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ABSTRACT  

rhe subject of this work is the identification ofregions 
ofsequential massive star formation, using maser sources of H 20 
molecule as indicators. The equations that govern the evolution of a 
shock front produced by the ionizing radiation ofan OB star group are 
derived. The stability conditions in this shock front are then ana/ized. 
On the other hand, a review of the binomial H 20 maser-massive star, to 
olear up why to identify regions of recent star formation with maser 
sources, is mad5... From the three choosen regions, RCW 19-20, RCW 38 and 
RCW 48-49, only RCW 38 shows the necessary conditions for the chove 
identifica tion. 
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cApirm 1  

INTRODUÇA0 

O presente trabalho tem como objetivo a identificação de 

regiões de formação sequencial de estrelas massivas utilizando fontes 

de emissão maser da molécula H20 como indicador (Shevchenco, 1979). 

Com este objetivo foram mapeadas três regiões H I , dohemis 

fério celeste sul, a saber RCW19-20, RCW38 e RCW48-49. 

Estes "mapeamentos" são na realidade observações ponto a 

ponto na freqüincia de transi ção 616-  5 23  da molécula 1120 (22.2 GHz) es 
tando cada ponto deslocado do anterior por uma separação angular equiva 

lente ã largura do feixe do rãdio telescõpio a meia potência. 

A idéia básica consiste em procurar configurações 	geomé 

tricas peculiares de conjuntos de fontes maser H 20, como por exemplo a 

encontrada em NGC 6334 (Rodriguez et alii, 1981), onde uma região 'I II  

extensa é associada a uma nuvem molecular alongada (10 x3 pc); as obser 

vações em freqüências rãdio e infravermelho revelam a presença de um na 

mero considerável de fontes compactas embebidas na nuvem molecular, ma 

sers OH (Raymond and Eliasson, 1969), masers 1 20 (Moran and Rodriguez, 

1980), "spots" de CO (Dickel et alii, 1977), picos no infravermelho 

(McBreen et alii, 1979), fontes no infravermelho pr6ximo (Becklin and 

Neugebauer, 1974, Simon et alii, 1981) e picos em 1 mm (Cheung et alii, 

1978). 

O fato que chama a atenção para esta fonte é a distribui 

ção espacial dos indicadores acima mencionados, mostrada com detalhes na 

Figura 1.1. A Figura 1.2 apresenta o mapa em 5 GHz, na mesma escala, pa 

ra fins de comparação. 
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Fig. 1.1 - Mapa em 69v da região NGC 6334, mostrando as prin 
cipais componentes indicadoras de formação recente 
de estrelas. 

FONTE: Rodriguez et alii, (1981). 
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Fig. 1.2 - Mapa em 5 GHz de NGC 6334. 

FONTE: Goss and Shaver, 1970. 
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Outra região, objeto de pesquisa de vários autores, é a 

1417, cujo estudo permite uma visualização simples do processo de forma 

ção sequencial. Esta região H11  brilhante está localizada na borda de 

uma nuvem molecular complexa que se estende por cerca de 170pc ao longo 

do plano galítico, e é provavelmente o objeto mais massivo da Galãxia 

(Elmegreen and Lada, 1977). 

A emissão mais intensa em CO nesta nuvem tem sua origemem 

dois "spots" brilhantes localizados próximos da interface nuvem molecu 
lar -região Hm  cuja temperatura de antena da região A é de 350 K e a 

da B é de 50 K (Figura 1.3). 

N 
Asconção Reta (1950) 

Fig. 1.3 - Mapa em C0 12  de 1117, baseado em Elmegreen et alii, 
1978. 

- Esta mostrado também a linha do plano galítico. 



A componente B é particularmente rica em indicadores de 

formação recente de estrelas (Lemke, 1975) e é conhecida como M17S14 

(Lada et alii, 1974). 

A Figura 1.4 apresenta o mapa de M17 em 5 GHz, com a mes 

ma escala da Figura 1.3 para comparação. 

•rn 

Istmo 

18h 19m 	 18/1  18M 	 18h 17m 	 uh 16m 

Right ASCeMiOnA1950) 

Fig. 1.4 - Mapa em 5 GHz de M17. 

FONTE: Goss and Shaver, 1970. 

A Figura 1.5 apresenta um mapeamento desta região (Lemke, 

1975) e indica a posição da fonte maser H 2 0 (cruz mais ao sul) 

(Jonhston et alii, 1973), o circulo cheio representa uma fonte no infra 

vermelho (Kleimann and Wright, 1973). 
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Fig. 1.5 - Mapa da emissão 12E0 em M17 SW. 

- A cruz maior indica uma fonte 
no continuo de 3mm; a cruz me 
nor indica a posição da fonté-
maser 1120. 

FONTE: Lemke, 1975. 

A interpretação mais provãvel para os mapas apresentados 

nas Figuras 1.3 e 1.5 é que no local da reg ião H m  visivel está ocorren 

do a dissipação da nuvem embrioníria que originou as estrelas massivas 

ainda obscurecidas (Elmegreen et alii, 1979). Atrás da região H 11 , jun 

to com a nuvem molecular, as fontes no infravermelho e maser 1120 marcam 

a localização da região de formação mais recente de estrelas. 

Estes dois esboços de regiões de formação recente deestre 

las (NGC6334 e M17) são claros o suficiente para que se procure identi 

ficá-los com outras regi6es conhecidas. 



Uni fato que pode ser abstraído dos dois exemplos anterio 

res é que hã uma maior assimetria na distribuição de isotermas no conti 

fluo em 5 GHz, exatamente no local onde hã grande variedade de indicado 

res de formação recente de estrelas, e esta assimetria ocorre sempre na 

direção paralela ao plano galãctico. 

O critério principal de seleção das fontes a ser observa 

das foi então o de buscar no mapa em 5 GHz da Galãxia regiiies ondeestas 

assimetrias eram evidentes e estavam na direção favorãvel. 

A restrição imposta pelo tempo de observação disponivelao 

número de fontes a ser mapeadas obrigou a adopção de um segundo crité 

rio de seleção, ou seja, o de unicidade, isto significa que, cada uma 

das regi6es escolhidas deveria ter alguma caracteristica não-comum is 

outras. 

Assim, a RC1438 foi escolhida em função da grande quantida 

de de trabalhos a ela referidos (ver o Capitulo 5), um dos quais 

(Guilespie et alii, 1979) sugere explicitamente a possibilidade de um 

segundo "spot" de CO ser consequência do aprisionamento de matéria por 

uma frente de choque originada por alguma associação 08 na direção do 

"spot" mais intenso. 

A RCW48-49 tem como particularidade a seu favor uma "ca 

deia" de isotermas bastante extensa (4 minutos de arco) e paralela ao 

plano galáctico. 

Neste caso, o aprisionamento de isotermas significaria um 

aumento na densidade em uma região relativamente extensa e plana que es 

taria associada ã uma frente-choque-ionização, gerada por algum aglome 

rado OB ainda não identificado por causa da distância e do acobertamen 

to por poeira nesta direção (Haynes et alii, 1978). 



A região RCW19-20 entra na lista como um contra-exemplo.0 

aprisionamento das isotermas em 5 GHz nesta região se dã em uma direção 

quase perpendicular ao plano galãctico. A descoberta de uma cadeia de 

maser nesta região invalidaria a teoria de formação sequencial, pelo me 

nos da forma apresentada aqui. 

A idéia de que os masers intensos da molécula H 2 0 estejam 

associados com estrelas jovens ã hoje em dia bastante aceita, carece po 

rém de um estudo que possa fundamentã-la. Outro objetivo deste trabalho 

é apresentar uma evidência para explicar tal associação (Burdyuza e 

Ruzmaikina, 1974; Elitzur e De Jong, 1978. 

O trabalho estã divido em sete capitulos. No Capitulo 2p0 

sicionam-se os mecanismos que podem dar origem ãs instabilidades gravi 

tacionais ou térmicas; no Capitulo 3 as condições de instabilidade são 

exploradas. No Capitulo 4 é dada uma introdução S molécula H 2 0 com indi 

cações de provãveis mecanismos de bombeamento do maser desta molécula é 

também apresentada uma derivação da equação de transferência da radia 

ção para este maser. O Capitulo 5 apresenta as regiões mapeadas e o 6 

descreve o equipamento utilizado e o método de observação. Tem-se então 

a conclusão do trabalho no Capitulo 7. 



CAPITULO 2 

INSTABILIDADES GRAVITACIONAIS E TERMICAS 

Neste capitulo descreve-se de forma bastante simples um 

mecanismo de formação de condensaçóes gravitacionais e térmicas, nesta 

ordem, na crença de que uma estrela 08 formada pelo primeiro tipo decon 

densação daria origem a uma condensação do segundo tipo que seria a nu 

vem de vapor d'ãgua com condiçóes para a operação de um mecanismo de am 

plificação maser. 

Em um trabalho clãssico sobre a distribuição de estrelas 

O e B na vizinhança solar, Blaaw (1964) ressaltou trés importantes ca 

racteristicas: 

1) as estrelas se distribuem preferencialmente em aglomerados bem 

definidos e próximos ao plano galãctico; 

2) o número de estrelas O e B em cada aglomerado é função da sua 

"idade", isto é, o mais antigo contém mais estrelas, o mais jo 

vem menos; 

3) a distóncia que separa aglomerados sucessivos é constante. 

