de alta resolução, proposta para
futuras missões, poderá determinar qual fração do �uxo de SXR observado é proveniente
do SWCX. Além disso, uma forte evidência para a presença de gás quente no interior da
BL é a anticorrelação existente entre o �uxo dos SXR e a distribuição do HI.
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Outras informações sobre o meio interestelar local podem ser obtidas com o estudo das
nuvens de baixa densidade localizadas dentro da BL. Dentro dos limites da BL existem
várias nuvens difusas de gás morno (T ≈ 7000 K) e parcialmente ionizado (ne ≈ 0, 3
cm−3) com densidade n ≈ 0.3 cm−3 e dimensões entre 0,5 e 5,0 pc (e.g. Lallement et al.,
1986; Welsh, 2009). O próprio Sistema Solar está localizado dentro ou próximo à borda de
uma destas nuvens conhecida como Nuvem Interestelar Local (NIL). A NIL é uma nuvem
parcialmente ionizada, cuja razão entre a densidade de elétrons livres e a densidade de
átomos é ne/n ≈ 0, 3− 0, 7, de gás morno, T ≈ 104 K, baixa densidade (n ≈ 0, 1 cm−3) e
tem dimensões de 3 a 5 pc (e.g., Cox & Reynolds, 1987; Snowden et al., 1990). Estudos
da distribuição do gás interestelar em linhas de absorção do HI e molecular (H2), NaI e
Cálcio ionizado (CaII), mostram que nas vizinhanças dessa nuvem existem outras nuvens
com, aproximadamente, as mesmas características. Lallement (1998) identi�cou outras
cinco pequenas nuvens dentro de um raio de 10 pc do Sol, sendo a mais próxima conhecida
como �Nuvem G�.

A densidade de elétrons da NIL, calculada usando-se diferentes métodos e em diferentes
direções, varia de ne = 0, 05 cm−3 (Lallement & Ferlet, 1997) até ne = 0, 3 cm−3 (Gry et
al., 1995). Isto pode ser um sinal de ausência de equilíbrio de ionização. Na NIL, segundo
vários autores, o Hélio está superionizado em relação ao Hidrogênio, reforçando a idéia
dessa falta de equilíbrio (Breitschwerdt et al., 2000). Cox & Reynolds (1987) argumentam
que a ausência de equilíbrio pode ser decorrência de um vigoroso �uxo de UV ocorrido
entre 0,1 e 1 milhão de anos atrás.

O vetor velocidade da NIL e da nuvem G apontam no sentido contrário à direção de
Sco-Cen. Isso levou diversos autores (e.g. Frisch, 1998) a sugerirem que a existência dessas
nuvens estaria relacionada a um �uxo de material vindo de Loop I na direção do Sistema
Solar. Na Fig. 1.4 temos uma representação esquemática da Bolha Local projetada so-
bre o plano Galáctico na visão de Frisch (1995). Nesta �gura, o Sol está localizado na
interseção das setas azul e laranja, sendo que a seta laranja (maior) indica a direção do
movimento solar e a azul (menor) indica a direção do �uxo da Nuvem Local, no padrão
de repouso local1. Os arcos em azul representam estruturas em expansão originadas de
supernovas na associação de estrelas OB Scorpio-Centaurus (Sco-Cen), representada por
círculos localizados entre 300◦ ≤ l ≤ 360◦. Também estão representadas as posições apro-
ximadas da S-OE (l ≈ 200◦) e da Gum Nebula.

Figura 1.4: Representação esquemática da Bolha Local no plano Galáctico na visão de
Frisch (1995).

1Padrão de refêrencia centrado no Sol para o qual a velocidade média das estrelas próximas é zero.
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Segundo Breitschwerdt et al. (2000), a NIL e as outras nuvens próximas seriam �blobs�
de matéria ejetados da região de interação entre a BL e a bolha Loop I, devido a instabi-
lidades magneto-hidrodinâmicas. As interfaces condutivas entre as nuvens e o gás quente
que preenche a BL deveriam ser detectadas em várias direções. Entretanto, a procura
pelos íons que comporiam esta interface, como o CIV e o SiIV, mostra poucos resultados
(Lallement, 2007). A temperatura da NIL foi medida em várias linhas de visada. Os valo-
res medidos, em diferentes linhas de visada,variam de T = 9700±900 K a T = 5800±700
K. Essa variação nas temperaturas pode ser evidência da existência de um gradiente de
temperaturas dentro da NIL (Red�eld et al., 2004). Na Fig. 1.5 temos a representação es-
quemática da NIL e das nuvens próximas na visão de Lallement (1998).

Figura 1.5: Representação esquemática da Nuvem Interestelar Local e das nuvens próxi-
mas com a indicação dos movimentos relativos do Sol e das nuvens (Lallement, 1998).

Uma importante fonte de informação sobre o gás no espaço interestelar é fornecida
pelo íon OVI no ultravioleta distante (λ = 1031, 93 Å e λ = 1037, 62 Å ). A conversão de
OV em OVI requer uma energia de 113,9 eV. Este valor elevado de energia sugere que a
origem do OVI encontrado no meio interestelar é devido às colisões eletrônicas em um gás
quente e não à fotoionização de um gás morno. Para um gás em CIE, o pico de abundância
do OVI ocorre a T = 2, 8 × 105 K (Sutherland & Dopita, 1993). Assim, considerando-se
que o gás no meio interestelar esteja em CIE, o OVI seria um indicador de regiões onde o
gás quente (106 K) que preenche a cavidade, em contato com o gás morno das nuvens de
baixa densidade (104 K), está esfriando. Entretanto, observações mostram uma coluna de
densidade do OVI bem inferior ao previsto (Oegerle et al., 2005). Além disto, Hurwitz et
al. (2005) utilizando dados do �Cosmic Hot Interstellar Plasma Spectrometer - (CHIPS)�
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mostram que a emissão difusa no ultravioleta extremo (EUV) é muito mais fraca do que
o previsto para um gás quente em CIE. A explicação para a baixa emissão no EUV inclui
a ionização fora do equilíbrio para o plasma que preenche a BL.

Para a maior parte dos íons, a temperaturas inferiores a 106 K, a escala de tempo
da recombinação é superior à escala de tempo de resfriamento. Desta forma o plasma
desvia-se do CIE e permanece ionizado enquanto resfria (fora do equilibrio de ionização).
Para o plasma fora do equilíbrio a estrutura de ionização depende não só da temperatura.
Apresentando variações temporais e na localização esta estrutura também depende das
condições iniciais, da dinâmica e de sua história (e.g. Avillez & Breitschwerdt, 2010).

Nestas condições o OVI pode ocorrer em temperaturas bem inferiores a 106 K. Por-
tanto, a distribuição e a coluna de densidade do OVI são um indicador da temperatura
e do estado de ionização do plasma. Para uma descrição mais completa do estado físico
real do plasma devemos também conhecer a distribuição de outros íons como o NV e o
CIV de modo a podermos incluir mais vínculos na história do plasma.

Como se pode observar, o meio interestelar local apresenta várias componentes à várias
temperaturas. O uso de diversos indicadores do estado físico e da composição química
fornece dados que devem ser analisados em conjunto para que possamos ter uma visão
geral do meio interestelar local. Entretanto, muitas vezes esses dados são con�itantes
ou ambiguos, favorecendo múltiplas visões do estado físico. O conhecimento acurado da
distribuição da poeira interestelar nas proximidades do Sol, incluindo a determinação dos
limites da BL, fornece dados valiosos para a compreensão do meio interestelar local e esse
é o principal foco deste trabalho.

1.1.3 Origem da Bolha Local

Existem várias idéias em relação a origem da Bolha Local. Historicamente, o conceito da
formação da BL é uma disputa entre:

• A visão em que uma ou mais explosões de supernova, em uma região próxima ao
Sol, formaram a cavidade e a região emissora de raios-X de baixa energia, sendo
assim uma entidade independente (e.g., Cox & Anderson, (1982); Cox & Snowden,
(1986); Cox & Reynolds, (1987); Edgar & Cox, (1993); Smith & Cox, (1998); Cox
& Snowden, (1998); Smith & Cox, (2001); Breitschwerdt & Berghöfer (2002); Fuchs
et al. (2006)).

• A visão que a BL é parte da superbolha formada por épocas sucessivas de for-
mação estelar na Sco-Cen, tendo expandido assimetricamente na região de baixa
densidade entre os braços espirais da Galáxia (Bochkarev, 1987; Frisch, 1981; Frisch
& York, 1983, 1986; Frisch, 1995). Entretanto, os modelos que consideram a BL
como parte de uma superbolha tem di�culdade em explicar o gás quente que en-
volve o Sistema Solar, uma vez que existe uma densa parede de gás neutro entre
nós e a Sco-Cen, fora explicar a propria existência desta parede (Cox, 1998).

• As visões alternativas em que a existência da cavidade não estaria relacionada à
atividade estelar. Bruhweiler (1996) sugere que a BL pode não existir, sendo os
contornos da região onde está localizado o Sistema Solar de�nidos, na verdade,
pela interseção de frentes de choque de gás denso e neutro de grandes estruturas
interestelares. Mebold et al. (1998) sugerem que a BL não é nada mais que um
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lugar típico entre os braços espirais da Galáxia, enquanto Lépine & Sartori (2003)
sugerem que a região de baixa densidade é resultado da ação dos braços espirais
sobre o material entre eles.

Atualmente os modelos de origem da BL mais aceitos são aqueles em que múltiplas
explosões de supernova são responsáveis pela origem da BL, com resfriamento do gás fora
do equilíbrio e com emissão de raios-X de baixa energia acompanhando sua expansão.

Buscando pelas explosões de supernova que possam ter originado a BL, Breitschwerdt
& Berghöfer (2002) realizaram uma procura por aglomerados, de estrelas massivas, pró-
ximos, que tivessem passado através da BL, cujos membros mais massivos já tivessem
explodido mas, cujas estrelas de tipo mais tardio permanecessem presentes. Estudos de-
talhados dos dados do satélite �Hipparcos� (ESA, 1997) tem mostrado a existência de
grupos estelares em movimento. Tais grupos, "star streams", são identi�cados por uma
componente de velocidade similar na direção de rotação da Galáxia.

Asiain et al. (1999) mostraram que no grupo móvel das Plêiades quatro diferentes
subgrupos podem ser encontrados, com idades muito diferentes, variando de 20 a 300
milhões de anos. O subgrupo mais novo (B1) é também o mais distinto e o único que
permanece concentrado no espaço. O centro de massa destas estrelas está localizado a
135 ± 15 pc do Sol e sua idade é estimada em 20 ± 10 milhões de anos. Se a função de
massa inicial deste aglomerado jovem é similar ao das associações OB observadas em nossa
vizinhança (Massey et al., 1995) e levando-se em conta que duas estrelas de 10-11 M�
permanecem presentes, estima-se, de modo conservador, que 19 explosões de supernovas já
tenham ocorrido. A trajetória percorrida pelo subgrupo B1 foi calculado empregando-se a
equação de movimento fornecida por Asiain et al. (1999) e concluiram que há treze milhões
de anos atrás o centro de massa deste subgrupo estaria localizado dentro do volume da
BL, sendo este o tempo estimado da primeira explosão de supernova (M ≈ 20M�).

A partir destas conclusões os autores sugerem um cenário em que a BL foi criada
por 10 a 20 explosões de supernovas entre 10 e 20 milhões de anos atrás, sendo o valor
preferido de 14,5 milhões de anos e que na época das primeiras explosões as estrelas do
aglomerado estariam imersas em uma nuvem molecular.

Os modelos desenvolvidos por Breitschwerdt & de Avillez (2006) e Avillez & Breits-
chwerdt (2009) incluem a evolução conjunta da BL e da bolha Loop I em um meio tur-
bulento sob condições de CIE. A BL é energizada pelas estrelas faltantes no subgrupo
B1 das Pléiades e Loop I é energizada por 39 explosões de supernova de Sco-Cen. Estes
modelos reproduzem o tamanho e geometria das duas bolhas, de�nidos pelas linhas de
absorção do NaI, assim como a distribuição do OVI dentro da cavidade da BL. Ainda
de acordo com estes modelos, os valores observados para a coluna de densidade do OVI

indicam que a última supernova ocorreu há 0,5 milhões de anos.
Avillez & Breitschwerdt (2012) apresentam a primeira simulação fora do equilíbrio

de ionização da evolução conjunta da BL com Loop I incluindo a turbulência do meio
interestelar. O atraso nas recombinações resulta em pequenas colunas de densidade para
íons como o CIV, NV e OVI, condizente com o que é observado, sendo que este atraso
também é responsável pela emissão do SXR à baixas temperaturas. Para determinar o
número de explosões de supernova responsáveis pela criação da BL os autores utilizaram o
mesmo processo de Fuchs et al. (2006). Esta simulação : (i) modela hidrodinamicamente
a evolução da BL e traça sua estrutura de ionização de uma forma dependente do tempo;
(ii) estuda a distribuição espacial do CIV, NV e OVI; (iii) vincula a idade da LB à
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distribuição desses íons; (iv) utiliza as abundâncias solares apresentadas por Asplund et
al. (2009).

Os resultados encontrados por Avillez & Breitschwerdt (2012) mostram que a BL e
Loop I evoluiram conjuntamente no tempo na maior parte de tempo de existência da BL
e que, no futuro, as duas bolhas irão se fundir com o material de Loop I expandindo-se no
interior da cavidade da BL. Estes resultados mostram ainda que: (i) a última supernova,
que reaqueceu a BL, teria ocorrido entre 0,5 e 0,8 milhões anos atrás; (ii) o OVI apresenta
uma distribuição �clumpy�, resultante do resfriamento local e da turbulência, com maiores
valores da coluna de densidade próximos ao envoltório da BL.

Como o número de estrelas com excesso de cor determinado em nosso trabalho é muito
superior ao número de objetos com dados em NaI, os limites da BL podem ser melhor
de�nidos utilizando-se os dados da distribuição do E(b−y). Portanto, a comparação entre
a distribuição do excesso de cor com as densidades de HI produzidas pelos modelos teóricos
pode ser utilizada para a validação desses modelos.

1.2 A Superbolha Órion-Eridanus

Heiles (1976), realizando estudos sobre a expansão dos envoltórios de estruturas intereste-
lares de HI, �shells� de HI, de alta latitude (|b| ≥ 10◦), observou estruturas com emissão
em Hα e uma cavidade na distribuição do Hidrogênio neutro na região da constelação de
Eridanus. Tradicionalmente as estruturas na região de Órion e de Eridanus eram estuda-
das separadamente e supostamente independentes. Reynolds & Ogden (1979), utilizando
espectros em Hα, sugeriram que as várias estruturas nessa região poderiam ser parte de
uma única e grande estrutura ao invés de uma superposição de objetos não relacionados.

Observações em rádio da vizinhança da associação Órion OB1, realizadas por Brown
et al. (1995), mostraram uma cavidade preenchida com gás quente ionizado envolvida por
uma �shell� de HI em expansão, centrada em l ≈ 200◦ e b ≈ −33◦. Comparações de dados
em raios-X e infravermelho, realizadas por Burrows et al. (1993) e Snowden et al. (1995),
revelaram uma estrutura emissora em raios-X que liga Eridanus até a região de Órion.

Esta superbolha, chamada de Superbolha Órion-Eridanus (S-OE), aparece em emissão
em HI, Hα, raios-X de baixa energia e em 100 µm no infravermelho. As estruturas em
arco com emissão em Hα sugerem que a maior parte do gás quente (T ≈ 1.2− 1.6× 106

K) esteja con�nado a uma única estrutura com uma �shell� em expansão (Reynolds &
Ogden, 1979; Burrows et al., 1993; Brown et al., 1995; Snowden et al., 1995). Os limites da
cavidade são de�nidos por uma coluna de densidade de HI de ≈ 5× 1020 cm−2 (Snowden
et al., 1995), o que equivale a um excesso de cor E(b− y) ≈ 0,m065, considerando válida
a relação sugerida por Knude (1979). Na Fig. 1.6 temos os mapas da S-OE em 100 µm
apresentados por Verschuur et al. (1992) e por Snowden et al. (1995).

Acredita-se que ela teria sido criada por ventos estelares e explosões de supernova
associadas com as estrelas massivas da associação Órion OB1 (200◦ ≤ l ≤ 212◦; −22◦ ≤
b ≤ −15◦; d ≈ 400 pc). A associação Órion OB1 está localizada dentro dos limites
da cavidade, mas não no centro da bolha. Isto pode ser devido à maior densidade na
direção do plano Galáctico que faz com que a expansão seja maior na direção perpendicular
ao plano deixando a bolha com uma forma alongada (Reynolds & Ogden, 1979; Brown et
al., 1995; Wilson et al., 2005). A presença da associação Órion OB1 dentro da cavidade
permite que a radiação UV emitida pelas estrelas quentes desta associação mantenham
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Figura 1.6: (à esquerda) Mapa da região da S-OE em 100 µm (Verschuur et al., 1992)
onde as linhas pontilhadas e as linhas tracejadas indicam a localização aproximada dos
�lamentos de Hα e dos �lamentos de H I respectivamente. (à direita) mosaico de imagens
do IRAS em 100 µm da mesma região (Snowden et al., 1995).

o nível de ionização na cavidade. De acordo com Snowden et al. (1995), a S-OE estaria
localizada entre as coordenadas Galácticas −50◦ ≤ b ≤ −15◦ e 195◦ ≤ l ≤ 210◦.