A Figura 2.1 apresenta um resumo visual destas anotaçóes. 

Uma interpretação bastante simule é que a nuvem molecular 

onde foi gerado o primeiro grupo (de origem desconhecida, como por exem 

pio: explosão de supernova, onda de densidade galóctica, colisão entre 

nuvens, etc) é destruída pela radiação no continuo de Lyman (x <912 A ° ) 

e pela frente de choque que a precede, deixando ã mostra as estrelas im 

possíveis de ser observadas quando embebidas na nuvem. 
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A propagação da frente de choque-ionização através da nu 

vem criará uma condição de instabilidade gravitacional. A determinação 

desta condição é um dos objetivos deste capitulo. 

Outra forma de enfocar o problema seria estudar as condi 

ções de instabilidade térmica na interface frente deionização/frente de 

choque de uma única estrela OB e, através desta condição, forma uma nu 

vem onde haverá condições para a operação de um mecanismo de amplifica 

ção maser. 

Deve-se então proceder ã anãlise do problema iniciandopor 

determinar algumas condições que a nuvem molecular deve obedecer no sen 

tido de permanecer estável, procurar uma fonte de distúrbio e tentar fa 

zar com que esta perturbação crie condições para a formação do subgrupo 

OB seguinte. 

2.1 - ESTABILIDADE DA NUVEM  

Para que uma nuvem molecular tenha uma estrutura gravita 

cionalmente estável é necessário que um aumento na pressão interna seja 

seguido de um aumento na densidade e que haja pelo menos duas configura 

Oes onde isto ocorra. O fato de a relação de P e p (pressão e densida 

de) ser continua leva ã suposição de que a relação deve ser como a mos 

trada na Figura 2.2, de forma que uma configuração nos pontos A e C se 

rã estável, ao passo que uma outra no ponto B variará a sua densidade e 

pressão até encontrar uma destas duas configurações de equilibrio (em A 

ou em B). 
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Fig. 2.2 - Relação entre log P e log n em uma nuvem gravita 
cionalmente estãvel. 

2.2 - curados DE INSTABILIDADE GRAVITACIONAIS 

2.2.1 - EQUAÇOES DE HIDRODINÂMICA E CRITÉRIO DE INSTABILIDADE DE JEANS  

A equação de continuidade para um fluido pode ser escrita 
(Lang, 1980) na forma 

la "F 3 • ( P3') = ia  'E -4.  • e'p 	pV • V = O , 	 (2.1) 
at 	 at 

e a equação de movimento associada a um elementos de fluido é 

Dt p — = p 	+ (V).  • t7)1••• 	- 3p , 	 (2.2) 
Dt 	at 

onde F é a força externa igual a -pV$ quando se considera apenas opoten 
cial gravitacional s, que í dado pela equação de Poisson, 
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1720 = - 41iGp , 	 (2.3) 

onde G = 6.668 . 10 -8dyn cm2g-2  é a constante de gravitação universal. 

Ao se considerar a velocidade inicial vo igual a zero e a 

densidade e a pressão constantes pode-se analisar o efeito que uma pe 

quena variação na pressão causaria no meio, para tanto deve-se fazer 

v = vi, p =po + P I  e relações similares para p e 0. 

Com isto as Equações 2.1 e 2.2 tomam a forma 

apl + Po ir • 71 = O , 	 (2.4) 
at 

_ 3-41  _ 	PI 
at 	 Po 

(2.5) 

Se for considerado um processo isotérmico em um gás ideal 

vale a relação 

kT 
Pi = 	AI 

"H 

(2.6) 

onde T é a temperatura, 11 o peso molecular, m H  a massa do átomo dehidro 

gênio. 

Tem-se ainda a Equação de Poisson (2.3) que fica 

(2.7) 

A solução simultãnea das Equações 2.4, 2.5, 2.6 e 2.7 foi 

obtida pela primeira vez por Jeans (Lang, 1980) que obteve a equação 

a2 p1  kT = 4w 	, 	n2Gp o 	y p 	, 	 (2.8) 
at 	 umH 
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e sua solução 

p l  = cte x exp E i( 	x - wt) ] 	 (2.9) 
À 

que é a equação de uma onda plana e onde a frequência w estã relaciona 

da com o comprimento de onda À pela férmula 

9 	/ 27E % 2  / k•, 	A r 
"WO 	 (2.10) 

À 	PMH 

a velocidade de propagação é portanto dada por 

Gp 0 x2  
v 	= s [ 1 - 	] 1 /2 	 (2.11) 

211 

onde S é a velocidade do som dada por 

Po 	, 
= (__)1/2 = (_Er..)1/2 	 (2.12) 

Po 	PmH 

e o comprimento de Jeans pode ser escrito na forma 

S 
I 	)1/2 	(  xIcT  )1 / 2 	. 	 (2.13) 

6 	‘Gpo 	
PMH 

Gp 

Uma flutuação no comprimento de onda maior que o comprimento de Jeans 

crescerã exponencialmente e a matéria será gravitacionalmente instãvel. 

2.2.2 - SOLUÇÃO DAS EQUAÇOES DE HIDRODINAMICA PARA UMA CAMADA (DISCO)  
AUTOGRAVITANTE DE RAIO INFINITO  

Neste caso, no estado de equilíbrio, faz-se V o  =O, enquan 

to p o  e +o são funções apenas de Z. 
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As Equações 2.1, 2.2 e 2.3 são então combinadas para dar 

d 1 40 	4x0 
— 	= 	Po 	 (2.14) 
dZ P o  dZ 	C2  

cuja solução g 

Po = P0(0) sech2 	. pomo 	toz) 	 (2.15) 
H 

onde p0(0) é o valor da densidade não-perturbada 10 0  no plano central 

(Z = O) e 

kT 	 H =  	 )1/2 

2p0(0) 	
(
24Pp0(0) 

(2.16) 

Uma vez que o sistema em consideração éconservativo(V 0 =0) 

uma perturbação correspondendo a w = O na Equação 2.15 separa urna região 

de instabilidade de outra de estabilidade. 

Para este estado de instabilidade marginal, definindo K
c 

como o valor de K, pode-se escrever 

Pl(w) 
 = e

1K
c
x 
 e(w) 	 (2.17) 

no(w) 

Pode-se agora trabalhar as equações de hidrodinâmica para obter 

d20 _ 2w de 	e  f 2 V2  	=0 , 	 (2.18) 
dw2 	1-w dw 	1  1-w2 	(1-w2 ) 2  

onde v = K
c
H. 
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A solução geral desta equação é (Spitzer Jr., 1968) 

O(w) = AI ( 1 +0))v'2 (v -w) + A 	1 -w v/2 2 (-----) 	(v + w) • 	(2.19) 
1 -w 	 1 +w 

Como e(w) deve permanecer finito 	se torna ±1, e KcH de 

ve ser igual ã unidade, isto é 

c 

- 	
- 21rGypo(0) 

K 	( 	 
c H 	kT 

(2.20) 

Esta seria a condição para estabilidade marginal, e como 

parece lógico esperar que haver ã instabilidade para comprimentos deonda 

maiores que o referente a Kc , haver ã instabilidade para K menor que K c . 

2.2.3 - ESTABILIDADE DE UM MEIO PLANO-PARALELO ISOTERMICO COM PRESSÃO  
EXTERNA 

Os problemas que foram apresentados nas duas secções pre 

cedentes permitiram que Elmegreen e Lada (1977) propusessem um outro,fi 

sicamente mais bem estruturado, ou seja, o da estabilidade de um meio 

plano-paralelo, isotérmico com diferença de pressão. 

Este problema é fisicamente mais bem estruturado por pare 

cer claro que se a interface entre uma região de hidrogênio ionizado pe 

los fótons no continuo de Lyman e outra região ainda não-ionizada cami 

nha através da nuvem molecular (como detectado por Balik et alii (1978) 

e Lada (1976) deve haver uma diferença de pressão entre as duas faces da 

interface, e como as observações referidas fazem menção ã uma desacele 

ração na velocidade tem-se que a pressão do lado da região H 1  seja 

maior que do outro lado (Região H1I). 
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Pode-se escrever 

(2.21) 

e ainda com base nas mesmas observações pode-se inferir 0 da ordem de 

4/3. A aceleração efetiva da interface serã escrita na forma 

P2 - PI 	 PI 
9 = 	 - (a - 1) 	 (2.22) 

onde T é a densidade colunar de massa total acumulada na interface. 

Pode-se agora reescrever as equações 

PI av 	(si 	c2 	 (2.23) 
gt 	 Po 

gpi 
(2.24) 

at 

v2S1 = - 4u5n1 	. 	 (2.25) 

Considere-se então uma perturbação da forma 

. • (z)eiwt + ikx . 1 	.1  (x, z, t) 	 (2.26) 

onde x é medida perpendicular ã direção de propagação do choque (parale 

la O interface). 