Embora a �gura simples de uma única superbolha criada por ventos estelares e super-
novas ocorridas na região de Órion OB1 explique vários aspectos observacionais, os dados
sugerem um modelo muito mais complexo que pode envolver múltiplas supernovas e fren-
tes de choque de vento estelar (Welsh et al., 2005). Welsh et al. (2005), utilizando linhas
de absorção do NaI e do CaII na direção de 16 estrelas quentes, juntamente com dados
da literatura de 13 estrelas de mesmas características, localizadas entre −60◦ ≤ b ≤ −30◦

e 190◦ ≤ l ≤ 225◦, detectaram multiplas componentes de velocidades radiais (positivas e
negativas). Isso sugere a presença de várias �shells� de gás em expansão produzidas por
supernovas e/ou choque de vento estelar.

Essa cavidade é uma das mais próximas à BL e existem evidências que as duas bolhas
estejam em interação. Burrows & Guo (1996) identi�caram componentes de velocidades
positivas (0, 5 ≤ v ≤ 8, 8 kms−1) e negativas (−38, 7 ≤ v ≤ −18, 0 kms−1) na direção da
nuvem G201-47 (l ≈ 201◦; b ≈ −47◦). A distância dessas componentes seria de 159
± 16 pc, sendo sugerido que a componente positiva está relacionada com o envoltório
em expansão da BL e a componente negativa seria produzida pelo limite próximo da S-
OE vindo em nossa direção. Neste caso, os dois envoltórios estariam localizados em um
pequeno intervalo de distância e poderiam estar em interação.

Entre as várias componentes de velocidade identi�cadas por Welsh et al. (2005) na
direção de S-OE, ou próxima à ela, as duas principais (VLSR ≈ 7 kms−1 e VLSR ≈ -8
kms−1) também estariam relacionadas com os envoltórios em expansão da BL e da S-OE.
As distâncias destas componentes seriam de 140 - 150 pc e 163 - 180 pc, respectivamente; o
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que concorda com os resultados de Burrows & Guo (1996). A primeira dessas componentes
é observada em 70% das linhas de visada enquanto a segunda é observada somente entre
−50◦ ≤ b ≤ −30◦ e 190◦ ≤ l ≤ 215◦.

Burrows et al. (1993) sugerem que as nuvens L1642 (MBM20) e L1569 estariam locali-
zadas na interface entre a BL e a S-OE. Neste caso a interação entre as frentes de choque
das duas bolhas teria comprimido os envoltórios de HI e formado as nuvens. Esta região
estaria compreendida entre as coordenadas −50◦ ≤ b ≤ −30◦ e 185◦ ≤ l ≤ 210◦. Na Fig.
1.7 temos a representação esquemática da região da interface entre a BL e a S-OE na
visão de Burrows et al. (1993) onde podemos observar a localização de L1642 e L1569.

Figura 1.7: Esquema da região da S-OE na visão de Burrows et al. (1993); (acima) corte
vertical na longitude Galáctica l = 200◦ e (abaixo) vista superior (olhando para baixo)
da região. Neste esquema podemos observar que as nuvens L1569 e L1642 (MBM20)
estariam localizadas na região de interação entre a BL e a S-OE.

Snowden et al. (1995), utilizando dados do ROSAT �All Sky Survey� nas bandas de
1/4 keV e 3/4 keV na direção da S-OE, identi�caram várias sombras nos raios-X de baixa
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energia. A comparação dos mapas em raios-X com os dados do IRAS em 100 µm mostra
que diferentes níveis de absorção nos raios-X são associados com �lamentos emissores no
infravermelho de brilho super�cial similar. Isto levou à conclusão que algumas dessas
nuvens se localizam entre nós e a cavidade da S-OE, outras dentro e outras depois da
parte de trás dessa cavidade. Conforme indicado na Fig. 1.8 algumas dessas nuvens
interestelares seriam:

• L1642 (MBM20), l ≈ 211◦ e b ≈ −37◦, que estaria localizada dentro da BL.

• G203-37, l ≈ 203◦ e b ≈ −37◦, que estaria localizada dentro da cavidade da S-OE.

• G204-31, ≈ 204◦ e b ≈ −31◦, que estaria localizada no lado próximo da cavidade da
S-OE, mas além da Bolha Local.

• G203-39, ≈ 203◦ e b ≈ −39◦, que estaria localizada no lado próximo da cavidade da
S-OE e pode representar uma condensação na �shell� da cavidade.

• G201-43, ≈ 201◦ e b ≈ −43◦, o mesmo de G203-39.

Além das nuvens apontadas por Snowden et al. (1995), outras nuvens podem ser
observadas na direção da região de interação entre as bolhas. Dentre elas temos:

• L1569, l ≈ 189◦ e b ≈ −36◦.

• MBM21, l ≈ 208◦ e b ≈ −28◦.

• G191-28, l ≈ 191◦ e b ≈ −28◦.

• G191-52, l ≈ 191◦ e b ≈ −52◦.

• G201-47, l ≈ 201◦ e b ≈ −47◦.

• G207-50, l ≈ 207◦ e b ≈ −50◦.

Dentre as nuvens observadas na direção de S-OE destaca-se L1642. Lynds 1642 é uma
nuvem escura de alta latitude (l ≈ 211◦; b ≈ −37◦) com a presença de formação estelar.
Em sua parte mais densa, duas estrelas binárias pré-sequência principal foram identi�ca-
das por Reipurth & Heathcote (1990) e Sandell et al. (1991). Devido à alta latitude e
distância, L1642 é su�cientemente distante do plano Galáctico para minimizar a confusão
com o gás e poeira de fundo. As imagens IRAS em 100 µm mostram L1642 como a cabeça
de uma estrutura em forma de cometa cuja calda aponta na direção do plano Galáctico.
As estimativas para a massa da nuvem variam entre 60 M� Lehtinen et al. (2004) e 84
M� Liljestrom (1991).

Apesar de ser uma nuvem muito estudada, existem muitas divergências quanto à dis-
tância de L1642. Magnani & de Vries (1986), através de contagem de estrelas, estimaram
esta distância entre 75 e 125 pc. Franco (1989), utilizando fotometria uvbyHβ para estre-
las localizadas próximas a L1642, sugere uma distância entre 200-230 pc. Hearty et al.
(2000), utilizando linhas de absorção de Na i na direção de cinco estrelas, sugerem que a
distância de L1642 está entre os limites de 112 e 161 pc.

Portanto a determinação precisa da distância, não só de L1642, mas também das outras
nuvens que se encontram na mesma direção pode estabelecer quais nuvens estariam na
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interface e fornecer os limites precisos de distância da cavidade. Na Fig. 1.8 temos a
imagem IRAS (100µm) da região de interação entre a BL e a S-OE, onde as partes mais
escuras representam as regiões de menor densidade de poeira interestelar e as partes mais
claras as regiões de maior densidade. Nessa �gura também estão indicados os nomes das
diversas nuvens localizadas sobre a projeção.

Figura 1.8: Imagem IRAS em 100 µm na direção da região de interação entre a S-OE e
a BL. Nesta imagem podemos observar a presença das diversas nuvens que comporiam a
região de interação. Nesta imagem as partes mais escuras representam as regiões de menor
densidade de poeira interestelar e as partes mais claras as regiões de maior densidade.

1.3 A associação de estrelas OB Scorpio-Centaurus

Ambartsumian (1947) de�niu as associações OB como regiões onde a densidade de estrelas
de tipos espectrais O e B é bem mais alta que a média das estrelas de campo. São
formações estelares muito jovens em comparação com a idade da Galáxia, o que pode
ser veri�cado pela presença de estrelas de tipo espectral O e B. Reeves (1978) sugere
que o tempo de vida desse tipo de associação é de 1-2 x 107 anos e podem consistir
de diferentes gerações estelares. Ao contrário do que ocorre nos aglomerados, onde a
atração gravitacional entre as estrelas governa sua dinâmica, o campo gravitacional da
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Galáxia é que governa a dinâmica das associações OB. Assim, após alguns milhões de
anos as estrelas que compõem uma associação encontram-se dispersas, sendo então difícil
identi�car sua origem comum. Suas dimensões podem variar de alguns parsec até algumas
centenas de parsec, sendo normalmente subdivididas em subgrupos.

Várias propriedades observadas das associações OB mostram um mecanismo de for-
mação estelar sequencial induzido por explosões de supernova. Estes incluem a separa-
ção espacial e uma diferença sistemática na idade dos subgrupos em uma dada associação,
o alinhamento dos subgrupos ao longo do plano Galáctico e sua expansão física (Elme-
green & Lada, 1977). Como protótipo deste mecanismo, de formação sequencial induzido,
temos a associação de estrelas OB de Órion. Esta associação é subdividida em quatro
subgrupos com diferenças de idade de onze milhões de anos (Cunha et al., 1998). Assim
temos que a formação de estrelas em uma associação não é um processo contínuo. Quando
a formação estelar cessa em uma região ela pode ter início em uma nova região adjacente
(Blaauw, 1964).

Sco-Cen é a associação de estrelas OB mais próxima do Sol e está localizada na faixa
de longitude Galáctica entre 290◦ ≤ l ≤ 360◦. Devido às suas características diferencia-
das Blaauw (1964) subdividiu a associação Sco-Cen em três sub-grupos: Upper Centaurus
Lupus (UCL), Lower Centarus Crux (LCC) e Upper Scorpius (US). A localização apro-
ximada do centro destes sub-grupos pode ser vista na Tab. 1.1 e a localização dos
subgrupos, em coordenadas Galácticas pode ser vista na Fig.1.9.

Tabela 1.1: Subdivisões da Sco-Cen (Blaauw, 1964) e a posição aproximada do centro
de cada subgrupo

Subgrupo Long. Galáctica Lat. Galáctica Distância
(graus) (graus) ao centro (pc)

UCL 320±3 10±3 140± 20
LCC 300±5 8±5 130± 24
US 347±2 21±2 160± 22

A diferença de idades e a separação espacial entre os subgrupos de Sco-Cen levou Prei-
bisch & Zinnecker (1999) a sugerirem que o processo de formação estelar no subgrupo mais
novo (Upper-Scorpius) pode ter sido desencadeado por ondas de choque de supernovas
localizadas no subgrupo mais velho (Upper-Centaurus-Lupus). Uma vez que o material
ejetado por supernovas enriquece o meio interestelar de materiais sintetizados nas estrelas
mais massivas, pode-se supor que a metalicidade do subgrupo mais jovem seja superior
à do subgrupo mais antigo. Assim, espera-se que a metalicidade do subgrupo US seja
superior à dos subgrupos mais antigos UCL e LCC. Com a escolha de uma amostra de
estrelas adequada podemos veri�car se os valores da metalicidade, determinados através
de calibrações do sistema Strömgren, do subgrupo mais jovem (US) são superiores aos
dos demais subgrupos.

A origem de bolhas interestelares está associada à atividade de estrelas massivas que
estão localizadas, principalmente, em associações OB. Entretanto, dentro da BL não existe
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Figura 1.9: Localização dos subgrupos da Sco-Cen, em coordenadas Galácticas e repre-
sentação esquemática das �shells� de cada subgrupo em expansão na visão de de Geus
(1992).

este tipo de associação.
Sucessivas explosões de supernova nas proximidades do Sol e em Sco-Cen são sugeri-

das como sendo responsáveis pela origem das bolhas Local e Loop I (e.g., Frisch, 1995;
Maíz-Apellániz, 2001; Berghöfer & Breitschwerdt, 2002; Fuchs et al., 2006; Avillez &
Breitschwerdt, 2009). Segundo Fuchs et al. (2006); Breitschwerdt & de Avillez (2006);
Avillez & Breitschwerdt (2009) a BL teria sido produzida pela explosão de 19 estrelas
com massas entre 8,2 - 21,5 M� que hoje pertencem aos subgrupos de Sco-Cen, enquanto
Loop I teria sido produzida pela explosão de 39 supernovas de Sco-Cen.

Utilizando dados astrométricos do satélite �Hipparcos� (ESA, 1997), Maíz-Apellániz
(2001) mostrou que há 5 milhões de anos atrás parte da Sco-Cen, em especial o subgrupo
LCC, estava localizada mais próxima da posição que o Sol ocupa hoje (Fig.1.10). Com-
parando os resultados de Leitherer (1999) com o número de estrelas OB observadas nesta
associação e utilizando a função de massa inicial de Salpeter para estrelas com até 100
M� e metalicidade do Sol, Maíz-Apellániz (2001) sugere que ocorreram explosões de su-
pernova em número su�ciente nos subgrupos UCL e LCC para criar tanto a BL quanto a
bolha Loop I. Na Fig.1.10 temos a representação das trajetórias dos subgrupos da Sco-Cen
segundo Maíz-Apellániz (2001)

Percebemos assim que Sco-Cen pode estar relacionada não só com a origem de Loop
I, mas também com a origem da própria BL. Portanto a metalicidade do material que
constitui o meio interestelar na BL pode ser similar à de Sco-Cen. Além disso, conhecendo
melhor as propriedades de Sco-Cen estaremos conhecendo melhor a história da BL.

1.4 Trabalho proposto

O presente trabalho tem como objetivo abordar três dos aspectos fundamentais da BL, a
saber:

• Mapear a distribuição do excesso de cor (E(b − y)) na BL e validar o modelo 3D
mais recente da origem e evolução conjunta da BL e Loop I.

• Determinar que estruturas compõem a interface da BL com a S-OE e determinar
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Figura 1.10: Representação das trajetórias dos subgrupos da Sco-Cen (Maíz-Apellániz,
2001), onde o triângulo para cima representa LCC, o quadrado é UCL e o triângulo
para baixo é US. As setas indicam as posições dos subgrupos há 5 e 10 milhões de anos
atrás. A cavidade da Bolha Local, parte mais clara, está representada no plano Galáctico
como sugerido por Sfeir et al. (1999). A linha tracejada representa o contorno da Bolha
Local Quente sugerida por Snowden (1998). Nesta representação podemos observar que
no passado o subgrupo LCC esteve dentro do contorno da BL proposto por Sfeir et al.
(1999).

suas distâncias.

• Determinar, através da fotometria Strömgren, a metalicidade dos subgrupos que
compõem Sco-Cen.

Para determinar os limites da BL primeiramente complementamos o trabalho iniciado
no mestrado sobre a interface entre as bolhas Local e Loop I. Neste trabalho a estrutura
anular, observada em dados de raios-X e HI, que foi sugerida como sendo o contorno
da região de interação entre as duas bolhas por Egger & Aschenbach (1995), teve sua
existência questionada em um estudo do avermelhamento interestelar na direção da zona
de interação entre a BL e Loop I (275◦ ≤ l ≤ 35◦e − 45◦ ≤ b ≤ 45◦) por Reis &
Corradi (2006) e Reis (2007). No doutorado realizamos um estudo da completeza da
amostra utilizada em cada uma das áreas selecionadas na veri�cação da existência do anel.
Além disso, veri�camos como a variação do RV poderia alterar as distâncias calculadas e,
consequentemente, nossos resultados. Com os resultados veri�camos que nossa amostra
era adequada para o estudo da região de interação entre a BL e Loop I. Devido às diferentes
características da quantidade de material - excesso de cor E(b − y) e distância ao longo
do suposto anel e de sua região interna, mostramos que tal anel, caso seja de fato uma
única estrutura, é extremamente fragmentado e distorcido (Reis & Corradi, 2008). Estes
resultados foram corroborados pelo estudo polarimétrico da região de interação realizado
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por Santos et al. (2011).
Como uma sequência natural dos mapeamentos fotométricos, realizamos o mapea-

mento completo do excesso de cor nas vizinhanças do Sol para 0◦ ≤ l ≤ 360◦ e | b |≤ 60◦

para d ≤ 500 pc. Neste trabalho, (Reis et al., 2011) determinamos os limites da BL em
excesso de cor e realizamos uma comparação destes limites com os limites em NaI deter-
minados por Welsh et al. (2010). Além disto, realizamos uma comparação entre nossos
resultados e as mais recentes simulações da origem e evolução da BL em conjunto com
Loop I, realizadas por Avillez & Breitschwerdt (2012).

Realizamos também um estudo mais detalhado da distribuição do material interes-
telar na direção da interface entre a BL e a S-OE. Neste novo trabalho determinamos
as distâncias de nuvens que se localizam na direção da S-OE e quais destas estruturas
comporiam a interface entre as duas bolhas.

Para esse estudo realizamos uma análise fotométrica da região através de diagramas de
excesso de cor vs. distância. Complementando a análise fotométrica realizamos observa-
ções polarimétricas no �ltro V de Johnson das estrelas do catálogo Hipparcos (ESA, 1997)
e das estrelas para as quais determinamos as distâncias fotometricamente, localizadas na
direção da interface entre as bolhas. A combinação das distâncias com os resultados da
polarimetria permitiu a determinação da distância do meio polarizador. Diagramas de
polarização vs. distância e E(b − y) vs. distância e os vetores de polarização foram uti-
lizados na análise. Os resultados obtidos foram comparados com as imagens IRAS em
100 µm e com os dados em NaI utilizados por Welsh et al. (2005), caracterizando assim
o meio interestelar nesta direção.

Paralelamente aos trabalhos citados determinamos, através do sistema Strömgren, a
metalicidade de cada subgrupo que compõe Sco-Cen. O índice δm1 do sistema Strömgren
está relacionado à metalicidade da estrela. Portanto, de modo a veri�car esta diferença nos
subgrupos de Sco-Cen, utilizamos a calibração empírica sugerida por Berthet (1990) para
a determinação do [Fe/H] médio dos subgrupos de Sco-Cen. Selecionamos as estrelas
sugeridas como sendo membros dos subgrupos por Eggen (1983), de Geus (1989) e de
Zeeuw et al. (1999). Encontramos que a metalicidade do subgrupo mais jovem, US, é
maior que a dos outros subgrupos que compõem a associação. Este resultado reforça
a ideia que a formação estelar em US foi induzida por ondas de choque de supernovas
originadas em UCL e fornece os valores médios esperados para a metalicidade do meio
interestelar nas vizinhanças do Sol.