Com este procedimento obtém-se 

PI 

	

x 
= ik (. 1  - C2  — ) 	 (2.27) 

Po 
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¡mu = — (4)1 - C 2  z 	dz 	

Pi 

 
PO 

(2.28) 

	

d , 	n 	 (2.29) 1 '01 	 = 
z  dx 	z  

-- . 1  - k2. 1  - 4nGp l 	• 	 (2.30) 
dz2  

que, utilizando da solução não-perturbada fornecida por Spitzer Jr. 

(1968) poderão ser resolvidos usando a seguinte transformação 

d 	1 (1 _ pz) 	, 	 (2.31) 
dz H 	42  

onde P = tanh (Z/H) 

e ainda 

	

w (4wGp o ) -1 / 2 	, 

ev 	Hk . 	 (2.32) 

A equação diferencial que engloba o Sistema de Equaçées 

2.27-2.30 foi apresentado por Elmegreen e Elmegreen (1978) e é escrita 

na forma 

(1 - 11 2)4 .2:1"L - 10p (1 -p 2 ) 3 Cn)  + (20p 2  -4 +2a2  -2v 2 ) 
dp4 	 dp3  

	

(, „2 ) 2 4221 	(2v 2  -402 )u (1 - P2 ) 11(1  

	

dp 2 	 dp 

(4p2 _4 _2n2 	y24, . 	 (2.33) 
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Os autores acima referidos apresentaram uma resposta núme 

rica graficada de -â 2  em função de Av que está mostrado na Figura 2.3. 

Av 

Fig. 2.3 - Gráfico da taxa de crescimento máximo contra o nu 
mero de onda normalizado. 

- Os quadrados das taxas de crescimento máximo, 
sio mostrados como função do produto A vezes o 
o número de onda normalizado v. 

FONTE: Elmegreen and Elmegreen, 1978. 

O gráfico da Figura 2.4 explicita mais claramente o valor 

de n no ponto de uma taxa máxima de crescimento, chamado aqui nTme. 
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08- 	 / 	-0A8 
Alt 	/ 

	

A 	 / 

	

a 	 / OS- 	 -0.161 ..._ 312 , 	mo. 
-- 

0.4 1i1 _1111 --- .----- 	
- 014 

	 -A - 1 

02 	04 	08 	08 	10 
A 

Fig. 2.4 - Gráfico da taxa de crescimento máximo contra o pa 
rãmetro A da camada. 

- O quadrado da taxa mãxima de crescimento é mos 
trado como função míxima do parímetro A da cama 
da. 

FONTE: Elmegreen and Elmegreen, 1978. 

A curva tracejada pode-se ajustar um polinémio de 29 grau 

Anic  = 0.29 - 0.02A + 0.17A 2  

O valor de A pode ser explicitado em função apenas de 

1/2w 2G 	 P 	 
A = ( 	 ) 1/2  . (1 + 	)-1/2 	; 	 (2.34) 

	

P + 1/2n6 	 1/2wG 2  

a taxa real de crescimento é 

w  = (-4„0p0n2)l/2 	 (2.35) 
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e o comprimento de onda é dado por 

x 	2wEl 
(2.36) v 	• 

A condição de instabilidade (Equação 2.35) (taxa mãximade 

crescimento) é portanto uma medida de eficiência do mecanismo de forma 

ção de condensações gravitacionais. Ela permite que se teçam considera 

ções a respeito da eficiência ou ineficiência do processo deformação de 

estrelas em seqüência. 

2.3 - CRITÉRIO DE INSTABILIDADE TÉRMICA 

Uma seqüência um tanto diferente das anteriores foi propos 

ta por Field (1965) para explicar as condensaçaes não-devidas ã gravi 

dade. 

As equações necessãrias para a anãlise de tais condensa 

ções são (Field, 1976) 

	

+ p3 • 	= 0 	 (2.37) 
at 

cNi 	2 	r, 
(2.38) 

dt 

1 	dP _ 
(y-1) dt 

Y 	.P.  
y-1 p 

dP 1. p h _ 
dt 

. (K to =Ø 	, (2.39) 

R 
P = — pT 	, 	 (2.40) 
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onde 

d 	a -- E -- V • V , 
dt 	at 

e 

K é o coeficiente de condutividade térmica. 

Considerando perturbações da forma 

a(r, t) = al exp(nt + it 

encontram-se as equações que descrevem as perturbações 

nq i  + poit • "s7 1  = O 	, 

np0V1 + ikp i  = O , 

(2.41) 

(2.42) 

(2.43) 

nyp o  
--- PI - 	PI 1- P0hPPI+P0h1hT1 +1( 0 k2T1 = O 	, 	(2.44) 
7-1 	( -1 )Po 

e 

onde 

e 

PI 	PI 	TI 
- - -- 	. o , 	 (2.45) 

Po 	Po 	To 

k 	(211 
"P 

aP r 

_ [ah] 	 (2.46) 
hT 	

aT p 
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como t x ;1  = O da Equação 2.37 fica-se com quatro incõgnitas, ou seja, 

mil. /  e k•v1. 

Pode-se, portanto, resolver o sistema acima encontrando a 

equação caracteristica 

k2 C 3 k2  n 3  + n2 C (k
T 

+ ---) + nC2 k2  + 	(K 	- k 
k
k 	 Y 	

T + -12-) = O p 	k  
k 

• (2.47) 

sendo C a velocidade do som = (y P0/p0) 1 /2 , e 

k 	- Una hp p  _ 
RCT0 

u 	(y -1) hT  _ , 
"T " 	 

R 
c 

R
c 

p o  
k
K 

= 	 (2.48) 
p(y -1)K 

As condições de instabilidade surgem naturalmente ao se 

considerarem as raizes da Equação 2.47, analisando as regiões onde es 

tas raizes são imaginãrias. 

O critério de instabilidade isobárica derivado por Fields 

é escrito na forma 

ah' n o  . 
(2.49) 

AT 
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Utilizando um raciocinio análogo, porém em condições não 

-estacionérias, Burdyuza e Ruzmaikina (1974) derivaram um critério um 

pouco mais forte que permite que se acredite naformação denuvens maser 

1120 atrãs da frente de choque que se desenvolve nas vizinhanças de uma 

estrela OB. O critério destes autores é escrito na forma 

ghl 	h 	o  . 
(2.50) 

aTi 	T 

Este último critério de instabilidade é uma medida de efi 

ciéncia do mecanismo de formação de condensações térmicas. 

No praimo capitulo, os dois critérios de instabilidades 

serão desenvolvidos mais explicitamente, e serão obtidas expressões pa 

ra a distância percorrida por uma frente de choque até que se torne gra 

vitacionalmente instével e o tempo correspondente. 

No caso da instabilidade térmica mostrar-se-ã a variação 

na densidade de moléculas que contêm oxigénio que, como será apresenta 

do, é função da brusca queda de temperatura logo após a passagem da jun 

ta de choque. 



CAPITULO 3 

EVOLUCAO DE UMA FRENTE DE CHOQUE 

O segundo capitulo apresentou as condições necessárias pa 

ra a existência de instabilidades gravitacional e térmica. A proposta 

do presente capitulo í encontrar, no estudo da dinãmica da interface en 

tre a região H II ,e a região H 1 , as situações propicias para o desenvol 

vimento de tais instabilidades. 

A interface entre as regiões li n  e H I  viaja em direção 

oposta ã fonte geradora de fõtons no continuo de Lyman e é natural que 

se tente dar um valor a esta velocidade para que se possa explicitar a 

espessura da camada e as densidades colunar e espacial como funções 

apenas da posição. 

A velocidade da frente de choque dependerá da pressão tér 

mica da região H
II ' 
-, P

II I da pressão cinética na frente de ionização 

(causada pela ejecção de matéria na região H II ); e da densidade de mas 

sa da nuvem molecular, P o . Esta velocidade pode ser de inicio tomada co 

mo a velocidade de estado estacionário de um choque, que se escreve Vs= 

= (c 
PII)' onde a variável c está entre 1 e 2 dependendo de ser o cho 

que subsanico ou sônico (tipo D fraco ou tipo D critico na notação de 

Spitzer Jr., 1968), respectivamente. 

O fato de P II ser decrescente com a distãncia à fonte de 

fOtons de Lyman faz com que v s  também seja decrescente com ela. O pro 

cedimento para derivar esta variação de v s  com a distância se compõe de 

duas partes. Na primeira, o valor de estado estacionário para a densida 

de de prõtons, n /I , na região H I1 , é obtido para uma determinada distãn 

eia entre a fonte de fatons e a frente de ionização. Aqui o valor de 

nII foi aproximado pelo valor de estado estacionário de forma que P H , 

que depende de n u , pode ser simplesmente escrito como uma função de r. 

Na segunda parte deve-se então igualar a pressão na frente de ionização 

P
II ã razão temporal de variação do momento por unidade de área na in 

terface. O modelo de formação sequencial de estrelas supõe uma fonte ex 
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tensa de fétons, no continuo de Lyman, relativamente préxima da nuvem 

molecular, sendo portanto válido que se tome o fluxo de prétons e o flu 

xo de fêtons como aproximadamente plano-parelelo, e n 11 
será aproxima 

damente uniforme nesta região. 

Portanto, o fluxo de prótonsnafrentedeionização ri li vex  

será igual ao fluxo de fêtons de Lyman diminuído do número de absorOes 

em uma coluna de área unitária e comprimento; na ausência de p6, esta 

razão será igual á taxa de recombinações e pode se escrever 

nII v 
	= F - n2II  OY 	

(3.1) 
ex 	* 	' 

OU 

v
ex1 	

F* 	 p*  1/2 	v 	-1/2 
■ ~■■■ + I = 	=>° 

= ( 	(1 ex
II 

n
II

ov 	n Oy OY 	n
II

By 

F*  1/2 	v
ex  ) 

- (—) 	(I 
BY 	2nII Ov 

V 1/2 
n
II 

- n
o 

(-2-) 	, 	 (3.2) 

onde n
o 
é a densidade numérica de hidrogênio na nuvem molecular 

r
c 

= F/p o  n2  é a espessura de uma camada hipotética de hidrogénio io  o 
nizado com uma densidade n

o 
que pode ser mantida pelo fluxo estelar. 

O segundo termo entre parêntesis na Equação 3.2 é a ra 

zio entre o tempo de recombinação do hidrogênio a uma densidade n 11  e 

o tempo necessário para que o fluxo viaje uma distãncia r. Se for con 

siderada uma abundância de hélio de 10% em relação ao hidrogênioapres 

são térmica na regi&o 
HII 

 poderá ser escrita 
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r 	1/2 
P
II 

= 21 n
o 

(--2-) 	k T11 , 	 (3.3) 

sendo T
II 

a temperatura da região H m . 

Pode-se então detenminar a velocidade para o caso não-es 

tacionário, igualando a pressão total que atua na frente de ionização 

(P
II
) O taxa temporal de variação do momento por unidade de área da 

interface. 

A massa por unidade de ãrea do gãs na interface varia a 

uma taxa igual ã diferença entre o fluxo de massa na frente de ioniza 

ção e o fluxo na frente de choque. O segundo será muito maior que o 

primeiro quando po  (Elmegreen and Elmegreen 1978) de forma que se po 

de utilizar n
II 

como ume aproximação para a densidade colunar de massa 

da interface. 

A velocidade do centro de massa de interface usada para 

determinar o seu momento é muito próxima de V s  para choque isotérmico 

(5pitzer, 1968) e será considerada efetivamente como Vs . 

Pode-se escrever então 

c P
II 

= 	(p r v ) =p v 2  + p r 
dr 

v, 	 (3.4) 

	

dt OS 	oso dt 

uma vez que 
dr = V, 
dt 	' 

Como P
II 

varia com r 1 /2 , V2  também variará com r'/2, 

V
s 

r1 /4 , detendo-se então 

dv 	 -1 	 v2  
5 	d 	A '- 1/4 	r 	1/4 dr , 	s 

= Ar 	= 	A r 	 (3.5) 
dt 	dt 	 4 	 dt 	4r 
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Combinando as Equaçães 2.4 e 2.5 tem-se 

v2 
c  

' TT 
= p 	-p r  

	

o s 	o 4r 

P =p
o  v

2  (1 - 2-) 
4 = 
	p

o  v
2 , 	 (3.6) 

II 	s 	 4 	s 

ou então 

p 	1/2 
4 
- j  

3 	p 
o 

(3.7) 

Portanto, durante a viagem da interface pela nuvem mole 

cular Vs  varia de ( C PII/P0)1/2 até (4/3 ç PII/P0)1/2 

Pode-se ainda expressar F* como 1 x 10 11 x No  x fotênsx cm2 s, 

onde N
o é o número efetivo de estrelas O no subgrupo que gera o choque. 

Usando n3 = n o  x 10-3  = 10-3  p0/1.4MH, para o peso molecular do hidra 

gênio obtêm-se 

u 	r  4 c 
p
II

1/2 

'$ 	L 3 	p
o  

N 	1/2 	.1  

= 9,4 (—EL) 	km/s 	 (3.8) 
n2 	rI/4 
a 

onde 

dr = v =Ar-1»f 

dt 

obtém-se 

N 1 /2  r5/4 _ r5/4 -1 x 9.4 (-2-) 	t, 	 (3.9) 
0 	4 	n 
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ou seja, 

N 1/2 	4/5 

r(t) = 	+ 12.1 (--1)t6] 	Pc, 	 (3.10) 
n2  3 

onde t 6  é o tempo em milhões de anos. 

A densidade colunar de hidrogênio é a integral temporal 

da taxa total de acumulação de prõtons NoVs 
NII  Vox . Para frentes de 

ionização tipo D critica Vox  Vs  e tem-se então das Equações 2.2, 2.7 

e 2.8 

r, 	r, 1/4 
N = 3.09x 1021  r n3 [ 1 - 0.18 —== - 0.82 (—==) 	3cm-2  (3.11) 

Como a instabilidade gravitacional é dependente apenas 

de densidade colunar de massa na camada entre as regiões H I , e H
I 

se 

gue-se que o colapso será inevitãvel quando o choque houver percorri 

do uma distância r
s
, dada pela solução da Equação 3.12 (Elmegreen and 

Lada, 1977). 

r5/4  [ 1 - 0.18 	0,82 (N 1/4 ] = 28.1 N 1 / 4  n 1 	(3.12) 
d 	 ri  

ri 

e o tempo no qual esta instabilidade ocorre é dado por 

5/4 	5/4 
ri 	- ro  

= 	  milhões de anos 	 (3.13) 
1/4 -1/2 

12.1 N
o 	

n3 

Estes dois últimos resultados sio formulas prãticas 	e 

de fãcil aplicação e podem ser utilizados na tentativa de 	identifica 

ção de sequências temporais de formação de estrelas massivas. 
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O critério de instabilidade térmica apresentado no final 

do Capitulo 2 pode ser utilizado na formação de "bolhas" de H 20 e OH 

na região de rápido esfriamento que se desenvolve atrás de uma frente 

de choque. 

Para tanto é necessário que se tenha uma forma funcional 

para a função de esfriamento L. 

Para Tons de uma espécie definida i, excitados por coli 

sões eletrOnicas, a função de esfriamento terá a forma (Burdyuza and 

Ruzmaikina, 1974). 

-1 
L . = A . T-1/2 exp[ - Ei-] !i]x  erg g-I  seg , 	 (3.14) Lei 	el 	 kt 	n 

onde Ei é a energia do nivel excitado que participa do esfriamento, x 

é o grau de ionização, ni/n í a densidade relativa dos Tons e a cons 

tante A difere para cada átomo e nivel de energia. 

A aplicação direta desta fórmula no critério de instabi 

lidade não leva a nenhuma conclusão, ou melhor diz apenas que a energia 

do nivel excitado participante do esfriamento deve ser menor que KT, 

que seria a energia térmica dos Tons em equilíbrio termodinãmico. 

A seguinte aproximação, valida para 10 3  < T < 104  K 	e 

x > 102  (Burdyuza e Ruzmaikina, 1974). 

L L
ei 

= 3 xn (—
I
—)

ae 
erg g 	seg 	 (3.15) 

10 3  

satisfaz o critério de instabilidade quando a temperatura atrás do cho 

que varia de 104  a 102 K. 

No caso x < 10
-3 

a excitação dos niveis de C
+
, C, Fe

+
, 

.+ 
S] e O por colisões atômicas governarão o esfriamento queseróindepen 
dente de x 
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-1 	-1 L = L
H 

= 10
-26 

n “H erg g 	seg , 	 (3.16) 
103  

que também satisfaz o critério de instabilidade. 

O mecanismo de criação de condensações térmicas descrito 

acima pode ser um bom inicio para a especulação acerca de condensações 

de moléculas H20 atrãs do choque induzido pela frente de ionização que 

produzida por uma estrela OB. 

Falta ainda considerar o mecanismo de formação de molécu 

las H20. 

Os processos que podem dar origem a frentes de choque, 

que se propagarão pelo meio interestelar, são bastante numerosos e de 

fato existem evidências observacionais de gês com temperatura e veloci 

dade elevadas inerentes a um gâz empurrado e comprimido por uma frente 

de choque (Meaburn, 1975). 

Nas altas temperaturas atingidas pelo gês sob a ação de 

uma frente de choque, as taxas das reações químicas endotérmicas 	se 

rão elevadas e alterarão a abundância molecular do gês. Estas 	altera 

ções foram estudadas por diversos autores entre eles Elitzur e Jong 

(1978), Elitzur (1979), Hartquist et alii (1980),Mitchell e Deveau 

(1982). 

O fato que mais atrai a atenção, nestes estudos, é que 

a composição quimica atrás da frente de choque é tal que quase todo o 

oxigênio que não esteja na forma CO é transformado em H 20, que é então 

fotodissociado aumentando a densidade de OH (veja-se a Figura 3.1). 

Um modelo teórico da variação da composição química apre 

sentado recentemente (Mitchell and Deveau, 1982) considera uma frente 

de choque propagando-se a uma velocidade de 10 km/s através de uma nu 

vem molecular estacionãria, com densidade de 10 3  cm-3  com as taxas de 

esfriamento das diversas moléculas apresentadas na Figura 3.2. 
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0.0 	2.0 	CO 

log 1 yr.) 

Fig. 3.1 - Taxas de esfriamento molecular. 