Esta tese foi organizada da seguinte forma: No Cap. 2 temos uma descrição da
metodologia utilizada em nosso trabalho. No Cap. 3 apresentamos os dados observacionais
utilizados. No Cap. 4 temos o mapeamento da interface entre a BL e a bolha Loop I, a
distribuição do material nas vizinhanças do Sol e a validação do mais recente modelo de
origem e evolução da BL em conjunto com Loop I desenvolvido por Avillez e colaboradores.
No cap. 5 temos o estudo do meio interestelar na direção de regiões de interação entre a
BL e a S-OE e no Cap. 6 temos o estudo da metalicidade da associação de estrelas OB
Scorpio-Centaurus. No Cap. 7 apresentamos nossas conclusões.
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Capítulo 2

Metodologia

As propriedades do meio interestelar local podem ser estudadas através de várias técnicas.
Em nosso trabalho utilizaremos inicialmente a fotometria Strömgren e a polarimetria.

A fotometria Strömgren fornece medidas precisas do excesso de cor e da distância.
Excesso de cor, que está relacionado à extinção da luz estelar, ocorre sempre que a ra-
diação eletromagnética propaga em um meio com partículas pequenas. Em geral o feixe
transmitido é reduzido em intensidade por dois processos físicos; absorção e espalhamento.
Através de calibrações empíricas do sistema fotométrico de Strömgren podemos determi-
nar como o meio interestelar afeta a luz emitida pelas estrelas. Entretanto, a fotometria
Strömgren fornece valores con�áveis para o excesso de cor e distância apenas para estrelas
mais quentes que G2. Esta restrição não se aplica à polarização.

A polarização da luz das estrelas pelo meio interestelar fornece evidência que ao menos
uma componente dos grãos responsáveis pela extinção tem propriedades ópticas aniso-
trópicas, provavelmente devido à forma alongada e ao alinhamento dos grãos de poeira
interestelar com o campo magnético Galáctico. Além disso a polarimetria pode detectar
a presença de material pouco denso mais facilmente que a fotometria no caso dos menores
valores de E(b− y).

Nas seções seguintes apresentaremos alguns aspectos da fotometria Strömgren e da
polarização da luz estelar.

2.1 Fotometria

O principal objetivo da fotometria astronômica é a determinação do �uxo emitido por
um objeto celeste como função do comprimento de onda. Através da fotometria podemos
determinar os valores do excesso de cor e da distância para um conjunto de estrelas
medindo os seus brilhos (magnitudes) em vários comprimentos de onda.

Um sistema fotométrico baseia-se em um conjunto de �ltros, que selecionam a luz
de determinados comprimentos de onda ao longo do espectro, e um conjunto de estrelas
padrão. Utilizaremos em nossa pesquisa o sistema fotométrico de Strömgren.
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2.1.1 O sistema fotométrico de Strömgren

O sistema uvbyHβ proposto por Strömgren (1956, 1963, 1966) e complementado por
Crawford & Barnes (1966) é de�nido pelos �ltros de banda intermediária (uvby) e banda
estreita (Hβ). Os �ltros (uvby) estão centrados em 3500 Å, 4100 Å, 4700 Å e 5500 Å,
sendo que a largura de cada �ltro em comprimento de onda, ∆λ, são respectivamente,
300 Å, 190 Å, 180 Å e 230 Å.

O limite inferior do �ltro u (3150 Å), bem como o limite superior do �ltro y (5650 Å)
encontram-se na região transparente da atmosfera, tornando os limites deste sistema in-
dependentes da atmosfera terrestre. O �ltro y foi planejado de tal forma que a magnitude
y correlacione bem com a magnitude V do sistema UBV de Johnson. Entre os �ltros u
e v encontra-se a descontinuidade de Balmer. Na Fig. 2.1 temos o espectro característico
de estrelas de tipos espectrais B0, A0, F2 e G8 da sequência principal juntamente com as
curvas de transmissão dos �ltros UBV de Johnson e uvbyHβ do sistema Strömgren.

Os �ltros b e y não transmitem linhas importantes do espectro e, portanto, o índice de
cor (b− y), que mede a inclinação do contínuo, apresenta-se relativamente livre do efeito
de bloqueio da radiação por linhas espectrais fracas e pode ser um bom indicador da
temperatura efetiva. Entretanto, este índice é afetado pelo avermelhamento interestelar.

Para medir o efeito do acobertamento de linhas de absorção (rebaixamento do contínuo
devido ao excesso de linhas de absorção) introduz-se a diferença de índices de corm1 = (v−
b)−(b−y). Assim, se duas estrelas de mesma temperatura e gravidade super�cial tiverem
composições químicas diferentes, essas diferenças serão reveladas por valores diferentes do
indice m1.

Analogamente, estrelas de mesma temperatura podem ter luminosidades diferentes,
caso tenham gravidades super�ciais diferentes. Para se determinar como a inclinação do
contínuo �ca afetada pela descontinuidade de Balmer, que se correlaciona com a gravidade
super�cial, de�ne-se outra diferença de índices de cor, c1 = (u−v)−(v−b). Como o efeito
de bloqueio em u é aproximadamente o dobro do em v, elimina-se este efeito, deixando-se
apenas os efeitos da descontinuidade de Balmer, portanto independentes da composição
química da estrela.

A fotometria Strömgren é complementada pelo parâmetro β. Este parâmetro é obtido
pela razão de dois �ltros interferenciais centrados sobre a linha Hβ (λ = 4861 Å), sendo
um �ltro de banda larga (∆λ ∼= 150 Å) e outro estreito (∆λ ∼= 30 Å). Desta forma este
índice é independente não só da extinção atmosférica mas também do avermelhamento
interestelar. O parâmetro β é indicador de temperatura para estrelas de tipo espectral A
e F e de luminosidade para estrelas O e B.

Resumindo, o sistema Strömgren fornece medidas para a magnitude visual, tempera-
tura efetiva, acobertamento de linhas metálicas e a descontinuidade de Balmer.

2.1.2 Obtenção dos parâmetros estelares intrínsecos, excesso de

cor e distância

Para a determinação dos parâmetros estelares intrínsecos, excesso de cor e distân-
cia, utilizamos as calibrações de Crawford (1978, 1979) para estrelas de tipos espectrais
B e A. Para as estrelas de tipo espectral F utilizamos a calibração de Crawford (1975)
para calcular MV e Olsen (1988) para o cálculo de (b− y)0.
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Figura 2.1: Espectro típico de estrelas de tipos espectrais B0, A0, F2 e G8 da sequência
principal juntamente com as curvas de transmissão dos �ltros UBV de Johnson e uvbyHβ
do sistema Strömgren. Podemos observar que todas as bandas encontram-se dentro da
região transparente da atmosfera.

2.1.2.1 Estrelas do Tipo Espectral F

Para as estrelas F, o parâmetro β e o índice de cor (b − y) são indicadores
da temperatura efetiva. Como β não é afetado pelo avermelhamento interestelar e pelo
bloqueio de linhas, ele é escolhido como parâmetro independente na calibração da cor
intrínseca (b− y)0. São de�nidos dois novos parâmetros:

δm1(β) = mstd
1 −mobs

1 ; (2.1)

δc1(β) = cobs1 − cstd1 , (2.2)
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onde mobs
1 e cobs1 são os índices medidos e mstd

1 e cstd1 são os índices padrões obtidos por
Crawford (1975) e Olsen (1988), para um dado valor de β. O parâmetro δm1 leva em conta
que duas estrelas de mesma temperatura (β) podem sofrer bloqueios de linha diferentes.
O parâmetro δc1 leva em conta que duas estrelas de mesma temperatura (β) podem ter
descontinuidades de Balmer diferentes. Desse modo δm1 é um indicador de metalicidade e
δc1 é um indicador de diferenças de luminosidade (gravidade super�cial). Os parâmetros
intrínsecos, ou seja, corrigidos do excesso de cor (E(b− y)), são dados por:

δm0 = δm1 + 0, 32E(b− y) e (2.3)

δc0 = δc1 − 0, 20E(b− y). (2.4)

A calibração para a cor intrínseca (b − y)0 utilizada foi a de Olsen (1988) em vez
da calibração de Crawford (1975) de modo a incluir as estrelas fracas em metais. Para
a obtenção de (b − y)0 utiliza-se um processo iterativo até que ∆(b − y)0 ≤ 0, 0001.
Começando-se com os valores medidos utilizamos as seguintes equações:

• para δm0 < 0, 060;

(b−y)0 = 0, 217+1, 34∆β+1, 6(∆β)2 +Cδc0−(0, 16+4, 5δm0 +3, 5∆β)δm0. (2.5)

• para δm0 > 0, 060;

(b− y)0 = 0, 217 + 1, 34∆β + 1, 6(∆β)2 + Cδc0 − 0, 24δm0 + 0, 035. (2.6)

onde ∆β = 2, 72− β e o fator C é de�nido por:

C(β, δm0) = 4, 9∆β + 32, 2δm0 − 262, 0(δm0)
2 − 1, 31. (2.7)

Contudo, o fator C deve obedecer as condições especi�cadas na Tabela 2.1:

Tabela 2.1: Condições do fator C

Condições Valor de C
C > 1, 6∆β e 0, 05 ≤ δm1 ≤ 0, 09 C = 1, 6∆β

C ≤ 0, 013 e δm1 > 0, 02 C = 0,013

C ≤ −0, 05 C = -0,05

De posse de (b− y)0 calcula-se o valor do excesso de cor E(b− y).
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Para a determinação da magnitude absoluta utilizamos a calibração de Crawford
(1975), tal que:

MV = M std
V − (9, 0 + 20, 0∆β)δc0; (2.8)

onde a Mstd
V é a MV interpolada na relação padrão a partir de β.

2.1.2.2 Estrelas do Tipo Espectral A

Para estrelas do tipo A (A3−A9), os índices tem as mesmas funções que no tipo
F. O parâmetro β é o indicador da temperatura efetiva e c1 o indicador de luminosidade.
Estrelas com δc1 muito negativo podem ser binárias ou peculiares. Enquanto estrelas com
δm1 < −0, 020 são, em sua maioria, estrelas metálicas.

Para estrelas A0 − A2, a descontinuidade de Balmer, que é função da gravidade su-
per�cial, passa a ser afetada pela temperatura, tornando-se função das duas grandezas.
Como o resultado das calibrações para estrelas pertencentes a este grupo não são precisos,
elas serão excluídas das análises.

As relações utilizadas para o cálculo da cor intrínseca, (b− y)0, serão as de Crawford
(1979). As equações são utilizadas em um processo iterativo, semelhante ao das estrelas
F, até a convergência em (b− y)0. Nesse caso temos:

• se δm0 < 0, 0;
(b− y)0 = 2, 946− β − 0, 1δc0 − 0, 25δm0. (2.9)

• se δm0 > 0, 0;
(b− y)0 = 2, 946− β − 0, 1δc0. (2.10)

A magnitude absoluta é calculada com a seguinte equação :

MV = M std
V − 9δc0. (2.11)

2.1.2.3 Estrelas do Tipo Espectral B

Para as estrelas tipo espectral B utilizamos a calibração de Crawford (1978). Para
estas estrelas o índice β está relacionado com a luminosidade e c1 com a temperatura
efetiva. Os valores de (b − y)0, βZAMS e m0 são interpolados a partir de c0 através da
relação padrão, lembrando que:

c0 = c1 − 0, 2E(b− y). (2.12)

Assim o cálculo de c0 é realizado por um processo iterativo até a convergência em
∆C0 < 0, 0001. Na primeira iteração o valor de (b− y)0 é interpolado a partir de c1. Este
valor é utilizado no cálculo de E(b− y) e, portanto, no novo valor de c0 que é a base para
a interpolação.

O cálculo da magnitude absoluta utiliza as seguintes equações:

• Para 0, 20 ≤ c0 ≤ 0, 90;
MV = M std

V − 10∆β; (2.13)

onde ∆β = β(std, c0)− β.
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• Para c0 fora do intervalo;
MV = M std

V . (2.14)

2.1.2.4 Distâncias

A absorção total AV é obtida do mesmo modo para as estrelas AF e para as OB.

Assim a determinação da distância d (em parsec) independentemente do tipo espectral,

sendo obtida através de:

d = 10(V0−MV−4,3E(b−y)+5)/5. (2.15)

A determinação dos erros dos parâmetros estelares intrínsecos, excesso de cor e distân-
cia foram obtidos para cada estrela individualmente, seguindo o método sugerido por Reis
& Corradi (2008), que é uma variação do método sugerido por Knude (1978) complemen-
tado, para maior con�abilidade, com o erro da interpolação. O procedimento completo
pode ser visto em Reis (2007) e Reis & Corradi (2008) (seção 4.1).

2.1.3 Critérios de exclusão de estrelas com valores de excesso de

cor E(b − y) e de distância inadequados ao estudo do meio

interestelar

Nem todas as estrelas observadas são úteis para o estudo do avermelhamento interestelar.
Estrelas evoluídas ou que possuam peculiaridades no espectro desviam muito das calibra-
ções, e os resultados obtidos podem não ser de boa qualidade. Olsen (1979) estudando
a distribuição das estrelas A e F no diagrama [c1] vs. [m1] delimitou as regiões onde se
situam estrelas peculiares, metálicas e de alta luminosidade. Tobin (1985) estudando a
distribuição das estrelas do tipo espectral B no diagrama β vs. c0, que é semelhante a um
diagrama HR, derivou critérios para distinguir estrelas peculiares e evoluídas (classe de
luminosidade).

Em nossa análise aplicamos os critérios de exclusão de Olsen (1979) e Tobin (1985),
assim como eliminamos as estrelas conhecidas na literatura como duplas ou com peculi-
aridades. Também foram eliminadas as estrelas cuja distância fotométrica não coincidiu
com a distância trigonométrica fornecida pelo satélite Hipparcos, dentro da margem de
erros.

2.1.4 Completeza dos dados

Em uma amostragem com a magnitude limitada, os dados do avermelhamento são es-
perados ser completos até o excesso de cor máximo observável para cada distância. Na
Fig. 2.2 temos o diagrama de excesso de cor (E(b−y)) vs. d (pc) para estrelas localizadas
em 0◦ ≤ l ≤ 360◦ e | b |≤ 60◦ de tipos espectrais B, A e F da sequência principal. As
linhas pontilhadas representam a distância máxima que uma estrela, de um determinado
tipo espectral e com V = 9,m0, pode ser observada, para um dado excesso de cor.

Através de histogramas das magnitudes em V determina-se o limite para o qual a
amostra pode ser considerada completa. Este limite é aquele onde o número de estrelas
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Figura 2.2: Diagramas de excesso de cor vs. distância das estrelas de nossa amostra,
separadas por tipo espectral. As linhas pontilhadas representam a distância máxima que
uma estrela da sequência principal, de um determinado tipo espectral e com V = 9,m0,
pode ser observada, para um dado excesso de cor.

decresce acentuadamente, sendo necessário veri�car se esse limite tem algum efeito nos
excessos de cor observados.

Devido à amostragem de magnitude limitada, para uma dada cor, a probabilidade de
observar estrelas menos evoluídas diminui com a distância, implicando que poderemos ser
incapazes de observar as estrelas mais velhas, ricas em metais, à uma mesma distância.
A tendência, a grandes distâncias, é observar apenas as estrelas menos avermelhadas.
Portanto, é necessário veri�car se este tipo de tendência também está presente nos nossos
dados.

2.1.5 Método de análise dos dados fotométricos

A análise dos dados fotométricos é realizada através de diagramas de E(b − y) vs. d de
áreas selecionadas. Também foram confeccionados mapas do E(b− y) em função da lati-
tude e da longitude Galáctica, divididos em intervalos de distância, intervalos de latitude
Galáctica e longitude Galáctica. Nestes diagramas buscamos identi�car os limites da BL
e as distâncias das nuvens localizadas na direção da S-OE. Knude (1978) mostra que o
avermelhamento devido a uma pequena nuvem interestelar é da ordem de 0,m030, como o
valor médio da incerteza dos valores calculados de E(b−y) é igual a 0,m011, consideramos
que o limite da BL é caracterizado pelo conjunto de estrelas que primeiramente apresentar
E(b−y) ≥ 0,m040; este mesmo critério é utilizado para determinar a distância das nuvens
difusas na direção da S-OE. Na Fig. 2.3 temos, como exemplo, os diagramas de excesso de
cor por distância para estrelas de nossa amostra localizadas próximas ao plano Galáctico
| b |≤ 7, 5◦, juntamente com o contorno da BL em Na I sugerido por Welsh et al. (2010).
Os diagramas com a análise dos dados fotométricos serão apresentados nos Caps. 4, 5 e
6.

2.2 Polarimetria

2.2.1 Polarização da luz

Para o estudo da polarização podemos considerar que a luz é uma onda eletromagnética.
Ondas eletromagnéticas são constituídas pela combinação de um campo elétrico ~E com
um campo magnético ~B oscilantes. Sendo ortogonais entre si e em relação à direção de
propagação, os campos ~E e ~B propagam com a mesma direção e sentido. As relações entre
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Figura 2.3: Diagramas de excesso de cor vs. d das estrelas de nossa amostra localizadas
próximas ao plano Galáctico |b| ≤ 7, 5◦ até d = 500 pc. As cores representam os diferentes
valores de E(b−y); E(b−y) ≤ 0,m010 pontos amarelos; 0,m010 ≤ E(b−y) ≤ 0,m020 pontos
verdes; 0,m020 ≤ E(b − y) ≤ 0,m040 pontos azuis; 0,m040 ≤ E(b − y) ≤ 0,m070 pontos
púrpura; 0,m070 ≤ E(b− y) ≤ 0,m100 pontos vermelhos; E(b− y) ≥ 0,m100 pontos pretos.
A linha contínua representa o contorno onde log nNaI = −9, 1.

os campos ~E e ~B são descritas pelas equações de Maxwell. Estas equações mostram que
a variação de um dos campos induz a formação do outro e vice-versa. Assim, para a
descrição da onda eletromagnética, utilizamos normalmente apenas o campo ~E.