FONTE: White and Phillips, 1982. 

Fig. 3.2 - Abundãncia, por onde passou o choque, de hidrogênio atômico, 
e as espécies mais importantes que contêm oxigenio. 

FONTE: White and Phillips, 1982. 



CAPITULO 4 

A MOLÉCULA H20 

4.1 - GENERALIDADES 

De acordo com Lequeux (1982) o oxigénio é o terceiro ele 

mento mais abundante no universo, sendo o primeiro o hidrogénio e o se 

gundo o hélio; do quarto ao sexto lugar têm-se o nitrogénio, o carbono 

e o ferro. E portanto razoãvel supor que o material em um grão de poei 

ra seja constituido de H20 (água) com pequenas misturas de NH2 (amõ 

nia), CH4 (metano) e ferro e seus &idos. 

Qualquer propriedade de molécula H 20 terá um efeito 	im 

portante na natureza do grão. 

A molécula H 20 tem um momento de dipolo elétrico de 

1.8 x 1O  com uma forma aproximadamente esférica e um raio de 

1.38 R. o ãtomo de oxigénio O, estã no centro da esfera e os de hidro 
gênio, H, nos pontos A e B sobre a superfície, o érigulo A0B é igual a 

109°  (como pode ser visto na Figura 4.1) (Gordy et alii, 1953). 

As regiões em torno de A e B são de alto potencial 	e 

atrairão particulas negativamente carregadas. Dois pares de elétrons que 

não tomam parte na formação da ligação OH são repelidos para longe da 

molécula, formando uma região de alta densidade eletranica,próxima aos 

pontos C e D do tetaedro regular ABCD, cujo centro est& em O, a dire 

çio do dipolo é ao longo da perpendicular a AB passando por O. 

- 33 - 
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Fig. 4.1 - Diagrama esquemitico da molécula H 20 

4.2 - FONTES DE EMISSA0 DE H20 ASSOCIADAS COM REGIÕES H II  

As fontes com linha de missão de 1120 associadas com 	re 

giões H il  (Downes et alii, 1979) exibem tal brilhãncia superficial que 

é virtualmente certo que surgem de regiões onde um processo maser natu 

ral possa ocorrer. 

Isto significa que os níveis superiores da transição mo 

lecular têm populaçio maior que os niveis inferiores, i.e., a tempera 

tura dos estados definida pelo equilíbrio de Boltzmann, Ns/Ni = Gs/Gi 

exp (-h v/kt), deve ser negativa. 

A taxa de emissão estimulada supera a taxa de absorção 

estimulada e ocorre amplificação. Em outras palavras, as linhas de emis 

sio sio caracterizadas por uma profundidade óptica negativa. 

O mecanismo pelo qual as moléculas são continuamente le 

vadas a sobrepopular o nivel superior (depopular o nivel inferior) da 

transição maser é chamado bombeamento (relaxação). 
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Para compreender o bombeamento é necessãrio uma descrição 

quantitativa dos níveis de energia da molécula. 

Pode-se dizer por enquanto que existem dois tipo de bom 

beamento de acordo com a fonte de excitação (Rank et alii, 1971): coli 

sional e radiativo. 

No primeiro, a inversão dos niveis que participamda tran 

sição maser surge de duas maneiras: pode haver mais decaimentos espon 

tãneos dos níveis de energia maser inferior, então excitações colisio 

nais repopulam aqueles estados; ou pode ocorrer um maior número de de 

caimentos espontãneos do nivel maser inferior do que decaimento espon 

tãneos do nivel maser superior, então excitações colisionais dos esta 

dos inferiores até os níveis superiores ao 6 1 6 completam o ciclo. 

Estes dois tipos de bombeamento colisional estão caracte 

rizados pela emissão de fatons no infravermelho devidos ou ao decaimen 

to espontãneo desde os estados mais altos até o estado 6 16  do maser,ou 

ao decaimento espontãneo dos estados mais baixos que o 5 26 . 

E essencial que este •fõtons no infravermelho não 	sejam 

absorvidos pelas moléculas que participam do mecanismo de amplificação 

para que sua emissão possa fazer parte do ciclo de bombeamento. 

De fato é intuitivo que o número máximo de fiitons maser 

que podem ser emitidos pela região está limitado pelo número total de 

fótons no infravermelho que são perdidos ou destruidos. Esta perda ou 

destruição pode ser causada pelo simples escape dos fatons da região ou 

pela absorção por poeira fria na prõpria nuvem. O mecanismo que ilus 

tra este segundo exemplo de sumidouro de radiação foi proposto por De 

1.11!!r, 5 23  absorção por gelo  
guchi (1981) e é (6 16 	

414  colisão,  616 ) .  

Supondo equillbrio termodinãmico ele deu como limite deste ciclo 	de 

bombeamento. 
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4 
N = — n R3  8 n(v/c) 2  t v k

d 
p3 

exp (hv/kT) - 1, 	 (4.1) 

onde N n  g0  úmero máximo de fítons maser emitidos pela nuvem,R o raio 
r n 

da nuvem v a frequência da radiação de sumidouro (5 .-23 --- 414)9 a lar 

gura da linha, T tempertura cinética do gás e K d  o coeficiente de ab 

sorçio dos grãos. 

No segundo tipo, bombeamento radiativo, pode haver mais 

fótons no infravermelho absorvidos logo apís serem emitidos pelos 	ni 

veis inferiores ao 5 23  do que os absorvidos quando emitidos pelos 	ni 

veis superiores. Segundo, as absorçíes radiativas de ambos os 	níveis 

maser podem ser iguais, mas a deexcitação subsequente pode superpopu 

lar o nivel maser superior e acionar o bombeamento. Em ambos os casos 

as absorçOes radiativas são as responsáveis pela excitação. 

A taxa de emissão de fétons maser Mm fornece uma estima 

tive da taxa pela qual os fítons no infravermelho são absorvidos em 

uma linha formada entre o nivel maser inferior e um nivel superior. 

Esta última taxa deve ser menor que a taxa pela qual a 

fonte de bombeamento externa emite fítons na frequência de bombeamento 

com largura de banda Av. Se a fonte de bombeamento externo é uma esfe 

ra de raio r e emite um espectro térmico na temperatura T s  a seguinte 

condição deve valer (Goldreich and Kwan, 1974) 

g n2 r 2 v 2 Ar  
n < 	  

In 	C2  [ exp (hv/kt) - 1].  
(4.2) 

a luminosidade total da fonte de bombeamento portanto 	satisfaz 

Ls 	4n 2  0T, i.e., 

	

n
M 	

C2 
Ls  > 	 Co T4  C exp (112-) - 1 3 	 (4.3) 

	

g%  2 	 kT
s 
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As equações apresentadas nesta seção então impõem restri 

ções bastante realistas nas condições existentes na nuvem molecular que 

origina o maser ou na fonte de radiação que o excita. 

Deve-se agora proceder a um pequeno aprofundamento 	no 

estudo da molécula H 20 em si, tendo como objetivo uma visualização 

mais nítida do seu espectro de energia e regras de seleção. 

A molécula H 20 pode ser representada por um rotor assimé 

trico (Herzberg, 1971) para o qual os três momentos de inércia são di 

ferentes. 

A energia rotacional de um sistema assimétrico pode ser 

expressa pela fõrmula geral da meanica clãssica. 

1 
 W2 +I 	

2 + 1  
(4.4) A A 

E = 	1 
BB 	

I W 
c C 

ou usando a relação 

IW = P 

	

E  . PA 	1)  

	

21A 	21B 	21C  
(4.5) 

onde I
A'  I 
	I são os momentos de inércia com relação aos eixos A, B B' C 

e C, e P
A' 

P
B e PC são os componentes ao longo destes eixos do momento 

angular total P. 

Como sempre, o momento angular total é conservado e serã 

quantizado pela relação 

P = /XI + 1) 	 (4.6) 



- 38 - 

com J = O, 1, 2, ... 

No caso de um rotor assimétrico não hã uma direção ao lon 

go da qual P tenha uma componente constante, i.e., K (projeção do momen 

to angular total I sobre o eixo de simetria da molécula) nãopoderãser 

usado como um "bom número quântico". 

As soluções da equação de Schroedinger para molécula do 

tipo rotor assimétrico mostram que para cada valor de J existem 2J + 1 

soluções (Herzberg, 1956) e como estas soluções não sio caracterizadas 

por nenhum número quântico, convencionou-se adicionar um subscrito, T s  

ao momento angular total. Este subscrito, como era de se esperar, varia 

de -J a +J, fazendo um referência à energia de cada estado, i.e., E_ J  

é a solução com energia de estado mais baixa, E_ J+1  é a próxima solução 

eE éasolução com energia de estado mais alta. 

Os níveis de energia de rotação, desperezados os efeitos 

de distorção centrifuga, sio dados por Herzberger (1956). 