Além da direção de propagação e da frequência, a radiação eletromagnética é caracte-
rizada por seu estado de polarização. A luz emitida por um único átomo é polarizada, ou
seja, o vetor campo elétrico é sempre dirigido em um plano que contém a linha ao longo
da qual oscila a distribuição de cargas e a direção de propagação da radiação. Entre-
tanto, a luz emitida por uma coleção de átomos normalmente não é polarizada, uma vez
que não há relação entre a orientação da direção de oscilação das cargas em um átomo
e a orientação dessa oscilação em outro átomo. Assim não há relação entre a direção da
polarização da luz por uma coleção de átomos, ou seja, ocorrem todas as polarizações
possíveis não havendo uma preferencial. Nesse caso dizemos que a luz é não polarizada.

Um feixe de luz está polarizado quando o campo elétrico da luz, que passa por um
meio, tende a vibrar em uma direção particular. Portanto, em um feixe de luz totalmente
polarizado o campo elétrico vibra somente em uma direção. O meio termo entre a luz
polarizada e a não polarizada é chamada de luz parcialmente polarizada. Um feixe de luz
parcialmente polarizado pode ser decomposto em duas componentes, uma completamente
polarizada e outra não polarizada. A fração da intensidade da componente completamente
polarizada relativa a intensidade total em uma mesma onda luminosa pode ser expressa
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através do grau de polarização :

P =
Ipolarizada

Ipolarizada + In.polarizada
,

onde Ipolarizada é a intensidade da parte polarizada da luz e Ipolarizada + In.polarizada é a
intensidade total do feixe luminoso.

Um feixe de luz inicialmente não polarizado pode tornar-se polarizado. Alguns meca-
nismos para essa transformação são: re�exão em uma superfície; espalhamento por gás;
absorção diferencial.

A polarização da luz pode ser classi�cada em três tipos: linear; circular e elíptica.
Essa classi�cação se refere à �gura desenhada pelo vetor campo elétrico resultante no
plano perpendicular à direção de propagação do feixe. A luz é de�nida como linearmente
polarizada se o plano de oscilação do vetor campo elétrico permanece constante durante a
propagação. Para que isso ocorra é necessário que as componentes x e y do vetor campo
elétrico estejam em fase (Feynman et al., 1963). Na Fig. 2.4 temos a representação da
superposição de diferentes amplitudes quando as vibrações em x e em y estão em fase.

Figura 2.4: Esquema da superposição de diferentes amplitudes das vibrações nas dire-
ções x e y supondo que as vibrações estão em fase. Como resultado temos luz linearmente
polarizada (Feynman et al., 1963).

Quando a vibração da componente x do campo elétrico não está em fase com a compo-
nente y, o vetor campo elétrico resultante descreve uma elipse, sendo que este movimento
é circular quando as componentes tem a mesma amplitude e diferença de fase igual a ±π

2
.

Na Fig. 2.5 temos a representação das vibrações do vetor campo elétrico nas direções x
e y com mesma amplitude mas com diferenças de fase.

2.2.2 A elipse de polarização

Como visto na seção anterior, no caso mais geral o vetor campo elétrico resultante des-
creve uma elipse. Passaremos agora às características dessa elipse. Na Fig. 2.6 temos a
representação da elipse formada pelo vetor campo elétrico quando a onda eletromagnética
desloca-se na direção ẑ.

As componentes ortogonais do campo elétrico nas direções x̂ e ŷ são representadas
por ondas planas:

Ex = E0xcos(~k · ~r − ωt+ ψx) e Ey = E0ycos(~k · ~r − ωt+ ψy),
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Figura 2.5: Esquema de um feixe de luz elipticamente polarizada onde as vibrações não
estão, necessariamente, em fase (Feynman et al., 1963).

Figura 2.6: Onda eletromagnética deslocando-se na direção ẑ e com o vetor campo elétrico
descrevendo uma elipse. O ângulo θ indica a inclinação da elipse em relação ao sistema
de coordenadas e tanβ representa a razão entre o eixo menor e o eixo maior da elipse.

onde ~r = (x, y, z), ω é a frequência angular, ~k é o vetor de onda, ψx é a constante de fase
e E0x é a amplitude da onda na direção x, enquanto ψy e E0y representam as mesmas
grandezas na direção y. Como pode ser visto na Fig. 2.6 essa elipse é rotacionada em
relação ao sistema de coordenadas Ex e Ey. Manipulando as equações das componentes
do campo elétrico temos como resultado a equação de uma elipse (a decrição completa
pode ser vista em Alves (2004)):
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E2
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E2
y

E2
0y

− 2
Ex
E0x

Ey
E0y

cosψ = sen2ψ (2.16)

O ângulo θ, representado na Fig. 2.6, indica a inclinação da elipse em relação ao sistema
de coordenadas. Esse ângulo pode ser determinado através de uma transformação de
coordenadas onde os novos eixos coordenados são alinhados com os eixos maior e menor
da elipse. Assim temos:

tan2θ =
2E0xE0ycosψ

E2
0x − E2

0y

(2.17)

O caso de nosso interesse, polarização linear, ocorre quando ψ = nπ, onde n = 0, 1, 2, ...
Uma análise mais completa da elipse de polarização pode ser vista em Santos (2009).

2.2.3 Parâmetros de Stokes

As propriedades da luz elipticamente parcialmente polarizada podem ser completamente
descritas por quatro parâmetros conhecidos como parâmetros de Stokes. Estes parâmetros
fornecem a intensidade da luz não polarizada, o grau de elipticidade, a direção do eixo
maior da elipse e o sentido de circulação do vetor campo elétrico. Os quatro parâmetros
são:

I = 〈E2
0x〉+ 〈E2

0y〉
Q = 〈E2

0x〉 − 〈E2
0y〉

U = 〈2E0xE0ycosψ〉 (2.18)

V = 〈2E0xE0ysenψ〉

O grau de polarização (P) da radiação é dado por:

P =
(Q2 + U2 + V 2)1/2

I
=
IP
I

(2.19)

onde I representa a intensidade total do feixe luminoso e não depende dos parâmetros
geométricos da elipse. Os demais parâmetros estão diretamente relacionados aos ângulos
θ e β que descrevem a elipse (a descrição completa pode ser vista em Alves (2004); Santos
(2009)). Desta forma temos:

Q = Icos(2θ)cos(2β)

U = Isen(2θ)cos(2β) (2.20)

V = Isen(2β)

Utilizando esses parâmetros o ângulo de polarização é dado por:

θ =
1

2
arctan

U

Q
(2.21)

Podemos observar que a fase absoluta de cada onda não aparece explicitamente nas
equações acima. Assim, temos o princípio da equivalência óptica em que em um feixe
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resultante da combinação dos feixes incidentes os parâmetros de Stokes são a soma dos
parâmetros de cada feixe individual.

A polarização linear ocorrerá quando β = 0◦, desse modo a elipse se transformará em
uma reta e a luz será parcial e linearmente polarizada. O grau de polarização linear pode
ser obtido dos parâmetros de Stokes:

P =
(Q2 + U2)1/2

I
(2.22)

2.2.4 Polarização interestelar

Quando um feixe de luz atravessa um meio contendo grãos de poeira, o feixe transmitido
sofre uma redução de sua intensidade devido à absorção verdadeira e ao espalhamento.
Se os grãos de poeira são alongados e apresentam uma direção preferencial de alinha-
mento, a componente da luz paralela ao eixo maior dos grãos sofre maior extinção que
a componente perpendicular. Assim o meio interestelar funciona como um elemento di-
cróico, ou seja, existe uma extinção diferencial determinada pelo alinhamento dos grãos.
Atravessando uma região com essas características, o feixe propagado estará linearmente
polarizado. Podemos então supor que existe uma correlação positiva entre a polarização e
o avermelhamento interestelar (Whittet, 1992). Em geral apenas estrelas avermelhadas
exibem polarização. Na Fig. 2.7 temos uma representação esquemática do processo de
polarização da luz pelo meio interestelar.

Figura 2.7: Esquema da polarização da luz estelar ao passar por grãos de poeira alinhados
(Lazarian, 2007). Podemos observar que o vetor campo elétrico do feixe de luz transmitido
é paralelo ao campo magnético responsável pelo alinhamento dos grãos.

Determinando a polarização da luz emitida por estrelas cuja distância é previamente
conhecida podemos determinar a distância até o meio polarizador. A luz das estrelas
que estiverem localizadas à frente da nuvem de poeira não será polarizada, enquanto a
luz daquelas em que a distância for superior a da nuvem terão sua luz com algum grau
de polarização. Portanto, através das medidas da polarização de estrelas do catálogo
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Hipparcos (ESA, 1997), que fornece com precisão a distância de estrelas localizadas até
d ≈ 200 pc, e das estrelas cuja distância fotométrica é conhecida, podemos determinar o
limite inferior da distância das estruturas responsáveis pela polarização da luz estelar.

2.2.5 Mecanismos de alinhamento dos grãos

Para produzir a polarização da luz das estrelas os grãos de poeira interestelar, que se en-
contram na linha de visada, devem estar alinhados em uma direção preferencial. Na maior
parte dos casos o eixo maior do grão alinha-se perpendicularmente ao campo magnético
da região (Lazarian, 2007).

Entretanto, nem todos os grãos, responsáveis pela extinção, alinham-se. De acordo
com Lazarian (2007):

• Grãos menores que o tamanho crítico não se alinham ou são marginalmente alinha-
dos.

• Grãos carbonaceos não são alinhados.

• Uma parte substancial de pequenos grãos localizados dentro de nuvens moleculares
não são alinhados.

• Os grãos podem estar alinhados com seu eixo maior paralelo ao campo magnético.

Também é observado que a e�ciência no alinhamento dos grãos é muito superior no meio
interestelar difuso em relação às nuvens densas, uma vez que nas nuvens densas o número
maior de colisões tende a desalinhar os grãos.

Basicamente os mecanismos sugeridos como responsáveis pelo alinhamento dos grãos
de poeira são provenientes de interações entre um campo magnético e os grãos. O tipo de
interação depende do material que é feito o grão, da sua velocidade de rotação, tempera-
tura, etc.

Os grãos de poeira encontram-se imersos em nuvens de gás. Colisões aleatórias dos
átomos do gás transmitem, aos grãos de poeira, energia rotacional e translacional. Nesse
processo a velocidade angular do grão aumenta até �car limitada pelo atrito rotacional
com o gás (Whittet, 2003). Na presença de um campo magnético os dipolos atômicos
tendem a se alinhar. Uma vez que este é um processo interno ocorre a conservação do
momento angular e a rotação ocorrerá, principalmente, sobre o eixo principal de inércia,
sendo que os principais mecânismos de alinhamento dos grãos, devido a interações com
um campo magnético, são:

• Paramagnético (Davis-Greenstein): Este mecanismo prevê o alinhamento dos grãos
por dissipação paramagnética da energia cinética de rotação. Na presença de um
campo magnético externo, os dipolos dos elétrons não emparelhados tendem a se
alinhar com o campo externo ~B. Como os grãos estão com sentidos de rotação ale-
atórios, surge um torque dissipativo que lentamente remove a componente da rota-
ção perpendicular a ~B, fazendo com que o momento angular e ~B �quem alinhados.
Como as colisões dos átomos do gás com os grãos se opõem a este alinhamento, este
mecanismo apresenta baixa e�ciência. Uma segunda condição para o alinhamento
paramagnético é a necessidade que Tgas 6= Tgraos (Jones & Spitzer, 1967).
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• Superparamagnético: Se os grãos de material paramagnético contém encrustra-
ções de material ferromagnético, o valor da susceptibilidade magnética pode au-
mentar em até 106 (Jones & Spitzer, 1967). O processo de alinhamento ocorre de
maneira similar ao do mecanismo de Davis-Greenstein, entretanto o tempo de rela-
xação é reduzido na mesma proporção do aumento da susceptibilidade. Portanto o
alinhamento dos grãos em rotação térmica ocorre por relaxação superparamagnética
e deve ser mantida a condição de Tgas 6= Tgraos.

• Rotação supratérmica (mecanismo de Purcell): A rotação é dita supratérmica se a
energia cinética de rotação for muito maior que a resultante das colisões com o gás.
Em relação ao mecanismo de Davis-Greenstein, o mecanismo de Purcell apresenta
duas importantes diferenças: i) Não é necessária a diferença de temperatura entre
os grãos e o gás. ii) a orientação dos grãos é menos vulnerável às colisões aleatórias
com o gás.

Também é sugerido um processo mecânico para o alinhamento dos grãos (Gold, 1952).
Nesse processo o grão oblato, interagindo com um �uxo de átomos de gás, adquire um
momento angular que, em média, será perpendicular à direção do �uxo. Portanto, a
direção preferencial do alinhamento será ao longo da direção do �uxo de gás. Segundo
Lazarian (2007) este mecanismo seria e�ciente somente para �uxos supersônicos. Alguns
problemas relacionados a este mecanismo se devem ao ganho de cargas elétricas pelos
grãos que, portanto, passariam a se alinhar de acordo com a orientação do campo ~B que
é um processo mais efetivo.

Um outro mecanismo que recentemente foi reconsiderado é o de torques radiativos.
Nesse mecanismo, primeiramente sugerido por Harwit (1970), os fótons incidentes, de
origem estelar, poderiam transferir seu momento angular intrínseco aos grãos de poeira.
Draine & Weingartner (1996, 1997) mostraram que esses torques podem estar presentes
em todos os grãos de formas irregulares e que os torques radiativos podem gerar uma ro-
tação supratermal produzindo o alinhamento de maneira similar ao mecanismo de Purcell
(Lazarian, 2007).

Uma descrição completa desses mecanismos pode ser visto em Whittet (1992),Alves
(2004) e Santos (2009).
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Capítulo 3

Dados observacionais

Para a realização deste trabalho utilizamos dados fotométricos, polarimétricos e dados
espectroscópicos de linhas de absorção do NaI. Os dados fotométricos e espectroscópi-
cos foram obtidos da literatura, enquanto os dados polarimétricos foram coletados em
observatórios localizados no Brasil e no Chile.

3.1 Dados fotométricos

Os dados fotométricos (uvbyHβ) foram obtidos do �General Catalogue of Photometric
Data� (GCPD), compilado por Hauck & Mermilliod (1998). Selecionamos as estrelas que
possuem o conjunto completo de dados (V, b− y, m1, c1 e β), eliminando as estrelas que
em sua classi�cação possuam observações de variabilidade, binaridade ou que apresentem
alguma peculiaridade em seu espectro.

Das estrelas selecionadas, a maioria não apresentava os erros das medidas. Como esses
valores são necessários para a determinação dos erros dos parâmetros intrínsecos, excesso
de cor e distância, efetuamos uma busca nos artigos de origem dos dados. Sempre que
possível utilizamos a média dos erros, na falta dessa, utilizamos os erros individuais de cada
medida. O procedimento completo para a obtenção e tratamento dos dados fotométricos
pode ser visto em Reis (2007) e Reis & Corradi (2008). Esse artigo encontra-se anexo no
Cap. 4.

Para o estudo da interface entre a BL e Loop I a amostra utilizada é constituída por
4346 estrelas a até 500 pc do Sol.

Para o mapa da distribuição do excesso de cor para d ≤ 500 pc e | b |≤ 60◦ utilizamos
os dados do GCPD complementados por dados de 820 estrelas disponíveis em catálogos
mais recentes. A amostra total é composta por 8492 estrelas. Na Fig.3.1 temos um
diagrama de latitude Galáctica × longitude Galáctica onde é mostrado a distribuição de
todas nossas estrelas utilizadas nas análises fotométricas.

Para o estudo da região de interação entre a BL e a S-OE nossa amostra fotométrica é
compreendida de 350 estrelas, com distâncias entre 12 e 480 pc. Como podemos observar
na Fig.3.2, temos várias estrelas localizadas nas direções das principais nuvens, entre-
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Figura 3.1: Distribuição de todas as estrelas cujos dados foram utilizados em nossas
análise fotométricas.

tanto a cobertura espacial não permite uma análise completa da distribuição da poeira
interestelar em toda a região.

Figura 3.2: Imagem IRAS em 100 µm na direção da região de interação entre a S-OE e
a BL. Nesta imagem os pontos azuis representam a localização das estrelas com dados
fotométricos na direção da S-OE.
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3.2 Dados polarimétricos

Os dados polarimétricos foram coletados com os telescópios IAG 0,60 m e P&E 1,60 m
do observatório Pico dos Dias (OPD/LNA/MCT) e com o telescópio de 0,90 m do Cerro
Tololo Inter-American Observatory (CTIO - Chile). As observações foram realizadas entre
Novembro/2008 e Fevereiro/2011 (OPD). No CTIO as observações foram realizadas em
Outubro/2009 e Janeiro/2011. Os dados foram adquiridos, em ambos OPD e CTIO,
através de câmera CCD acoplada ao polarímetro.

Foram observadas estrelas localizadas na direção da S-OE e na direção entre a S-OE
e o suposto anel sugerido por Egger & Aschenbach (1995). Na direção da S-OE foram
coletados dados polarimétricos de 444 estrelas. Além dos dados coletados utilizamos os
dados polarimétricos de 57 estrelas do catálogo de Heiles (2000) localizadas na mesma
direção, resultando em uma amostra de 501 estrelas. Neste trabalho utilizaremos apenas
os dados polarimétricos das estrelas localizadas na direção da S-OE. Na Fig. 3.3 temos a
distribuição das estrelas com dados polarimétricos sobrepostas à imagem IRAS em 100µm
na direção da S-OE.