1 W 	= -- (A + C) J(J + 1) + — (A - C) E 	 (4.7) 
JT 2 	 2 

onde 

A = h/8n IA 	 B = W/8n I B 	 C W/8n I c  

e dependem de uma maneira complicada de A, B,CeJeassumeC= 2J + 1 

valores para cada valor de J. Os valores desta função encontram-se ta 

belados em Townes e Schallow (1955). Os valores da energia para 	diver 

sos valores de J podem ser ilustrados pelo diagrama da Figura 4.2, 	on 

de analisa o espectro de rotação da molécula assimétrico, estudando a 

variação da energia entre os valores referentes a um rotor simétrico 

prolato (B = c) e um rotor simétrico oblato (A = B). E interessante de 

tinir aqui o parâmetro de assimetria de Ray (Herberg, 1956) 
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K . 2A - B - C  
A - C 

que varia de -1 no caso de um rotor simétrico oblato a + 1 no caso de 
um rotor simétrico prolato. 

Fig. 4.2 - Um diagrama de correlação ilustrando os níveis de 
energia para rotores assimétricos. 
FONTE: Nerzberg, 1956, 
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Os níveis de energia então são especificados, adicionando 

os subindices K - 1, K + 1 ao valor de J, assim J3,4 é UM nível que co 

necta os casos extremos K - 1 = 3, K + 1 = 4. Uma representação interes 

sante dos níveis de energia de um rotor assimétrico foi apresentada por 

Oka (Figura 4.3), onde se grafica E contra J. Note-se neste grãfico que 

as emissões espontãneas estão mostradas por linha conectando níveis, co 

meçando em J0, 1  e J I A e terminando nos níveis J - JI,j_1 e J -  

e nota-se que as Gnicas ligações que não obedecem a esta regra são 

616---- 522, 5 12 --- 422, 414 —321, onde em todas estas transições 

(K + L) . 3, e, em particular, a emissão maser 616 5 22 é a primei 

ra transição que permite a retirada de moléculas dos estados J ij, Joj e 

as levam para outros estados que não os J - 10 , j_ 1  J - 11,J+1 • 

Para um rotor assimétrico, as autofunções devem permane 

cer constantes ou podem mudar apenas de sinal quando houver uma inver 

são, i.e., os níveis rotacionais são positivos ou negativos. 

Podem-se chamar os très eixos principais com relação aos 

quais os momentos de inércia, são respectivamente I
A' 

I
B

e I
C de a,b e c. 

A autofunção rotacional o r  é função da orientação deste 

sistema com relação a um sistema de coordenadas fixo. lo r 1 2  clã a proba 

bilidade de encontrar as várias orientações possíveis. 

Por razões de simetria, uma orientação que difira de outra 

por uma rotação de 180 0  deve ter a mesma probabilidade; portanto, deve 

permanecer a mesma ou apenas mudar de sinal quando houver tal rotação. 

A cada tipo de rotação, i.e., em relação a cada um dos ei 

xos a, b e c pode-se associar um operador C
c
, C

b 
e C

a
; a função de cada 

um destes operadores é girar a molécula em um ãngulo de 180 0  em torno 

do eixo supra-escrito. Com  isto pode-se distinguir cada um dos níveis 

de um rotor assimétrico por seu comportamento (+ ou -) com respeito ãs 

três operações. 



- 41 - 

E claro também que duas destas operações aplicadas sobre 

a função *r  sucessivamente correspondem a uma aplicação da terceira. Po 

de-se concluir que hã quatro tipos diferentes de níveis definidos por 

++, +-, -+, 

onde o primeiro sinal faz referência ao comportamento com relação 	a 

Cc  e o segundo a Ca . 

Para a molécula de ígua são simétricos os níveis para os 

quais a aplicação de C
b 
não acarreta mudança de sinal, i.e., os níveis 

++ e -- e anti-simétricos os níveis +- e -+. 

A utilização do operador C b  para esta discussão sobre si 

metria deve-se ao fato de a molécula de ãgua apresentar um momento de 

dipolo constante ao longo do eixo B. 

Os pesos estatísticos de cada um destes níveis é diferen 

te, e no caso em consideração (molécula 1120) os níveis anti-simétricos 

tem três vezes o peso estatístico dos níveis simétricos(Gordy et alii, 

1953). 

Como no caso das moléculas diatõmicas onde em consegue'', 

cia do pequeno valor dos momentos nucleares os niveis simétricos e an 

ti-simétricos não se combinam, o mesmo ocorre com a ãgua e podem-se se — 
pari-las em dois tipos orto 1120 e para H 20. Para terminar este capitu 

lo apresentar-se-ã uma equação de transferência para um maser in 

terestelar. A utilidade desta seção surge da necessidade de compreen 

der como sinal emitido por alguma fonte pode ser recebido pelas ante 

nas dos rídios telescapios. 
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Fig. 4.3 - Diagrama - Níveis de energia rotacional das moléculas N 20. 
- As linhas que conectam os vários niveis indicam emissão 
espontinea. 

FONTE: Oka, 1973. 
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4.3 - EOUACÃO DE TRANSFERENCIA PARA O MASER H 20 

Nesta seção ser ã derivada uma expressão para temperatura 

de brilhãncia de um maser como função das taxas de transição entre os 

dois niveis maser e dos vários perímetros que podem influenciar a in 

versão de população. 

A equação de transferéncia, independente do tempo, para 

um meio uniforme composto de moléculas que estio em dois estados de 

energia Ej e Ei, com densidades Nj e Ni é 

dl p 	FG) [ria  Bsi  -n B5]  lv dv + 
thr 

hv + — F(v) A
si 

n
s 

dt , 
.41r 

(4.8) 

onde F(v) é a função que descreve a distribuição de frequência da tran 

sição; B. , B., e A51  são os coeficientes de Einstein de absorção es Is 	si 
timulada, de emissão estimulada e de emissão espontãnea, respectivamen 

te. Se para as moléculas for possivel a utilização da função de distri 

buição de Maxwell, F(v) poderá-  ser escrito na forma. 

1 	 4 tu 2(v- v (?) ) F(v) — exp [ 	 (7.9) 

AvD 	
Av 2 

onde v
o 

a frequéncia da transição com relação a um referencial em re 

pouso e Av é a largura a meia altura da linha. 

Se a equação de transferéncia for escrita para o centro 

da linha (F (v)) = (A vo ) -1  e usando as relaçées 

9.; 	 h 	v3  Z  g
si 

. 	g 	e 	A. - 	 . 	 (4.10) 

gs 
s 	 is 	 Bis C 
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a equação de transferéncia pode ser escrita na forma 

	

dlv 	A . 71. C' an 	A . n a 	si  Iv+hv  st a 	 (4.11) 

	

ft 	811.  v 2  Av 	 ilir Av o 

onde 

gs mi . ns - 
9 s  

n i  

é a inversão de população entre os estados de energia superior e infe 
ror, e gs  e g i  são os pesos estatisticos destes níveis. Em principio, 
a inversão da população relativa entre os níveis que participam do ma 
ser pode ser conseguida por bombeamento radiativo ou colisional, e de 
vem-se incluir estes processos na equação de equilíbrio estatístico, 
que determina a população dos dois estados que pode ser escrita na for 
ma 

n 	 n. 
J- [C si + Msi + Psi + Adi ] . —1 C C is 	is 	is 9 s 	 9. i 

ondeé a taxa pela qual as partículas são transferidasporcolisées 
do nivel i para o nivel j; M ij é a taxa correspondente ã interação 
com o campo de radiação em microondas, por absorção de emissão estimu 
lada; ePij  é a taxa pela qual as partículas são transferidas de algu 
ma forma usando outros níveis de energia como passo intermediário. 

Se for definidacomo a soma de todas as taxas possi 
veis 

n Q . s si . n.  Qis (4.13) - 1 
g Si 	g. 1 

Para a taxa colisional tem-se 
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csi 	tE/kT e 	- 1, 	 (4.14) 
Cis 

ou seja 

C . - 	 C 	 (4.15) si 

porque sE, a diferença em energia entre os niveis em considerações (mi 
croondas), é sempre pequena em comparação com KT, onde T é a temperatu 
ra cinética. 

Astaxas.e M.is  , devidas i emissão estimulada e Msi  
absorção, sio iguais ao produto do coeficiente de Einstein e a intensi 
dade especifica, Tv , onde o traço significa que foi tomada a média de 
1 v sobre todas as direções 

M . .9 B.T . g. B. T 	m. 	m 	 (4.16) 51 	s sl v 	is v 	is 

Pode-se portanto expressar as diferenças nas populações dos estados na 
forma 

An =N - N. 	 (4.17) s 

e a população total n, em termos de si, isolar e os pesos estatisticos 
Qsi , Qis , Ne  na forma 

g 	Q. 
Mi = . --s— 	- 1 ] 

gi 	Qsi 
(4.18) 

. 	g 	Q. 
n 	+ 	n. -§- 	+ 1 ] (4.19) "s 	"i g. 	9 	QSi 

e, igualmente quando a inversão õ causada apenas pelo bombeamento, na 
forma 
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g 	b. An  = s c  is _ 3 	 (4.20) 
g. 	b . 

1 	si 

gsbis 	 (4.21) n -- 	+ I ] 
g i 	651  

tomando a razão entre A e C, B e D, e eliminando n, encontrando n, en 

contra-se 

An 
	An 

b 
	

(4.22) 
1 + 2 (C + M)/b 

Segue-se então da Equação 4.22 que as coligias e as transiçées em mi 

croondas podem reduzir a inversão. 