Figura 3.3: Imagem IRAS em 100 µm na direção da região de interação entre a S-OE
e a BL. Nesta imagem os pontos azuis representam a localização das estrelas com da-
dos polarimétricos na direção da S-OE. Como podemos observar nossa amostra cobre as
principais estruturas da região.
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3.2.1 Telescópios utilizados

Em nossas observações polarimétricas utilizamos três telescópios re�etores:

1. Perkin-Elmer: de 1,6 m de diâmetro e razão focal f/10, é o principal telescópio do
OPD.

2. Boller & Chivens: de 0,6 m de diâmetro e razão focal f/13, 5; este telescópio faz
parte de um convênio entre o Laboratório Nacional de Astrofísica (LNA) e o Instituto
Astronômico e Geofísico da Universidade de São Paulo (IAG-USP).

3. Boller & Chivens: de 0,9 m de diâmetro do CTIO.

Na Fig. 3.4 temos as imagens dos três telescópios utilizados para a obtenção dos dados
polarimétricos.

Figura 3.4: Imagens dos três telescópios utilizados: (à esquerda) P&E 1,6 m; (ao centro)
B&C 0,6 m; (à direita) B&C 0,9 m.

3.2.2 Os polarímetros do OPD e CTIO

Em nossas observações para a medida de polarização da luz das estrelas utilizamos os
polarímetros do LNA e do Cerro Tololo Inter-American Observatory (CTIO). Ambos os
polarímetros foram desenvolvidos sob a supervisão do Dr. Antonio Mário Magalhães
(Magalhães et al., 1996).

O instrumento utilizado no OPD é constituído basicamente pela gaveta polarimétrica
e uma caixa de drivers. Na gaveta temos os dispositivos ópticos e mecânicos. Na caixa de
drivers temos a fonte de alimentação e os circuitos eletrônicos responsáveis pelo controle
dos motores de passo e dos sensores de posição, que acionam as partes ópticas. Na Fig. 3.5
temos um esquema do polarímetro utilizado no OPD.

A gaveta é acoplada à câmera direta de tal forma que a luz da estrela passe pela óptica
antes de atingir o detector. Basicamente dois elementos ópticos são inseridos no caminho
do feixe de luz originado do telescópio.
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Figura 3.5: Esquema dos polarimetros utilizados no OPD/LNA/MCT e no CTIO.

1. Retardador de meia onda acromático.

2. Analisador.

O retardador consiste em uma placa plano-paralela, de um cristal uniaxial, cortada
com o eixo óptico paralelo às faces da placa. No feixe de luz incidente ele introduz uma
diferença de fase (retardância) entre a componente do campo elétrico paralela (extraor-
dinário) e perpendicular (ordinário) ao eixo óptico do cristal. A retardância depende dos
índices de refração ordinário e extraordinário do retardador, da espessura da placa e do
comprimento de onda da luz incidente. Como o cristal utilizado é acromático podemos
considerar a retardância como constante dentro da faixa do visível.

Na análise da luz linearmente polarizada, é utilizada a lâmina de meia onda que insere
uma diferença de fase ∆φ = π, ou seja, uma diferença do caminho óptico entre os feixes
∆L = λ/2. Na Fig. 3.6 temos o esquema do retardador de meia onda.

Figura 3.6: Esquema do retardador acromático de meia onda.

O efeito da rotação da lâmina sobre a luz incidente plano polarizada na direção Θ,
em relação ao pólo norte celeste (PNC), é o de causar uma rotação em seu plano de
polarização de tal forma que a luz emergente seja polarizada na direção 2Ψ−Θ, onde Ψ é
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a orientação do eixo óptico da lâmina em relação ao PNC. O elemento polarizador possui
seu eixo óptico �xo que não deve ser alterado ao longo da noite uma vez que os ângulos
de polarização são obtidos em relação a Ψ.

Através de medidas em várias posições do retardador podemos calcular a polariza-
ção da luz do objeto de interesse. A diferença entre duas posições consecutivas é de 22,5◦,
assim uma volta completa do retardador consiste de 16 posições da lâmina. Entretanto,
do ponto de vista óptico, a cada 4 posições temos a mesma con�guração. Portanto, a
medida da polarização pode ser obtida com apenas 4 imagens. Em nossas observações,
para diminuir o erro das medidas, utilizamos 8 posições da lâmina para os objetos de
programa e 16 posições para as estrelas padrão.

Nesses polarímetros o retardador é colocado à frente do analisador e é girado, evitando
assim a necessidade de girar o analisador ou o detector, ao registrar a modularização da
luz polarizada. Na Fig. 3.7 temos a imagem do retardador utilizado no polarímetro do
CTIO.

Figura 3.7: Imagem do retardador utilizado no CTIO.

O analizador utilizado para fontes pontuais é o prisma de Savart. Ele consiste de dois
prismas de calcita cimentados com seus eixos ópticos perpendiculares entre si. Cada um
dos prismas de calcita é construído de forma que seu eixo óptico faça um ângulo de 45◦

com a normal à superfície. O primeiro cristal separa o feixe incidente em dois feixes com
polarizações ortogonais comumente chamados de ordinário e extraordinário. Na Fig. 3.8
temos o esquema da passagem da luz através do prisma de Savart.

A combinação dos dois prismas de calcita no prisma de Savart faz com que o feixe
ordinário do primeiro cristal seja o extraordinário do segundo e vice-versa. Portanto, com
este arranjo, não faz sentido de�nir um feixe ordinário e um extraordinário para o sistema.
Como resultado �nal temos dois feixes com polarizações ortogonais deslocados ao longo de
uma diagonal em relação à direção do feixe incidente inicial. Assim podemos fazer o cálculo
diferencial dos parâmetros polarimétricos e fazer as observações mesmo sob condições não
fotométricas. Como outras vantagens temos que a soma das intensidades dos dois feixes
resultantes é aproximadamente igual à do feixe incidente havendo pouquíssima perda de
sinal e que a polarização do céu é automaticamente cancelada. Na Fig. 3.9 temos a
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Figura 3.8: Esquema da passagem da luz através do prisma de Savart.

imagem do prisma de Savart utilizado no CTIO.

Figura 3.9: Imagem do prisma de Savart utilizado no CTIO.

Apesar do princípio de funcionamento ser o mesmo, os polarímetros do OPD e do
CTIO apresentam muitas diferenças. Ao contrário do polarímetro do OPD o equipa-
mento utilizado no CTIO não possui roda de �ltros nem uma roda com vários tipos de
analizadores. Assim, a con�guração montada no início deve ser utilizada durante toda a
noite. Uma outra diferença é que no polarímetro do OPD a rotação da lâmina retardadora
é realizada por um processo totalmente mecânico através de motores de passo, enquanto
que no CTIO a rotação é manual, com quatro passos para girar a lâmina em uma posição.

3.2.3 Determinação da Polarização

As medidas da polarização foram realizadas apenas com o �ltro V de Johnson e os da-
dos foram reduzidos utilizando-se tarefas especí�cas do IRAF seguindo um procedimento
semelhante ao descrito por Santos (2009).

As contagens nas imagens ordinária e extraordinária de uma mesma estrela servem de
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entrada para um código FORTRAN, PCCDPACK, que fornece o grau de polarização da
luz estelar. Assim, para cada conjunto de imagens nas oito, ou dezesseis, posições da
lâmina retardadora de meia onda, podemos determinar o grau e o ângulo de polarização
instrumental. Para a transformação do ângulo de polarização instrumental para o sistema
equatorial utilizamos os ângulos obtidos das estrelas padrões polarizadas. Uma vez que
é conhecido o ângulo de polarização dessas estrelas, em relação ao pólo norte celeste,
podemos determinar a correção a ser feita nos ângulos de polarização das estrelas de
programa; ∆θ = θCat−θObs, onde ∆θ é a correção a ser feita no ângulo de polarização das
estrelas; θCat é o valor de catálogo do ângulo de posição e θObs é o ângulo instrumental
obtido. Assim em cada noite foram observadas duas estrelas padrão polarizadas e uma
estrela padrão não polarizada para que seja determinado o ângulo de referência e o ponto
zero de polarização. Na Tab. 3.1 temos nossos resultados médios para as estrelas padrão
polarizadas e, para comparação, os valores de catálogo.

Tabela 3.1: Estrelas padrão polarizadas observadas

Star V (mag) Pol (%) θ(◦) Pol (%)
catálogo catálogo medida

HD 168625 8,44 4,42 (0,20) 14,00 4,548 (0,025)
HD 38563A 10,42 4,19 (0,05) 97,00 3,988 (0,042)
HD 38563B 10,56 1,78 (0,12) 4,00 1,820 (0,039)
HD 23512 8,15 2,26 (0,01) 29,90 2,324 (0,023)
HD 110984 9,00 5,70 (0,01) 91,65 5,686 (0,027)
HD 111579 9,10 6,46 (0,01) 103,11 6,609 (0,037)
HD 210121 7,69 1,21 (0.04) 154,00 1,244 (0,025)
HD 170938 7,92 3,69 (0,20) 119,00 3,738 (0,054)

Na Tab. 3.2 temos nossos resultados médios para as estrelas padrão não polarizadas
observadas Podemos observar que, como era esperado, todas apresentam um baixíssimo
grau de polarização próximo ao valor dos erros.

Tabela 3.2: Estrelas padrão não polarizadas observadas

Star V (mag) Pol (%)
medida

HD 7552 8,03 0,043 (0,045)
HD 90156 6,92 0,048 (0,021)
HIP 10205 7,90 0,069 (0,038)

Para cada noite utilizamos o valor médio de ∆θ para fazer a correção do ângulo de
polarização em relação ao pólo norte celeste. Desse modo, o ângulo de polarização da luz
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de uma estrela será dado por θ = θObs + ∆θ.

3.3 Dados espectroscópicos

Welsh et al. (2005) utilizaram linhas de absorção do NaI na direção de 16 estrelas quentes,
juntamente com dados da literatura de 13 estrelas de mesmas características, localizadas
na direção da S-OE. Para essas estrelas foram determinadas várias componentes de velo-
cidade para o NaI interestelar. Em nosso trabalho utilizamos estes dados, em conjunto
com os dados fotométrico e polarimétricos, para o estudo da região de interação entre a
BL e a S-OE.

Na Fig. 3.10 temos a imagem IRAS em 100 µm da região mapeada onde mostramos
a posição das estrelas com dados de linhas de absorção do Na i apresentados por Welsh
et al. (2005). Estes dados, apresentam as diferentes componentes de velocidade com os
respectivos valores de coluna de densidade. Apesar de representarem um conjunto de
dados muito menor que o fotométrico e o polarimétrico, os dados em Na i são úteis para
a construção de uma visão global do meio interestelar nessa direção.

Figura 3.10: Imagem IRAS em 100 µm na direção da região de interação entre a S-OE
e a BL. Nesta imagem temos a localização das estrelas com dados em Na i apresentados
por Welsh et al. (2005).
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Capítulo 4

Mapeamento Fotométrico da Bolha Local

Estruturas como bolhas são frequentemente observadas, na nossa e em outras galáxias,
mostrando que a Bolha Local não é um objeto único sendo, inclusive, rodeada por várias
bolhas interestelares de propriedades similares. Algumas destas bolhas estão muito pró-
ximas e podem estar em interação com a BL. Como exemplos de nossas vizinhas temos
Gum Nebula, Loop I, II, III e IV, Cygnus e a S-OE (Berkhuijsen et al., 1971; Iwan, 1980;
Welsh et al., 1994; Egger et al., 1996; Egger, 1998). Na Figura 4.1 temos uma represen-
tação esquemática da morfologia do meio interestelar local indicando as bolhas próximas
na visão de Welsh et al. (1994).

A bolha Loop I apresenta densidade muito baixa, nHI ≤ 0, 001 − 0, 003 cm−3, e é
prenchida com gás quente, T≈ 106K (Weaver, 1979; de Geus, 1992; Egger & Aschenbach,
1995; Egger, 1998). Acredita-se que Loop I tenha sido formada por explosões de super-
nova e ventos estelares das estrelas da associação Sco-Cen que, agindo sobre o material
interestelar deixado após a formação estelar, criaram uma bolha de gás e poeira concên-
trica à esta associação (Iwan, 1980; de Geus, 1992; Egger & Aschenbach, 1995). Na Fig.
4.2 temos as representações esquemáticas da Bolha Local e da bolha Loop I segundo Iwan
(1980), à esquerda e Breitschwerdt et al. (2000), à direita.

4.1 A região de interação entre a Bolha Local e Loop I

Devido à proximidade entre a BL e Loop I, acredita-se que elas estejam sofrendo algum
tipo de interação. Uma estrutura anular, observada em dados de raios-X e HI, foi sugerida
como sendo o contorno da região de interação entre as duas bolhas por Egger & Aschen-
bach (1995). Na Fig. 4.3 temos (à direita) a imagem do satélite ROSAT mostrando as
sombras nos raios-X de baixa energia na direção de Loop I que levaram à suposição da
existência do anel e (à direita) a distribuição do HI na direção da bolha Loop I.

A existência deste anel foi questionada recentemente por Reis (2007) em um estudo
do avermelhamento interestelar na direção da zona de interação entre a BL e Loop I
(275◦ ≤ l ≤ 35◦ e −60◦ ≤ b ≤ 60◦). O anel de interação entre as bolhas proposto por
Egger & Aschenbach (1995) seria caracterizado por valores de excesso de cor entre 0,m070
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Figura 4.1: Representação esquemática das bolhas próximas ao Sol na visão de Welsh et
al. (1994).

Figura 4.2: Representações esquemáticas das bolhas Local e Loop I (à esquerda) vista de
um observador no plano Galáctico localizado em l = 270◦, na visão de Iwan (1980) e (à
direita) vista de cima para baixo de acordo com Breitschwerdt et al. (2000).

e 0,m100. Os diagramas de E(b− y) vs. distância, mostram que o excesso de cor aumenta
para os valores esperados no anel em d ≈ 110 pc em seu lado esquerdo, enquanto do lado
direito tais valores somente ocorrem em d ≈ 280 pc.
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Figura 4.3: (à esquerda) Imagem em raios-X na direção da bolha Loop I. As partes mais
claras representam as regiões de maior intensidade na emissão de raios-x de baixa energia
(0,25 keV); (à direita) temos o mapa da distribuição do HI no anel de interação (Egger
& Aschenbach, 1995). A linha da esquerda até a direita representa o plano Galáctico. O
contorno de Loop I é representado por um círculo. As duas linhas concêntricas represen-
tam, aproximadamente, os limites do anel de HI e as partes claras representam as sombras
no raio-X (0.1-2.0 keV).

Complementando o trabalho do mestrado (Reis, 2007) realizamos no doutorado o
estudo detalhado da completeza da amostra utilizada. Para garantir que nossa amostra
era adequada para medir a possível existência de um salto no excesso de cor de E(b−y) =
0,m015 para E(b−y) = 0,m070−0,m100 a uma distância de 100 pc, construímos histogramas
da magnitude V, do índice β e da magnitude absoluta MV para cada área utilizada na
análise da existência do suposto anel. Com a análise dos histogramas reforçamos que nossa
amostra seria capaz de detectar o salto no excesso de cor, caso ele existisse, em cada uma
das sub-áreas analisadas. Devido às diferentes características da quantidade de poeira,
dadas pelo excesso de cor E(b− y), e da distância das várias partes ao longo do anel e de
sua região interna, mostrou-se que é improvável que tal anel seja de fato uma estrutura
única ou, caso seja, é extremamente fragmentado e retorcido. Este trabalho, somado ao
trabalho realizado no mestrado resultou no artigo �Mapping the interface between the
Local and Loop I bubbles using Strömgren photometry� (Reis & Corradi, 2008).

As principais conclusões deste trabalho publicado foram:

• Até 60 - 80 pc o excesso de cor permanece baixo (E(b − y) ≤ 0,m040) em todas as
direções sendo o valor típico igual a 0,m020.

• A esperada transição para E(b − y) ≥ 0,m070 no suposto anel de interação ocorre
em d ≈ 110 pc na parte esquerda do anel e d ≈ 280 pc em seu lado direito.

• Os dados fotométricos não mostram a presença do anel de interação entre as bolhas
Local e Loop I, como proposto por Egger & Aschenbach (1995).

Este resultado foi corroborado por Santos et al. (2011) que, utilizando dados pola-
rimétricos de 878 estrelas na direção do suposto anel, mostrou que as distâncias e as
direções dos vetores de polarização são incompatíveis com a forma e a localização do anel
sugerido por Egger & Aschenbach (1995). Nosso artigo, Reis & Corradi (2008) é mostrado
a seguir.
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4.2 O avermelhamento nas vizinhanças do Sol como um
teste para modelos de origem e evolução da Bolha
Local

A BL é envolvida por uma parede de gás e poeira, não somente na direção de Loop I, mas
também em quase todas as outras direções. Embora os limites da cavidade tenham sido
estudados por uma grande variedade de técnicas, a determinação acurada de sua forma e
localização permanece em aberto.

A maior parte do meio interestelar local é caracterizada por um baixo avermelhamento
e uma distribuição muito heterogênea do material. Portanto, uma densa malha de estre-
las, observadas com um sistema fotométrico capaz de determinar o excesso de cor, de
forma con�ável para o estudo do meio interestelar, deve ser utilizada para determinar a
distribuição da poeira na vizinhança solar. O sistema fotométrico de Strömgren, acoplado
a restritivos critérios de exclusão de dados inadequados ao estudo do meio interestelar,
mostra-se um excelente método para este propósito.

Complementando o trabalho de mapeamento da interface entre a Bolha Local e Loop
I (Reis & Corradi, 2008), realizamos o mapeamento da distribuição do excesso de cor
E(b−y) cobrindo a região de�nida pelas coordenadas Galácticas 0◦ ≤ l ≤ 360◦ e |b| ≤ 60◦

até a distância de 500 pc. Os dados fotométricos foram obtidos do �General Catalogue
of Photometric Data� (GCPD) complementados por dados de 820 estrelas disponíveis em
catálogos mais recentes. A descrição de todo o processo de obtenção da amostra e dos
parâmetros estelares intrínsecos, excesso de cor e distância pode ser visto em Reis (2007)
e Reis & Corradi (2008).

Foram utilizados dados da fotometria Strömgren para 8492 estrelas. Construímos
mapas da distribuição da poeira no plano Galáctico e em planos perpendiculares a esse.
Devido à densa malha de estrelas, localizadas a até d ≈ 270 pc, estes mapas são capazes
de mostrar as �utuações em pequena escala do material e os limites da BL.

Como discutido em Reis & Corradi (2008) a interface entre a BL e Loop I é caracteri-
zada por um aumento no excesso de cor de E(b− y) ≤ 0,m020 para E(b− y) ≥ 0,m040 em
d ≥ 80 pc. Como dito anteriormente, Knude (1978) sugere que estrelas que apresentam
E(b−y) ≥ 0,m030 estão, provavelmente, localizadas atrás de pelo menos uma nuvem inte-
restelar difusa. Com base nessas considerações consideramos que o limite da BL ocorre a
uma distância onde um grupo de estrelas apresenta E(b− y) ≥ 0,m040, o que corresponde
a E(b − y) = 0,m030 mais o valor médio dos erros em E(b − y) (0,m010). De forma a
determinar com precisão os limites da BL adotamos o seguinte esquema:

1. Estrelas com E(b − y) ≤ 0,m010 são consideradas como não avermelhadas, consis-
tentemente com σE(b−y) ≈ 0,m011;

2. 0,m010 < E(b− y) < 0,m040 localizados em uma região onde a maioria das estrelas
possuem E(b−y) ≤ 0,m010 é considerado como uma pequena nuvem ou condensação;

3. um grupo de estrelas com E(b− y) ≥ 0,m040 é considerado como o limite da BL;

4. estrelas que apresentam E(b − y) ≥ 0,m100 estão ocultadas por pelo menos uma
densa nuvem interestelar.
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A análise dos diagramas de excesso de cor vs. distância mostra uma grande região em
torno do Sol desprovida de material. Em nosso trabalho a transição para E(b−y) ≥ 0,m040
é mais claramente vista no plano Galáctico, onde temos um maior número de estrelas.
Também podemos observar regiões onde a cavidade parece ser aberta e a presença de
diversos túneis que conectam a BL às bolhas adjacentes. A distância mínima para a
parede de poeira é d ≈ 80 pc e ocorre em l ≈ 0◦ com 20◦ ≤ b ≤ 40◦ e 15◦ ≤ l ≤ 30◦

próximo ao plano Galáctico.
Além do mapeamento do excesso de cor realizamos uma comparação entre o averme-

lhamento e os mais recentes mapas da distribuição do NaI apresentados por Welsh et al.
(2010). Os diagramas da distribuição do excesso cor E(b − y) próximo ao plano Galác-
tico |b| ≤ 7, 5◦ são apresentados na Fig.4.4. A linha contínua representa o limite da BL,
próximo ao plano Galáctico, como sugerido por Welsh et al. (2010). Nessa �gura as cores
indicam os valores de excesso de cor E(b − y), como apresentado na tabela 4.1. Como
podemos observar, existe uma ótima correlação entre os limites da cavidade determinados
através do NaI e o excesso de cor. A análise completa e as �guras dos cortes serão vistas
no artigo apresentado no �nal desta seção.

Tabela 4.1: Cores utilizadas na análise do avermelhamento

E(b− y) (mag) Cor
≤ 0,010 amarelo
0,010-0,020 verde
0,020-0,040 azul
0,040-0,070 púrpura
0,070-0,100 vermelho
≥ 0,100 preto

Figura 4.4: Mapa da distribuição do excesso de cor próximo ao plano Galáctico |b| ≤ 7, 5◦

até d = 500 pc. A linha contínua representa o limite da BL sugerida por Welsh et al.
(2010). Como podemos observar os limites da BL em excesso de cor e em NaI apresentam
uma ótima correlação.

61



De modo a validar as mais simulações de origem e evolução da BL em conjunto com
Loop I desenvolvidas por Avillez & Breitschwerdt (2012) realizamos a comparação do
avermelhamento com os mapas de densidade do HI produzidos pelas simulações. Nessa
comparação temos que o excesso de cor e a simulação mostram um padrão similar espe-
cialmente na região de interação entre as duas bolhas, ou seja, na direção de Loop I o
excesso de cor aumenta para valores ≥ 0,m040 nas regiões de maior densidade indicadas
pelo modelo.

Na Fig.4.5 temos o mapa da densidade do Hidrogênio neutro próximo ao Sol resultante
do modelo de origem e evolução da BL para a época atual, ou seja, t = 14, 5 milhões de
anos depois da primeira supernova. Nessa �gura o Sol está localizado na interseção das
linhas pontilhadas e é representado por um X. A bolha Local é representada pela parte
branca na qual o Sol está localizado e a Loop I é a região braca à direita. Sobre o mapa de
densidade superpomos a distribuição do excesso de cor para |Z| ≤ 1, 0 pc (à esquerda) e
|Z| ≤ 10, 0 pc (à direita). Podemos observar que, na direção de Loop I, existe uma ótima
correlação entre o excesso de cor e o mapa de densidade. Também pode ser observado que
a maior parte das estrelas com baixo excesso de cor E(b − y) ≤ 0,m020 estão localizadas
dentro dos limites da BL. A descrição completa do modelo e a análise da comparação entre
o avermelhamento e o mapa de densidade produzido pela simulação pode ser visto no
artigo apresentado ao �nal desta seção.

Figura 4.5: Mapa da da densidade do HI próximo ao Sol resultante do modelo de origem e
evolução da BL para a época atual, ou seja, t = 14, 5 milhões de anos depois da primeira
supernova. Sobre o mapa de densidade superpomos a distribuição do excesso de cor para
(à esquerda) | Z |≤ 1, 0 pc e (à direita) | Z |≤ 10, 0 pc.
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Os resultados deste trabalho encontram-se descritos no artigo �Interstellar Reddening
in the Local Bubble and Loop I Region: Insight from Strömgren Photometry Analysis and
Three-Dimensional Modelling� (Reis et al., 2011). As principais conclusões apresentadas
são:

• A distância até o limite da BL varia com a latitude e com a longitude Galáctica,
sendo que a menor distância (d ≈ 80 pc) ocorre em l ≈ 0◦, com 20◦ ≤ b ≤ 40◦ e em
15◦ ≤ l ≤ 30◦ próximo ao plano Galáctico.

• Existem vários túneis que conectam a BL às bolhas vizinhas.

• O mapa do excesso de cor apresenta excelente correlação com o modelo de origem e
evolução da BL, em conjunto com Loop I, desenvolvido por Avillez e colaboradores.

A seguir apresentamos esse artigo.
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Capítulo 5

A região de interação entre a Bolha Local e a
Superbolha Órion-Eridanus

A diferença nas distâncias para o aumento do excesso de cor no suposto anel de interação
entre a BL e Loop I, nos levou a pensar que seu lado leste poderia estar relacionado a
outras estruturas como a superbolha GSH 238+00+09 ou a Superbolha Órion Eridanus
(S-OE). A S-OE está localizada próxima a região sudeste da zona de interação na região
compreendida entre as coordenadas Galácticas: 178◦ ≤ l ≤ 225◦ e− 50◦ ≤ b ≤ −20◦. Na
Fig. 5.1 temos a distribuição das estrelas de nossa amostra fotométrica cujo E(b − y) ≥
0,m040, valor do excesso de cor que caracteriza a interface entre as bolhas Local e Loop I
(Reis & Corradi, 2008). Podemos observar que, sobrepondo todas as estrelas localizadas
até d = 500 pc, a distribuição do E(b−y) ≥ 0,m040 parece conectar a região localizada em
l ≈ 280◦ até a região da S-OE (l ≈ 200◦). Devido a esta característica decidimos fazer um
estudo mais aprofundado do meio interestelar na direção da S-OE. Para isto aplicamos a
mesma metodologia utilizada na análise da interface entre as bolhas Local e Loop I, ou
seja, análise das componentes do meio interestelar através da fotometria Strömgren e da
polarimetria.

Figura 5.1: Mapa da distribuição das estrelas com excesso de cor E(b−y) ≥ 0,m040. Como
podemos observar a sobreposição dos resultados da fotometria até d = 500 pc poderia
levar a pensar que existe uma ligação entre o lado leste do suposto anel e a região da
S-OE. Nesta �gura a linha pontilhada representa a posição do Cinturão de Gould, como
sugerido por Perrot & Grenier (2003).
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5.1 A interface entre a BL e a S-OE

Como salientado por Welsh et al. (2005) os dados em NaI na direção da S-OE sugerem
uma estrutura complexa que pode envolver múltiplas supernovas e frentes de choque
de vento estelar. Na Fig. 5.2 temos a imagem IRAS em 100 µm na direção da região
de interação entre a S-OE e a BL. Essa imagem, além de mostrar as diversas nuvens
que podem compor a região de interação entre as bolhas, mostra a presença de diversas
estruturas em arco (loops), resultantes da ação da atividade das estrelas de alta massa
sobre o meio interestelar vizinho. Entretanto, os dados em infravermelho não fornecem a
distância destas estruturas. Portanto, para de�nirmos que estruturas estariam localizadas
na interface entre as bolhas, devemos utilizar outros métodos como a fotometria e a
polarimetria, na direção de estrelas cuja distância seja conhecida, além das linhas de
absorção em NaI.

Figura 5.2: Imagem IRAS em 100 µm na direção da região de interação entre a S-OE e
a BL. Nesta imagem podemos observar a presença das diversas nuvens que comporiam a
região de interação, assim como a presença de diversos �loops�.

Para o estudo da região de interação entre as duas bolhas utilizamos dados da fotome-
tria Strömgren e coletamos dados polarimétricos, conforme descrito no Cap. 2. Utilizamos
também dados em Na i apresentados por Welsh et al. (2005). Além da determinação dos
limites da BL, o conhecimento da distância até as nuvens interestelares próximas é uma
informação fundamental para outros estudos como a determinação dos parâmetros físicos
da própria nuvem, para estudar objetos estelares jovens e para determinar as caracterís-
ticas do meio interestelar nas vizinhanças do Sol. Com os resultados da polarimetria e
da fotometria podemos determinar a distância de nuvens localizadas na direção da S-OE.
Também podemos determinar as direções dos vetores de polarização na direção destas
nuvens de modo a determinar a orientação do campo magnético nesta direção.

79



Através da determinação das distâncias das estruturas localizadas na direção mapeada
e comparando estes resultados com as componentes de velocidade dos dados de Sódio
apresentados por Welsh et al. (2005), podemos inferir quais nuvens estão localizadas na
região de interação entre as duas bolhas.

5.2 Distribuição da poeira interestelar na direção da
região de interação entre a BL e a S-OE

Apresentamos a seguir a análise da distribuição do excesso de cor, do grau e do ângulo
de polarização para as estrelas de nossa amostra.

A Fig. 5.3 mostra todo o conjunto das estrelas com dados polarimétricos projetadas
sobre a imagem IRAS 100 µm da região de interação entre as bolhas. Nessa �gura as cores
representam intervalos do valor da razão entre a polarização (P) e sua incerteza (σP ). O
conhecimento desta relação é de fundamental importância, uma vez que o erro no ângulo
de polarização (σθ) é dado por σθ = 28, 65σP

P
(Serkowski, 1974). Estrelas cujo P/σP < 3

(σθ > 9, 6◦) são representadas por pontos em azul claro, as estrelas que apresentam
3 ≤ P/σP < 5 (5.7◦ ≤ σθ ≤ 9, 6◦) são representadas pelos vetores de polarização em azul,
e as estrelas com P/σP ≥ 5 (σθ < 5, 7◦) são representadas pelos vetores de polarização em
vermelho. O tamanho dos vetores é proporcional ao grau de polarização linear. Como
podemos observar, os vetores de polarização encontram-se bem alinhados nas direções dos
�Loops� e também nas direções das nuvens L1569, L1642 e G191-28.

Figura 5.3: Imagem IRAS em 100 µm na direção da região de interação entre a S-OE e a
BL. Nesta imagem os pontos em azul claro representam as estrelas em que P/σP < 3, as
estrelas que apresentam 3 ≤ P/σP < 5 são representadas pelos vetores de polarização azuis
e as estrelas com P/σP ≥ 5 pelos vetores de polarização em vermelho.

A Fig. 5.4 mostra o conjunto de estrelas com dados fotométricos projetadas sobre
a imagem IRAS 100 µm da região de interação entre as bolhas. Nessa �gura as cores
indicam os valores do excesso de cor E(b− y), como apresentado na tabela 5.1.

Como podemos observar, para a grande maioria das estrelas de nossa amostra, o
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Tabela 5.1: Cores utilizadas na análise do avermelhamento

E(b− y) (mag) Cor
≤ 0,010 amarelo
0,010-0,020 verde
0,020-0,040 azul
0,040-0,070 púrpura
0,070-0,100 vermelho
≥ 0,100 branco

Figura 5.4: Imagem IRAS em 100 µm na direção da região de interação entre a S-OE e a
BL. Nesta imagem temos a localização das estrelas com dados fotométricos na direção da
S-OE. As cores indicam os valores obtidos para o excesso de cor.

excesso de cor permanece abaixo de E(b− y) = 0,m040 até a distância máxima observada,
exceto na direção de algumas nuvens como L1569. Isto sugere que a maioria das nuvens
são tênues e difusas.

5.2.1 Distância das nuvens localizadas na direção da S-OE

A determinação das distâncias das nuvens interestelares foi realizada através da análise
dos diagramas de E(b − y) (mag) vs. distância (pc) e do grau de polarização (%) vs.
distância (pc) para as estrelas localizadas na direção de cada uma das nuvens.

Whittet (1992) mostra que no limite máximo da e�ciência da polarização PV

E(B−V )
=

9, 0 %mag−1, ou seja, PV

E(b−y) = 12, 5 %mag−1. Portanto, uma polarização de 0,37 %
corresponde a um excesso de cor mínimo de E(b − y) ≥ 0,m030. Consistentemente com
Knude (1979) este valor de polarização caracterizaria a presença de uma nuvem difusa.
Para assegurar a transição completa consideramos que a distância da nuvem é aquela em
que P ≥ 0, 37 % e que o número de estrelas cuja luz não é polarizada é muito inferior
ao daquelas polarizadas. Para o excesso de cor utilizamos o mesmo critério utilizado
anteriormente.

Apresentamos, a seguir, nossos resultados para as nuvens: Loop A, G191-52, G207-50,
Loop B, L1642, G191-28 e L1569.
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• Loop A - Na Fig. 5.5 temos os diagramas para a nuvem �Loop A�. Um ligeiro
aumento no excesso de cor (E(b − y) ≈ 0,m020) pode ser observado em d ≈ 90 pc.
Em d = 160 pc temos uma estrela cujo E(b−y) = 0,m055 e para distâncias superiores
as estrelas apresentam E(b− y) ≥ 0,m030, indicando que a nuvem foi alcançada. O
diagrama da polarização vs. distância mostra um aumento no grau de polarização já
em d ≈ 70 pc. Um segundo salto pode ser observado em 120 - 140 pc, onde o grau
de polarização passa de ≈ 0, 20% para até ≈ 0, 43%. A partir de d ≈ 160− 170 pc
a luz de todas as estrelas apresenta alguma polarização. Concluímos, então, que a
distância até esta nuvem interestelar é de 160 pc.

Figura 5.5: Resultado da fotometria (acima à esquerda) e da polarimetria (acima
à direita) projetados sobre a nuvem interestelar �Loop A�. No diagrama do ex-
cesso de cor, abaixo à esquerda, as linhas pontilhadas indicam E(b − y) =
0,m040; 0,m030; e 0,m020, respectivamente. A linha tracejada indica E(b − y) =
0,m067, o que equivale a NHI = 5 × 1020. Os diagramas indicam a presença de
material já em d ≈ 70 pc e a transição completa ocorre em d ≈ 160 pc. Para o Loop
A concluimos que d ≈ 120− 140 pc.
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• G191-52
Como pode ser visto na Fig. 5.6 na direção de G191-52 o excesso de cor permanece
baixo até a distância máxima observada (d ≈ 230 pc). Um ligeiro aumento no
avermelhamento, E(b−y) ≈ 0,m020 pode ser observado em d = 90 pc. Esse pequeno
aumento na quantidade do material também pode ser observado no diagrama da
polarização. Consistentemente com o �Loop A�, um segundo aumento no grau de
polarização, P ≈ 0, 21%, indicando que material um pouco mais denso foi alcançado,
pode ser observado em d ≈ 160 pc. Uma estrela com P = 0, 60% pode ser observada
em d ≈ 220 pc. Os diagramas indicam que para G191-52 d ≥ 160 pc.

Figura 5.6: Resultado da fotometria (acima Ã esquerda) e da polarimetria (acima
Ã direita) projetados sobre a nuvem interestelar G191-52. Os diagramas de E(b−
y) vs. d (abaixo à esquerda) e Pol vs. d (abaixo à direita) indicam que a distância
até esta nuvem é d ≈ 160 pc.

83



• G207-50
Na Fig. 5.7 temos os diagramas para a nuvem G207-50. Todas as estrelas com dados
fotométricos apresentam baixo avermelhamento E(b − y) ≤ 0,m020, provavelmente
porque as posições das estrelas são periféricas à nuvem. Mesmo apesar dos poucos
pontos podemos observar uma tendência de aumento do excesso de cor após 100
pc. No diagrama de polarização podemos observar um pequeno aumento no grau
de polarização em d ≈ 70 pc. Um segundo salto no grau de polarização pode ser
observado em d ≈ 110 pc e a transição de�nitiva ocorre em d ≈ 170 pc. Portanto,
para G207-50 sugerimos d ≈ 170 pc.