Substituindo-se a Equação 4.22 na 4.11 obtém-se 

aIv  
d I v = 	 + E 	 (4.23) 

y + BI v 

onde 

A 	C' ali 
a 	E  si 	+ 1 ] 	= 1 + 2 c/p , 

8n y2 dv 

hv A51  n 
. 0 	 r 	si s  

	

, j 	_ 	 (4.24) 
PI 	 4w 4v 

Para resolver a Equação 4.23, consideraram-se dois casos 

limites. Quando b » M, te, a taxa de bombeamento é muito maior que 

a taxa de emissão por microondas, e o maser é dito não-saturado. Por 

tanto 

y » BI 
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e a Equação 4.23 pode ser integrada 

E Iv . Ivo  exp a o  st. + -- E exp (a t) - 1 ], 	 (4.25) o 
Ct 0 

onde Iv é a intensidade especifica da radiação que "entra" na nuvem ma 
ser G = Iv/I 0  varia exponencialmente com a distância 1. A Equação 4.25 
pode ser escrita em termos da temperatura de brilliância. 

Tb = Tbo  exp [ao& 	Tex  ] exp C (aot) - 1 ], 	(4.26) 

onde 

hv ne Tex 	- 	(1 + 2 C/P). 
k An 

Aqui Tex , aost representam a radiação que penetra na 	nu 
vem amplificada e a emissão espontânea amplificada ao longo do caminho, 
respectivamente. 

Por outro lado, quandoataxaemmicroondasexcedeataxade 
bombeamento, i,e., M » b, então y « 51 e a Equação 4.23 será integra 
da dando 

lv = Ivo + (E + ais) t 	 (4.27) 

Neste caso a intensidade do maser cresce apenas 	linear 
mente com a distância. Este é o caso de maser saturado. 





CAPITULO 5  

cApAcTcAlsTIcAs DAS REGIÕES H II  ESTUDADAS  

5.1 - RCW 38 

Esta fonte aparece opticamente como uma reg ião H 11  exten 

sa (Rodgers et alii, 1960) e esti na borda de uma nuvem de pó alongada 

(Guilespie et alii, 1979). 

Virias outras regiões H 11  são também visíveis nas bordas 

desta nuvem de pó. 

A pesquisa no continuo em 5 GHz (Goss and Shaver, 1970) 

mostra uma írea de emissão muito intensa, envolvendo a fonte. A mesma 

forte emissão est ã evidenciada na pesquisa no contínuo em 2.7 GHz (Day 

et alii, 1972). 

Estas duas últimas características fizeram do RCW 38 uma 

das fontes mais estudadas do Hemisfério Sul. 

Observações no infravermelho (Frogel and Persson, 1974; 

Frogel et alii, 1977) na faixa 1-25 em mostram fontes pontuais nesta 

região. Próximo ao miximo da fonte eles detectaram um objeto compacto 

e deduziram que seria uma estrela de tipo espectral 04, provavelmente 

a fonte de excitação da nebulosa. 

Observações de linhas de recombinação H126a, H127 

(Gardner and McGee 1967, McGee e Gardner, 1967) e, H109et (Wilson 	et 

alii, 1970), na direção do pico mais intenso em 5 GHz, dão 	velocida 

des radiais de +2, +1.8 e +1.3 kms -1  respectivamente. 

A transição J = 1 - O da molículaCSobservadaporGardner 

e Whiteoak (1978) evidenciam uma velocidade radial de + 1.3 kms- 1  em 

concordância com as observações de CO e H 2CO, como mostrado na Figura 

5.1. 
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O mapa de CO obtido por Guilespie et alii (1979), 	estã 

mostrado na Figura 5.2, e o detalhe da região RCW 38E (White and 

Phillips, 1982) pode ser visto na Figura 5.3. 

A temperatura eletrénica de RCW 38 foi obtida de obser 

vações da linha de recombinação H109(2 (Wilson et alii, 1970) sendo de 

8000 K. 

A distancia de RCW 38 foi derivada por Muzzio e Frecha 

(1979) como de 1.7 kpc. 

O mapa no continuo em 1 mm (Cheung et alii, 1980) mostra 

virias fontes associadas com a região H e estã mostrado na Figura 5.4. 

Os parâmetros importantes derivados na pesquisa de 1 mm 

são a massa de gãs (Mgas = 3 = 10 4  140 ) *  a densidade colunar de 
H2 (N = 8 x 10 22  cm-2 ) e a densidade volumétrica (n

H2 
= 6 x 10 2  cm-2 ). 

O perfil da emissão maser de H 20 obtido como o receptor 

maser (Kaufmann et alii, 1977) indica um fluxo de pico corrigido 	de 

S..(1 J 	10-22  Wm-2  Hz-2 ) na velocidade radial, com relação 166J3  

ao padrão local de repouso, Vlsr 	7.4 kms-2  (Figura 5.5). 
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RCW 38 
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Fig. 5.2 - Mapa de CO da região RCW38 apresenta 2 picos. 

- Segundo a teoria de formação sequencial de 
estrelas OB o pico situado a leste no mapa 
estaria associado com a frente de choque pro 
duzida pela estrela 05 associada a outro pi 
co e seria de se esperar a formação denovai 
estrelas, devido ao aumento na densidade. A 
cruz indica o maser 1120. 

FONTE: Guilespie et alii (1979). 
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Fig. 5.3 - Distribuição de CO em torno de RCW38. 

FONTE: White and Phillips, 1982. 
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Fig. 5.4 - Mapa no contínuo em 1 mm da região RCW38. 

- Os contornos estão normalizados com re 
lação ã densidade de fluxo mãxima di 
128 Jy. O quadrado marca a posição da 
fonte maser H20 (Kaufmann etalii,1977). 
As cruzes indicam fontes no infraverme 
lho próximo (Frogel and Perrson, 1974)7 

FONTE: Hartquist et ali (1980). 
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Fig. 5.5 - Maser H20 na região RCW38. 

FONTE: Kaufmann et alli (1977). 
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5.2 - RCW 48-49 (G2839 - 0.9, G284 - 0.3)  

O mapa em 2.7 GHz destas duas regiées está mostrado na 

Figura 5.6. 

Esta extensa região H 11  apresenta dois pontos de emissão 

bastante fortes em rádio continuo. Suas coordenadas equatoriais (para 

1950.0) são (Goss and Shaver, 1970). 

a= 10h  18m  04 s , 
G 283.9 - 0.9 	

. 57
0 
 49' 36", 

a =10°  22m  19 s , 
G 284.3 - 0,3 	

. 57
0 
 32' 00". 

A temperatura eletrénica é a dada por Wilson et alii 

1970) e as distincias são as obtidas a partir das observações na linha 

de recombinação-rádio 11109a (Goss and Radhakrishnan, 1969) 4 kpc, e 

5.1 kpc. 

Praximo ã posição das fontes (G 284.2 - 0.8) foi observa 

da uma emissão maser da molécula OH (Manchester et alii, 1969). 

Também estão presentes na região duas fontes maser 1120 

(Scalise Jr. e Schaal, 1977) nas coordenadas G 284.3 - 0.3 e 

G 284.4 - 0.4. O último com intensidade de pico corrigida de 490 Jy e 

Vr = 6.7 km/s (ver Figura 5.7). 
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Fig. 5.6 - Mapa em 2,7 MHz de RCW48-49. 

- A cruz indica a posição do 
maser OH. 

FONTE: Manchester et alii (1969). 
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CAPITULO 6  

OBSERVACOES 

As observações foram feitas com o radiotelesc6pio do ob 

servatério do Itapetinga, Atibaia, São Paulo, operado pelo INPE em con 

vênio com a Universidade Mackenzie. Seu diãmetro é de 13,7 m e suas ca 

racteristicas na banda K foram descritos por Kaufmann et alii (1977). 

Para protegê-lo dos fenémenos troposféricos há uma redoma, cujo fator 

de transmissão em 22,2 GHz é de 0,77. 

O controle do posicionamente da antena é.  efetivado pelo 

computador HP 2114 B. 

O erro de apontamento é menor que 20" de arco, desprezi 
vel portanto quando comparado com a largura do feixe em 22,2 GHz que é 
de 4' de arco. 

A razão entre a área fisica e a área efetiva, a qual de 
fine a eficiência de abertura, é da ordem de 54% para uma elevação de 

500  (Kaufmann et alii, 1977). 

No foco Cassegrain da antena estão montadas duas 	corne 

tas, separadas horizontalmente por 20' de arco que permitea utilização 

da técnica denominada "ON-ON". 

Foi utilizado um receptor normal com temperatura de sis 

tema da ordem de 2.000K, juntamente com um banco de filtros com 47 ca 

nais de 100 kHz cada um, o que corresponde a uma faixa de 62 km/s em ve 

loc idade. 

As voltagens obtidas na saída de cada canal são então pro 

cessadas pela calculadora HP 9810 alimentada com o programa de observa 

cão Raia que fornece a média das temperaturas de antena de cada canal, 

mais o erro e o desvio padrão associados ã observação. Estes dados são 

impressos e é feito um gráfico da fonte do traçadorde gráficos HP9862-A. 
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Antes de cada período de observação, determina-se a pro 

fundidade Optica do céu em 22 GHz, que serí utilizada mais tarde para 

a correção da temperatura da antena. 