Figura 5.7: Resultado da fotometria (acima à esquerda) e da polarimetria (acima
à direita) projetados sobre a nuvem. O diagrama de Pol vs. d (abaixo à direita)
indica que a distância até a nuvem é d ≈ 170 pc.
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• Loop B

Na direção do �Loop B� (Fig. 5.8) E(b − y) ≈ 0,m020 pode ser observado em
d ≈ 70 pc, E(b − y) ≈ 0,m030 em d ≈ 130 e em d ≈ 180 temos uma estrela
com E(b − y) ≈ 0,m042. Para a polarização já em 40 pc uma estrela apresenta
P ≈ 0, 30%, entretanto, a transição para P ≥ 0, 20% ocorre em d ≈ 170 pc.
Portanto, para o �Loop B� sugerimos a distância de 170 pc, consistente com o
aumento no avermelhamento e no grau de polarização .

Figura 5.8: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polarização das
estrelas localizadas na direção do �Loop B�. O diagrama do excesso de cor e da
polarização indicam que para o �Loop B� d ≈ 170 pc.
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• L1642
Na Fig. 5.9, vemos que até d = 162 pc E(b − y) ≈ 0,m010. Um aumento do aver-
melhamento (E(b − y) ≥ 0,m030) pode ser visto em d ≈ 190 pc. No diagrama da
polarização novamente podemos observar um pequeno aumento no grau de polariza-
ção (P ≈ 0, 12%) em d ≈ 70 pc. Contudo, uma transição de�nitiva para P ≥ 0, 20%
ocorre em d ≈ 160 pc. Concluímos que para L1642 d ≈ 160 pc, consistente com o
avermelhamento e a polarização.

Figura 5.9: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polarização das
estrelas observadas na direção da nuvem interestelar L1642. Como podemos observar
no diagrama da polarização vs. distância, a partir de d ≈ 160 pc praticamente todas
estrelas observadas apresentam-se polarizadas. No diagrama de excesso de cor o
avermelhamento aumenta para E(b− y) ≥ 0,m030 apenas em d ≈ 190 pc.
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• G191-28

O resultados do excesso de cor e do grau de polarização para G191-28 são apre-
sentados na Fig. 5.10. Os diagramas do avermelhamento interestelar (à esquerda)
nos mostram estrelas com E(b − y) ≥ 0,m067 já em d ≈ 100 pc, entretanto, pode-
mos observar estrelas localizadas mais no centro da nuvem com E(b − y) ≤ 0,m010
(pontos amarelos) até a distância de 150 pc. A partir dessa distância todas estrelas
apresentam-se avermelhadas. O diagrama do grau de polarização (à direita abaixo)
mostra uma estrela com P ≈ 0, 24% em d ≈ 75 pc. A transição completa para
P ≥ 0, 30% ocorre em d ≈ 150 pc. Portanto, para G191-28 sugerimos a distância
de 150 pc.

Figura 5.10: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polariza-
ção das estrelas observadas na direção de G191-28. Para essa nuvem interestelar
d ≈ 150 pc.
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• L1569 -

Para L1569 (Fig. 5.11) podemos observar no diagrama de excesso de cor (à esquerda)
um claro aumento de E(b− y) ≈ 0,m020 para E(b− y) ≥ 0,m030 em d = 150 pc. No
diagrama de polarização (à direita) podemos observar que em d ≈ 100 pc algumas
estrelas apresentam P ≈ 0, 20%. A transição completa para P ≥ 0, 20% ocorre em
d ≈ 150 pc sendo que algumas estrelas apresentam P ≈ 0, 25% já em d ≈ 140.
Sugerimos que, para L1569, d ≈ 140 pc, corroborando o resultado de Franco (1988).

Figura 5.11: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polariza-
ção das estrelas na direção da nuvem interestelar L1569. Podemos observar um
aumento no avermelhamento em d = 150 pc e no grau de polarização em d ≈ 140
pc. Sugerimos que, para L1642, d ≈ 140 pc.
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Para as nuvens MBM21, G201-43, G201-47, G203-39 e G204-31 os dados são insu�ci-
entes para a determinação das respectivas distâncias.

Sumarizando nossos resultados temos:

Tabela 5.2: Distância das nuvens na direção de S-OE

Nuvem Distância (pc)
Loop A ≈ 160
G191-52 ≥ 160
G207-50 ≈ 170
Loop B ≈ 170
L1642 ≈ 160
G191-28 ≈ 150
L1569 ≈ 140

5.2.2 Avermelhamento e polarização em intervalos de distância

Para o estudo da estrutura da região de interação entre a BL e a S-OE construimos
diagramas do excesso de cor e da polarização em intervalos de distância de 50 pc até
100 pc, em intervalos de 30 pc para distâncias entre 100 e 370 pc e um diagrama para
distâncias maiores que 370 pc. Na �gura 5.12 temos, à esquerda, os diagramas com os
resultados da fotometria e, à direita, os resultados da polarimetria para distâncias entre
0 e 50 pc.

Figura 5.12: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polarização das
estrelas observadas entre 0 e 50 pc.
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Até 50 pc (Fig.5.12) a maioria das estrelas apresenta baixo excesso de cor (E(b− y) ≤
0,m010). Três estrelas apresentam uma ligeira elevação no excesso de cor. Duas apresentam
0,m010 < E(b − y) ≤ 0,m020 (pontos verdes) e uma, na direção de G204-31 apresenta
0,m020 < E(b − y) ≤ 0,m040 (ponto azul). Como podemos observar no diagrama da
polarização, as estrelas até 50 pc apresentam pequeno grau de polarização. É interessante
observar que os vetores de polarização em vermelho, aqueles com menor incerteza no
ângulo de polarização, parecem acompanhar a orientação de seus respectivos �lamentos
indicando que o meio polarizador faz parte da nuvem.

Como podemos observar na Fig.5.13, entre 50 e 100 pc surgem mais estrelas com
E(b− y) entre 0,m010 e 0,m020 principalmente na direção do Loop B. Na direção do Loop
A temos uma estrela com 0,m020 ≤ E(b − y) ≤ 0,m030. Nessa mesma nuvem, apesar
do baixo grau de polarização, os vetores estão alinhados com a orientação da nuvem.
Na direção de L1569 o excesso de cor permanece baixo (E(b − y) ≤ 0,m010), mas os
vetores de polarização parecem orientados com a nuvem. Na direção das nuvens G191-
52 e G207-50 os vetores de polarização estão perpendiculares às nuvens, podendo assim
indicar a presença de outra estrutura mais tênue. Como podemos veri�car nos diagramas
de E(b − y) vs. d e P vs. d as distâncias das estrelas avermelhadas e das polarizadas é
maior que 80 pc.

Figura 5.13: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polarização das
estrelas observadas com distâncias entre 50 e 100 pc.
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Na Fig. 5.14 temos os diagramas de excesso de cor e da polarização para distâncias
entre 100 e 160 pc. Entre 100 e 130 pc surgem estrelas com E(b− y) ≥ 0,m040 na região
de L1569 e próximo a G191-28 (α ≥ 04h45m e δ ≥ 0◦). Várias estrelas já apresentam
0,m020 < E(b− y) ≤ 0,m040 indicando a presença de material. Os vetores de polarização,
em sua maioria, estão alinhados com suas respectivas nuvens. Também podemos obser-
var, na direção de G207-50, uma estrela com P ≈ 0, 50% com a orientação do vetor de
polarização perpendicular à direção do �lamento.

Entre 130 e 160 pc podemos perceber o aumento no grau de polarização mostrando
que nuvens como o �Loop A�, L1569 e G191-28 foram alcançadas. Na direção de L1569
podemos observar estrelas com E(b− y) ≥ 0,m070 con�rmando que a parte mais densa da
nuvem está localizada nessa faixa de distância.

Figura 5.14: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polarização das
estrelas observadas para 100 < d < 160 pc.
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Entre 160 e 190 pc (Fig. 5.15) estrelas com E(b − y) ≥ 0,m020 podem ser vistas em
várias partes da região. Na direção de L1569 podemos observar estrelas com E(b− y) ≥
0,m100 indicando que a parte mais densa da nuvem foi alcançada. Para várias estrelas
temos P ≥ 0, 50%. Vale destacar o aumento da polarização na direção de L1642. Para
essa faixa de distância temos vetores de polarização parecem indicar uma estrutura em
grande escala ligando desde G191-28 até o �Loop B�. Entre 190 e 220 pc a situação não
se altera.

Figura 5.15: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polarização das
estrelas observadas para 160 < d < 220 pc.
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Na Fig. 5.16, para s faixas de distância 220 < d < 250 pc (acima) e 250 < d < 280 pc
(abaixo) temos estrelas com E(b−y) ≥ 0,m020 distribuidas por grande parte da região. Os
vetores de polarização permanecem com, aproximadamente, as mesmas orientações pre-
sentes em distâncias menores. Na direção de G191-52 podemos observar vetores perpen-
diculares ao alinhamento principal do �lamento, podendo indicar uma sobreposição de
estruturas.

Figura 5.16: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polarização das
estrelas observadas para 220 < d < 250 pc e para 250 < d < 280 pc.
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Entre 280 e 340 pc (Fig.5.17) o número de estrelas diminui acentuadamente. Na dire-
ção de MBM21 podemos observar vetores de polarização perpendiculares ao alinhamento
da nuvem. No entanto, não podemos sugerir com segurança qual a distância da nuvem,
exceto que ela não é menor que d ≈ 160 pc.

Figura 5.17: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polarização das
estrelas observadas para 280 < d < 310 pc e para 310 < d < 340 pc.
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Para 340 < d < 370 pc, Fig.5.18 (acima), nossa amostra é pequena e não traz novos
resultados. Para maiores distâncias, d ≥ 370 pc, (Fig.5.18-abaixo) temos um grande
aumento do grau de polarização próximo a L1642 e a MBM21. Na direção de MBM21
o vetor apresenta a mesma orientação vista em distâncias menores. Próximo a L1642
uma estrela apresenta alto valor de polarização, entretanto a orientação desse vetor é
aproximadamente perpendicular à orientacao vista a menores distâncias, podendo assim
indicar a presença de outra estrutura mais ao fundo.

Figura 5.18: Diagramas (à esquerda) de excesso de cor e (à direita) da polarização das
estrelas observadas para 340 < d < 370 pc e para d > 370 pc.
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5.3 Discussão dos resultados

Para a análise dos resultados comparamos o resultado da fotometria, da polarimetria e os
resultados em NaI.

Como dito anteriormente, Welsh et al. (2005) estudaram a distribuição do NaI na
direção da S-OE. Utilizando espectros de média resolução, R≈ 40000, esses autores iden-
ti�caram múltiplas componentes de velocidade, positivas e negativas, sugerindo a presença
de várias �shells� de gás produzidas por explosões de supernova e/ou por ventos de estrelas
de grande massa. A Fig. 5.19 mostra a posição das estrelas cuja coluna de densidade e
as componentes de velocidade foram determinadas. As duas principais componentes de
velocidade identi�cadas (VLSR ≈ 7 kms−1 e VLSR ≈ -8 kms−1) estariam relacionadas com
os envoltórios em expansão da BL e da S-OE. Na �gura, os pontos em azul representam as
estrelas onde foram detectadas a principal componente negativa da velocidade. Os pontos
em vermelho representam a direção das estrelas onde foram detectadas a principal com-
ponente positiva. Os pontos verdes indicam a presença das duas principais componentes
positivas e negativas do NaI. Os pontos em amarelo indicam as direções onde essas duas
componentes não foram identi�cadas.

Figura 5.19: Componentes da velocidade do NaI sobrepostas na imagen IRAS em 100 µm
da S-OE. Podemos observar que as estrelas que apresentam as duas principais componen-
tes de velocidade estão distribuídas pela região sugerida como de interação entre a BL e
a S-OE.

Nesta �gura, a estrela mais próxima que apresenta as duas componentes está a uma
distância d = 189+45

−32; para as estrelas que apresentam apenas a componente positiva de
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velocidade a menor distância é d = 154+25
−19 e para a componente negativa d = 227+12

−11.
Para as duas estrelas que não apresentam nenhuma das duas principais componentes
as distâncias são 161 e 266 pc. Como podemos observar, as estrelas que apresentam
as duas componentes estão distribuídas na região de interação, não apresentando uma
localização preferencial. Estrelas que apresentam apenas a componente positiva podem
ser vistas por toda a área mapeada e as estrelas apenas com a componente negativa
estão, em sua maioria, próximas a L1642 e MBM21. Está distribuição das componentes
de velocidade do NaI mostra claramente a complexidade da região e mostra o quanto é
difícil a determinação das distâncias das várias estruturas e a de�nição de quais delas
fariam parte da interface entre a BL e a S-OE.

Hearty et al. (2000) utilizando espectros de alta resolução de NaI de estrelas com a
distância determinada pelo satélite Hipparcos localizadas sobre a projeção de L1642, não
detecta a presença de NaI até a distância de 112 ± 12 pc. Isto indica que a interface
entre as bolhas está localizada a uma distância superior. Burrows & Guo (1996) e Welsh
et al. (2005) sugerem que a interface entre a BL e a S-OE estaria localizada a d ≈ 160
pc. Entretanto, devido ao pequeno número de estrelas utilizadas nesse estudos e à sua
distribuição, não podemos, a princípio, adotar está distância como sendo a predominante
para toda a região, sendo necessário um maior número de linhas de visada para con�rmar
este valor.

Lallement et al. (2003) sugerem que o limite da BL ocorre onde NHI > 5× 1019 cm−2,
valor que equivale a E(b− y) ≈ 0,m007, considerando válida a relação sugerida por Knude
(1979). Entretanto, Burrows et al. (1993) e Snowden et al. (1995) sugerem que a coluna
de densidade do envoltório da BL na direção da S-OE seria igual a NHI > 5× 1020 cm−2,
o que equivale a E(b− y) ≈ 0,m067. Este último valor de E(b− y) é observado apenas em
algumas regiões mais densas como, por exemplo, na direção de L1569.

Whittet (1992) mostra que no limite máximo da e�ciência da polarização PV

E(B−V )
=

9, 0 %mag−1. Portanto, uma polarização de 0,37 % corresponde a um excesso de cor
mínimo de E(b − y) ≥ 0,m030, o que corresponde ao excesso de cor produzido por uma
nuvem interestelar difusa. Consideramos, então, este valor de polarização como aquele
que caracterizaria a interface entre a BL e a S-OE.

Nos diagramas de E(b − y) vs. d e P vs. d podemos observar mais de um salto nos
valores do excesso de cor e do grau de polarização. Em geral, um ligeiro aumento pode
primeiramente ser observado em d ≈ 100 pc, sendo que em algumas regiões esta distância
é de apenas 70 pc. Um segundo salto pode ser observado nas diversas direções entre 150
e 180 pc. Analisando conjuntamente os dados da fotometria, da polarimetria e do NaI
concluímos que este segundo salto corresponderia à distância da região de interação entre
a BL e a S-OE.

Como pode ser visto na Fig. 5.20, Burrows et al. (1993) sugerem que as nuvens
escuras L1642 (MBM20) e L1569 fariam parte da interface entre as duas bolhas. Em nosso
estudo a orientação dos vetores de polarização parecem de�nir um envoltório que contorna
a região de interação entre a BL e a S-OE. Conjuntamente a isso, a similaridade das
distâncias das nuvens mapeadas sugerem que elas fazem parte de um anel que contornaria
a região de interação. Nossos resultados corroboram o modelo sugerido por Burrows et
al. (1993) onde as nuvens L1642 e L1569 fariam parte da região de interação entre a BL
e a S-OE, entretanto, a coluna de densidade do envoltório da BL na direção da S-OE
apresenta valores inferiores ao sugerido por estes autores.
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Figura 5.20: (Acima) Esquema da região da S-OE, olhando de cima para baixo, na visão
de Burrows et al. (1993). Podemos observar que as nuvens L1569 e L1642 (MBM20)
estariam localizadas na região de interação entre a BL e a S-OE. (Abaixo) Resultados
da polarimetria utilizando apenas os vetores de polarização cujos respectivos ângulos são
mais con�áveis. Podemos observar que a orientação dos vetores de polarização parece
de�nir um envoltório para a região de interação entre as bolhas.
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Capítulo 6

Metalicidade da associação de estrelas OB
Scorpio-Centaurus

A atividade estelar em Sco-Cen começou entre 15 e 20 milhões de anos atrás sendo que
de Geus (1989), utilizando isócronas para os modelos evolutivos de Maeder (1981), sugere
que nos últimos 15 milhões de anos três épocas distintas de formação estelar ocorreram
na Sco-Cen. Por outro lado, Sartori et al. (2003), utilizando isócronas de Bertelli et
al. (1994), sugerem que os subgrupos UCL e LCC têm idades similares sendo que LCC
poderia até ser o mais antigo, enquanto US é o subgrupo mais jovem. Na Tab. 6.1 temos
as idades sugeridas dos subgrupos (em milhões de anos):

Tabela 6.1: Idades dos sub-grupos da Sco-Cen em milhões de anos

Subgrupo de Geus et al. (1989) Sartori et al. (2003)
UCL 14-15 16-20
LCC 11-12 16-20
US 4-5 8-10

As distâncias aproximadas entre os centros de cada subgrupo são de 50 pc entre UCL
e LCC e 70 pc entre UCL e US. As posições das estrelas mais brilhantes de cada sugrupo,
em coordenadas Galácticas, pode ser vista na Fig. 6.1.

Preibisch & Zinnecker (1999) sugerem que o processo de formação estelar no subgrupo
US foi induzido por ondas de choque produzidas por explosões de supernova no subgrupo
UCL. Essa onda de choque, que hoje apresenta um raio de ≈ 110 pc e v ≈ 10 kms−1, teria
passado através da nuvem que originou US há aproximadamente 5 milhões de anos. Essa
época coincide com a idade sugerida para US e, uma vez que, uma onda de choque lenta é
necessária para a indução da formação estelar, causando o colapso da nuvem progenitora,
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Figura 6.1: Localização dos subgrupos da Sco-Cen, em coordenadas Galácticas e repre-
sentação esquemática das �shells� de cada subgrupo em expansão na visão de de Geus
(1992).

temos que essa é uma explicação consistente para a formação de US. Na Fig. 6.2 temos
a sequência de eventos que originou o sub-grupo US na visão de Preibisch & Zinnecker
(1999).

Figura 6.2: Esquema da história da formação estelar em Sco-Cen. As partes escuras
representam as nuvens moleculares e os pontos representam as estrelas. Neste esquema
podemos observar as ondas de choque originadas de supernovas em UCL induzindo a
formação estelar em US.

A ideia do auto-enriquecimento em uma associação foi primeiramente sugerida por
Reeves (1972). Os elementos produzidos pelas estrelas de grande massa podem vir a en-
riquecer o meio interestelar, tanto através de poderosos ventos estelares quanto através
das explosões de supernova, e consequentemente alterar a composição química das ge-
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rações estelares futuras. Uma vez que uma associação tem sua origem em uma mesma
nuvem molecular, diferentes composições químicas entre seus subgrupos é um indício do
enriquecimento do meio pelos subgrupos mais velhos. Portanto, é esperado que os subgru-
pos mais jovens de uma associação apresentem maior metalicidade em relação aos mais
antigos. Esta hipótese foi testada por Cunha & Lambert (1994) que analisaram 18 es-
trelas B, da sequência principal, pertencentes a quatro subgrupos de diferentes idades da
associação de Órion. Os resultados indicaram o auto-enriquecimento dos subgrupos mais
jovens, principalmente com Oxigênio e Silício.

Em especial na Sco-Cen temos que após as estrelas mais massivas terem atingido sua
escala de tempo evolutiva (≈ 4 milhões de anos), uma cascata de explosões de supernovas
começou a ocorrer. Uma vez que o número de estrelas de tipo espectral mais quente que
B3 na associação é 44, estima-se que 38±10 explosões de supernovas já tenham ocorrido
(Egger, 1998). Portanto, espera-se que o subgrupo mais jovem, US, apresente maior
metalicidade que os subgrupos mais velhos, LCC e UCL. Além disso a abundância das
estrelas jovens, contidas nas associações OB, pode re�etir, em geral, a abundância do gás
interestelar do qual elas se formaram (Da�on et al., 2001).

Este capítulo tem como objetivo veri�car se existem diferenças nas metalicidades dos
subgrupos da Sco-Cen através da calibração sugerida por Berthet (1990).

6.1 Determinação da metalicidade dos subgrupos de
Sco-Cen

No sistema Strömgren o índice δm1 está relacionado com a metalicidade. Utilizando uma
amostra de 164 estrelas de tipos espectrais A e F da sequência principal e do ramo de
gigantes, Berthet (1990) sugere uma calibração para a determinação de [Fe/H] a partir
do índice δm1 . Esta calibração é válida para δm1 ≥ −0, 093 e determina a abundância de
0,081 ±0, 137 para as Hyades, o que é coerente com resultados de análises espectrais e
com outras calibrações. O erro intrínseco desta calibração é de ±0, 137 e o valor de [Fe/H]
pode ser determinado através da seguinte equação:

[Fe/H] = −35, 119× (δm1)
2 − 6, 515× δm1 + 0, 081; (6.1)

De modo a ter con�abilidade de que as estrelas utilizadas neste trabalho pertençam aos
subgrupos de Sco-Cen selecionamos apenas as estrelas de tipos espectrais A e F sugeridas
como pertencentes a cada subgrupo por Eggen (1983), de Geus et al. (1989) e de Zeeuw et
al. (1999), onde são analisados os parâmetros físicos e o movimento próprio das estrelas.
Dentre essas estrelas utilizamos as que possuem os dados uvbyHβ completos (V, (b− y),
m1, c1 e β) no GCPD, compilados por Hauck & Mermilliod (1998).

Na Fig. 6.3 temos a localização, em coordenadas Galácticas, das estrelas de nossa
amostra onde estão indicados os nomes dos sub-grupos e o diagrama d (pc) vs. l(◦) o
que proporciona uma visão espacial das estrelas de nossa amostra. Podemos observar que
as posições dos sub-grupos coincidem com as sugeridas por de Geus (1992). Os símbolos
utilizados em nossos diagramas podem ser vistos na Tab.6.2
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Tabela 6.2: Símbolos utilizados na representação dos subgrupos de Sco-Cen

Subgrupo US UCL LCC
Símbolo + * ♦

Figura 6.3: Diagrama da localização das estrelas de nossa amostra em coordenadas Galác-
ticas. As linhas pontilhadas representam as regiões dos subgrupos e b = 0◦. Os símbolos
representam UCL - *; LCC - ♦ e US - +.

6.2 Resultados

Os valores de δm1 , necessários para a determinação da metalicidade, e as distâncias fo-
tométricas foram obtidos seguindo o mesmo procedimento descrito em Reis & Corradi
(2008). Nas Tabs.6.3, 6.4 e 6.5 são apresentados os resultados (nome, δm1 , distância foto-
métrica, distância trigonométrica, longitude Galáctica, latitude Galáctica, os valores da
metalicidade e o respectivo erro) das estrelas de nossa amostra separadamente para cada
subgrupo de Sco-Cen. No valor do erro não está incluido o erro intrínseco da calibração.

Na Fig. 6.4 temos (acima) o diagrama [Fe/H] vs. l(◦) onde podemos observar a di-
ferença do [Fe/H] do subgrupo US em relação aos outros dois subgrupos e (abaixo) o
diagrama [Fe/H] vs. distância onde podemos observar que a metalicidade das estrelas
independe das distâncias. As estrelas dos subgrupos UCL e LCC não apresentam uma
separação signi�cativa no valor de [Fe/H], mas sugerem que LCC é ligeiramente mais
rico em metais que UCL. Por outro lado, as estrelas do subgrupo US sistematicamente
apresentam maior [Fe/H] em relação às estrelas dos outros dois subgrupos.

Nossos resultados mostram que o subgrupo US apresenta maior [Fe/H] em relação aos
outros subgrupos e que é o único com metalicidade superior a solar. Os valores médios
de [Fe/H] de cada subgrupo são apresentados na Tab. 6.6.
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Tabela 6.3: Estrelas selecionadas com os respectivos valores de δm1 , distância fotomé-
trica, distância trigonométrica, longitude Galáctica e latitude Galáctica, tipo espectral,
metalicidade das estrelas selecionadas e o respectivo erro. Subgrupo UCL

Nome (uvby98) δm1 d(fot) d(Hip) l◦ b◦ TE [Fe/H] σ[Fe/H]

UCL
0100126760 0.018 160±21 157+36

−25 319.1 11.1 A -0.048 ± 0,041
0100128069 0.015 157±24 152+34

−22 318.9 7.5 A -0.025 ± 0,041
0100128291 0.027 126±20 128+18

−16 318.0 5.2 F -0.121 ± 0,037
0100130909 0.012 125±15 154+36

−25 320.6 5.4 F -0.002 ± 0,044
0100138994 0.012 134±20 149+39

−26 335.3 14.1 F -0.002 ± 0,063
0100139883 0.022 115±13 97+13

−11 338.3 16.0 F -0.079 ± 0,023
0100133574 0.006 142±18 141+31

−21 331.7 19.8 A 0.041 ± 0,033
0100123800 0.011 147±23 135+21

−16 314.4 6.4 F 0.005 ± 0,044
0100137786 0.022 162±24 152+38

−26 332.9 13.3 F -0.079 ± 0,037
0100137888 0.013 125±20 155+33

−22 332.4 12.5 F -0.010 ± 0,041

Tabela 6.4: Estrelas do subgrupo LCC

Nome (uvby98) δm1 d(fot) d(Hip) l◦ b◦ TE [Fe/H] σ[Fe/H]

LCC
0100104273 0.015 129±15 131+21

−16 295.4 8.2 A -0.025 ± 0,037
0100106826 0.017 120±18 99+10

−8 298.0 7.5 F -0.040 ± 0,041
0100107545 0.011 143±23 141+30

−21 298.9 5.3 F 0.005 ± 0,044
0100108868 0.012 116±15 101+11

−9 299.9 7.4 A -0.002 ± 0,029
0100109277 0.015 126±23 144+24

−18 300.7 3.5 A -0.025 ± 0,041
0100109458 0.004 129±19 148+34

−23 300.6 6.9 F 0.054 ± 0,047
0100113556 0.009 89±15 102+11

−10 304.8 4.3 F 0.020 ± 0,033
0100114082 0.017 94±13 83+7

−6 305.1 2.5 F -0.040 ± 0,029
0100115600 0.020 111±18 111+17

−12 306.5 4.0 F -0.063 ± 0,033
0100105613 0.004 108±17 108+11

−9 297.5 4.1 A 0.054 ± 0,047
0100109832 0.003 102±14 106+9

−8 301.8 -5.9 F 0.061 ± 0,047
0100103234 0.032 111±17 105+12

−10 294.9 5.2 F -0.163 ± 0,033
0100103589 0.013 102±12 117+11

−9 296.5 -0.0 F -0.010 ± 0,029
0100105233 0.010 174±21 136+21

−16 297.3 2.7 F 0.012 ± 0,017
0100112109 0.015 92±12 96+8

−7 303.3 -0.8 A -0.025 ± 0,037

6.3 Discussão

Embora abundância em Ferro menor que a Solar seja inesperada para associações jo-
vens, observações de diferentes tipos de estrelas mostram que existe um espalhamento na
abundância de Ferro nas estrelas localizadas na vizinhança Solar. Fry & Carney (1997)
analizando cefeidas, mostram que estas estrelas próximas ao Sol têm [Fe/H] entre −0, 2 e
0, 1.

Considerando-se que uma associação tem sua origem em uma mesma nuvem molecular,
diferentes composições químicas entre seus subgrupos é um indício do enriquecimento do
meio pelos subgrupos mais velhos. Embora os valores da metalicidade para UCL e LCC
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Tabela 6.5: Estrelas do subgrupo US

Nome (uvby98) δm1 d(fot) d(Hip) l◦ b◦ TE [Fe/H] σ[Fe/H]

US
0100142457 -0.012 149±20 197+63

−39 345.0 19.1 A 0.154 ± 0,053
0100144894 -0.018 152±22 178+83

−43 346.6 16.3 A 0.187 ± 0,056
0100146544 -0.003 178±26 196+59

−37 358.8 24.4 A 0.100 ± 0,033
0100152057 -0.007 116±18 150+29

−21 354.9 10.8 A 0.125 ± 0,050
0100144499 0.001 196±26 169+48

−30 347.9 18.2 A 0.075 ± 0,047
0100145468 0.004 133±17 142+23

−17 352.1 20.6 A 0.055 ± 0,037
0100142097 -0.007 314±42 238+98

−57 350.1 16.4 A 0.125 ± 0,041
0100150589 -0.004 114±13 129+27

−19 354.0 12.7 F 0.107 ± 0,029
0100147255 0.003 175±14 - 351.1 16.7 F 0.061 ± 0,044
0100148822 -0.021 235±29 - 352.1 14.5 F 0.202 ± 0,047
0100147220 -0.001 129±18 145+31

−22 354.1 19.3 A 0.082 ± 0,037
0100147083 0.015 127±17 106+11

−9 354.4 19.9 A -0.025 ± 0,041

Figura 6.4: (à esquerda acima) Diagrama (Fe/H) vs. l(◦) para as estrelas de nossa amos-
tra onde podemos observar a maior metalicidade das estrelas do subgrupo US e que os
subgrupos UCL e LCC apresentam metalicidades similares. (à direita acima) Diagrama
(Fe/H) vs. d (pc) para as estrelas de nossa amostra onde podemos observar a maior me-
talicidade das estrelas do sub-grupo US e que a metalicidade independe da distância da
estrela em relação ao Sol. (abaixo) Diagrama b(◦) vs. (Fe/H).

serem próximos, podemos observar que os valores para o subgrupo LCC são ligeiramente
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Tabela 6.6: [Fe/H] médio dos sub-grupos da Sco-Cen.

Subgrupo [Fe/H] σ[Fe/H]

UCL -0,032 ± 0,049
LCC -0,012 ± 0,056
US 0,104 ± 0,062

superiores, podendo indicar que sua formação foi um pouco posterior à de UCL. A maior
metalicidade do subgrupo US, em relação aos outros dois subgrupos, é um forte indício
que a nuvem que deu origem a esse subgrupo foi enriquecida com os metais provenientes
de explosões de supernova nos subgrupos mais antigos.
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Capítulo 7

Conclusão

Este trabalho tenta fornecer argumentos que ajudem a responder a três desses aspectos
fundamentais da BL. (i)Limites: determinando que estruturas compõem a interface da
BL com a Superbolha Loop I e com a Superbolha Órion-Eridanus (S-OE) bem como as
distâncias das nuvens localizadas nessas direções. (ii)Origem: mapeando a distribuição do
excesso de cor E(b − y) na BL e corroborando o modelo 3D mais recente da origem e
evolução conjunta da BL e Loop I. (iii)Composição química: determinando a metalicidade
dos subgrupos que compõem a associação de estrelas OB Scorpio-Centaurus (Sco-Cen),
associação esta que teria originado a BL e Loop I.

Para a realização de nosso estudo utilizamos a fotometria Strömgren e a polarimetria.
Com o excesso de cor E(b−y), determinado através das calibrações do sistema Strömgren,
construimos mapas detalhados da distribuição do avermelhamento nas vizinhanças do
Sol. através desses mapas podemos determinar a forma e limites da BL. Além disso,
comparamos a distribuição do excesso de cor com a mais recente simulação da origem e
evolução da BL em conjunto com a bolha Loop I.

Através da fotometria e da polarimetria, também determinamos as distâncias das
nuvens que compõem a interface entre a BL e a S-OE, bem como, através da fotometria
Strömgren, a metalicidade dos subgrupos da Sco-Cen.

Como principais conclusões temos:

• Limites da BL com Loop I;

� Até 60 - 80 pc o excesso de cor permanece baixo (E(b− y) ≤ 0,m040) em todas
as direções sendo o valor típico igual a 0,m020.

� A esperada transição para E(b− y) ≥ 0,m070 no suposto anel de interação que
contornaria a região de interação ocorre em d ≈ 110 pc na parte esquerda do
anel e d ≈ 280 pc em seu lado direito.

� O excesso de cor não mostra o anel de interação entre a BL e Loop I como
proposto por Egger & Aschenbach (1995).

• Mapeamento do avermelhamento nas vizinhanças do Sol e validação do modelo de
origem e evolução da BL.
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� A distância até o limite da BL varia com a latitude e com a longitude Galáctica,
sendo que a menor distância (d ≈ 80 pc) ocorre em l ≈ 0◦, com 20◦ ≤ b ≤ 40◦

e em 15◦ ≤ l ≤ 30◦ próximo ao plano Galáctico.

� Existem vários túneis que conectam a BL às bolhas vizinhas.

� O mapa do excesso de cor corrobora o modelo de origem e evolução da BL, em
conjunto com Loop I, desenvolvido por Avillez e colaboradores.

• Região de interação entre a BL e a S-OE

� Analisando conjuntamente os dados da fotometria, polarimetria e em NaI su-
gerimos que a distância da região de interação entre a BL e a S-OE está entre
140 e 170 pc, .

� As distâncias das nuvens interestelares localizadas na direção da interface entre
a BL e a S-OE são:

∗ Loop A d ≈ 160 pc
∗ G191-52 d ≥ 160 pc
∗ G207-50 d ≈ 170 pc
∗ Loop B d ≈ 170 pc
∗ L1642 d ≈ 160 pc
∗ G191-28 d ≈ 150 pc
∗ L1569 d ≈ 140 pc

� Sugerimos que as essas nuvens fazem parte de um anel que contornaria a região
de interação entre as bolhas Local e S-OE.

• Metalicidade da associação de estrelas OB Sorpio-Centaurus

� Utilizando calibrações do sistema Stömgren determinamos a metalicidade dos
subgrupos que compõem Sco-Cen:

∗ UCL; [Fe/H] = -0,032 ±0, 049

∗ LCC; [Fe/H] = -0,012 ±0, 056

∗ US; [Fe/H] = 0,104 ±0, 062

� A metalicidade do subgrupo LCC é ligeiramente superior a de UCL indicando
que a formação de LCC pode ter sido posterior a de UCL.

� A maior metalicidade do subgrupo mais jovem, US, sugere que a nuvem in-
terestelar que originou este subgrupo, deve ter sido enriquecida com metais
provenientes das explosões de supernova no subgrupo mais antigo (UCL).

7.1 Trabalhos Futuros

Dando sequência ao nosso trabalho pretendemos:

1. Fazer mais observações polarimétricas de estrelas localizadas na direção da interface
entre a BL e a Superbolha Órion-Eridanus, de modo a determinar a distância das
estruturas que, neste trabalho, não tiveram suas distâncias determinadas.
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2. Veri�car se as explosões de supernova ocorridas nos subgrupos mais antigos da asso-
ciação de estrelas OB Scorpio-Centaurus é su�ciente para o aumento na metalicidade
observada no subgrupo US.

3. Iniciar o estudo do estado físico do plasma na BL de modo a contribuir na constru-
ção de modelos de origem e evolução da BL.
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