A cada três observações de 20 minutos faz-se uma nova ca 

libração do sistema para obter a relação °K/V. Para isto utiliza-se um 

tubo de ruído com temperatura conhecida (110 0K), a diferença das leitu 

ras do voltímetro com o tubo de ruído :ligado e desligado é então divi 

dida por 110 °K. Este procedimento fornece uma relação °K/V para cada 

um dos canais. 

A técnica de observação utilizada foi a denominada "ON-

-ON" que faz uso das duas cornetas montadas no foco da antena. Em cada 

minuto uma das cornetas estã apontada para a fonte, e a cada minuto pra 

cede-se O troca de corneta. Esta técnica pode ser utilizada apenas quan 

do o diãmetro angular da fonte é bem menor que a separação angular dos 

feixes das cornetas, o que certamente é o caso das fontes maser de H 2 O• 

Na técnica acima referida, um detector síncrono subtrai 

analogicamente os sinais provenientes de cada uma das cornetas e apre 

senta na sua saída uma voltagem proporcional a 

- T 	- (Tfonte 	c ) - Téu 	ceu 

Este sinal é então lido pelo voltímetro digital HP 3480-D 

que está acoplado ao seletor de canais HP 3485-A. 

A calculadora 9810 que finaliza o sistema tira a média 

das leituras de cada canal. Além disto calcula o desvio padrão e o erro 

associados Os medidas. 

O tempo de integração utilizado em cada ponto domapa foi 
de 20 minutos, suficiente para a deteção de uma fonte maser com tempe 

ratura de antena da ordem de 1°K. 
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Uma vez determinada a posição da fonte, através do cata 

logo RCW, foram determinados os pontos a serem observados, com separa 

ção entre eles de 4 minutos de arco, o que corresponde ã largura do fel 

xe de cada corneta a meia potência. 

As fOrmulas: 

ai = ao + 
4'  

cos Et 
(6.1) 

dl= do + 4' 

onde al é a ascenção reta do novo ponto referido a ao, e dl é a decli 

nação do novo ponto com relação a do, foram utilizadas na determinação 

dos pontos a ser mapeados. Estes pontos estão sobrepostos nos mapas 

apresentados nas Figuras 6.1 (RCW20), 6.2 (RCW38) e 6.3 (RCW48-49). 

A velocidade com relação ao padrão local de repouso, pa 

ra a pesquisa, foi a relativa a uma distincia em que supostamente esta 

ria a região, uma vez admitido o modelo de Oort para a distribuição de 

hidrogênio neutro na Galgxia, e neste modelo adotou-se a distincia mais 

prOxima. 

Em alguns pontos onde pareceria mais plausivel a existén 

cia de um maser de vapor d'ãgua (como por exemplo o "segundo hot spot" 

em C' 20 na região de RCW38) foi feita uma cobertura mais completa em 

velocidade e, para tanto, a frequência do primeiro canal de uma obser 

vação foi deslocada para a frequência de 469 canal. 

Com estes artifícios, diversos pontos de cada mapa foram 

observados em uma faixa de 180 km/s. 
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3( media estatística das temperaturas de antena observa 

das são feitas correções devido à atenuação atmosférica, ganho da ante 

na e transmissão da redoma, de acordo com a equação. 

CG ( z ) 
TA (corrigida)   TA (observada) exp (c sec 2), 	(6.2) 

N
R 

onde 
CG(Z) é o fator de ganho, variando desde 1 para distãncia zenital 

Z = 00  até 1,2 para Z = 609 (Kaufmann et alii, 1977). NR = 0,77 é o fa 

tor de transmissão da redoma em 22,2 Glizecéaprofundidade 'óptica. 

Para a conversão de temperatura de antena corrigida para 

densidade de fluxo utilizou-se o fator 34,5 Jy/K deduzido por Kaufmann 

et alii (1977). 

A temperatura mínima detetãvel por um receptor de potín 

cia total é dada por (Kraus, 1970) 

Tsis  . 
ATmin 

iftV-1  

No caso de um receptor tipo Dicke, com chaveamente entre 

duas cornetas, o sinal da fonte é detetado apenas durante uma metade 

do ciclo de chaveamento; portanto 

2Tsis  
ATsiln 	 

frin 

A identificação de uma fonte pode ser considerada positi 

va quando seu sinal é pelo menos trés vezes superior ao sinal mínimo 

detetãvel, ou seja 

6T . • 	sis  
ATmin 
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Com os valores 

T •= 2000 K, 
sis 

B = 100 kHz, 

ç= 1200 s, 

obtêm-se 

aTmin 	' 
1 09 K 

Além deste critério para a detecção de uma fonte, uma vez 

obtido um espectro "provável" de emissão maser, a préxima observação 

era feita sobre o mesmo ponto, mudando apenas a referência de frequén 

cia que faria o provável pico de emissão se deslocar de mais ou menos 

tris canais. 

As Figuras 6.4 e 6.5 mostram também um destes espectros 

"prováveis" e a subsequente observação com o deslocamento de três ca 

nais. 

Com estes critérios, de todos os pontos observados, 	fo 

ram excluídas as possibilidades de haver emissão nmser que pudessem es 

tar associadas ã formação estelar. 

Fica portanto claro que na faixa de velocidades observa 

das, -± 32 kms -1 , não há nenhuma evidência da existência de maser forte 

que geralmente são indicadores de formação de estrelas massivas. 



22. 

2. 
4g4- 
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Fig. 6.4 - Espectro provãvel de emissão maser na direção da 
região RCW38. 



2. 
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Fig. 6.5 - Espectro feito para confirmação do espectro da Fi _ 
gura 6.4. 



CAPITULO 7 

CONCLUSÃO 

O mecanismo apresentado de formação sequencial de estre 

las é suficientemente simples para que se tente aplicá-lo nas regiões 

que se está considerando. Na verdade o melhor exemplo qualitativo g a 

região identificada como RCW 38. 

O mapeamento em CO mostra claramente uma região extensa 

separada de outra um pouco menor por uma distãncia angular de 12 de 

arco. Na distãncia suposta desta região (1.7 kpc segundo Muzzio and 

Fazio), isto significa uma separação de 5.9 pc. 

No modelo de formação sequencial, uma frente de choque 

-ionização propagando-se com uma velocidade de 10-20 km/s (queg uma ve 
locidade típica destas interfaces entre as regiões H e H I ) teria per 

corrido uma distancia de 10 a 20 pc antes que esta frente se tornasse 

gravitacionalmente instável. (Parece então que o modelo seria aplicã 

vel, com algum arranjo, na geometria da região). 

Para iniciar a discussão deve-se obter uma estimativa do 

tempo gasto, para que uma fração da massa contida na interface se co 

lapse em estrela. Tal tempo pode ser grosseiramente calculado pelo tem 

po de queda livre (Spitzer, 1968) e é da ordem 10 5  anos; pode-se então 

dizer que neste tempo a interface terá viajado uma distincia de 10 - 20 

km/s x 10 5  anos - 3 a 6 pc. 

O tempo para que a estrela assim formada crie uma região 

H Il com o diãmetro observado de 3' de arco é de cerca de 

(1 +±x11 
7 

que g também da ordem de 10 5  anos, e a frente choque-ionização 	viaja 

ria outros 6 pc. Os 6 pc obtidos com a suposição de um choque viajando 
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com uma velocidade de 10 km/s concorda com a distância medida observa 

cionalmente. 

Se o choque viaja com uma velocidade de 20 km/s (choque 

forte tipo D) a distância percorrida neste tempo será de 9 pc. Deve-se 

lembrar que o tempo estimado para o colapso supondo queda livre é um 

limite inferior (Sptizer Jr., 1968), sendo portanto plausível queocho 
que tenha percorrido uma distância entra 10 a 12 pc, o que daria para 

o segundo pico de CO um afastamento de 8 a 8,7 pc em relação a RCW38, 

uma precisão impossível de ser observada. 

Uma característica que poderia induzir a descartar a 

idéia de formação sequencial é o objeto compacto no infravermelho 

(Guilespie et alii, 1979) que está mais afastado de RCW38 que a conden 

sacão subsequente ao choque. 

Poder-se-ia admitir que se houve formação de estrela em 

função da propagação do choque, este objeto, provavelmente uma região 

H 11  ultracompacta e ainda não-observável em rádio continuo, deveria apa 

recer antes e não depois da condensação de CO. 

Independente da validade da teoria de formação 	sequen 

cia] parece que há uma correlação entre a maior densidade de CO e fon 

tes maser (Wilson et alii, 1970) o que indicaria a posição de estrelas 

jovens e massivas. 

Há, portanto, raz6es para supor que haja condicées de for 

mação de estrela no segundo pico de CO e se esta já se formou omecanis 

mo de bombeamento do maser ainda não é suficiente. 

As outras duas fontes que foram mapeadas não permitem uma 

análise mais profunda por causa de não haverem sido observados em CO. 

No entanto as mesmas suposições feitas para RCW38 seriam 

aplicáveis a elas no case de apresentarem maser H 2 0 associados. 
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