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Resumo

Melioli C., Evolucao e energizacao do gds por supernovas em ambientes de intensa formagao
estelar, Tese de Doutorado, 2006

Neste trabalho investigamos ambientes galacticos caracterizados por surtos de intensa
formacao estelar (SB), onde o gés é energizado pelas repetidas explosoes de supernovas
(SNs). Objetivando acompanhar a evolucao do gés em todas as escalas caracteristicas,
desde regioes com tamanho tipico de alguns parsecs, até chegar a escalas galacticas com
tamanhos tipicos de varios kpc, construimos modelos analiticos e numéricos de acordo
com a complexidade e nao-linearidade de cada fenomeno investigado. Comecamos por
examinar, através de simulacoes numéricas quimio-hidrodinamicas, tridimensionais, as
interagoes entre as nuvens imersas no meio interestelar (MIS) e as frentes de choque ger-
adas pelas explosoes de SNs. Mostramos que neste tipo de interacao as perdas radiativas
prolongam o tempo de vida das nuvens, dobrando o tempo caracteristico de destruicao e
diminuindo a taxa de crescimento das instabilidades Rayleigh-Taylor e Kelvin-Helmholtz,
além de propiciarem a fragmentagao e formacao de nuvens menores e filamentares. Este
resultado, juntamente com um estudo analitico das taxas de perda de massa das nuvens
devido a evaporacao térmica, fotoevaporacao por estrelas quentes e arraste pelo MIS,
permitiu desenvolver um modelo semi-analitico capaz de acompanhar a evolucao do gas
de regioes de SB com tamanhos tipicos de 100 pc. Quantificamos também o valor da
eficiéncia de aquecimento do gas pelas explosdes de SNs, EA, onde baixos valores indicam
que a maior parte da energia das SNs é perdida através de emissoes radiativas, enquanto
que altos valores de EA evidenciam que a maior parte da energia das SNs é armazenada no
gas sob forma de energia interna e mecanica, favorecendo assim uma expansao e dispersao
do gés para fora da regiao de SB. Mostramos que o valor de EA nao depende fortemente
das condicoes inicias do gas e do ambiente de SB, mas sim, da massa total da regiao de
SB e da eficiéncia da taxa de formagao de novas nuvens. Mostramos também que, em
geral, EA mantém-se baixo por um tempo de cerca de meia vida do SB, i.e, 16 Myr.
Depois deste tempo o gas aquece até temperaturas de ~ 10° K em um tempo t ~ 0.5
Myr. O rapido aquecimento do gas favorece a sua remoc¢ao e uma possivel dispersao das

estrelas que formaram-se durante o surto de formagao estelar. De fato, mostramos que



uma alta taxa de explosao de SNs pode levar a uma morte prematura de aglomerados
estelares jovens, particularmente em galaxias interagentes, e que a conseqiiente dispersao
de suas estrelas pode justificar a presenca das estrelas de campo nessas galaxias. Através
de estudo analitico e de simulagoes numéricas quimio-hidrodinamicas foi também possivel
mostrar que o impacto de remanescentes de SN (RSN) com nuvens moleculares gigantes
(NMGs) pode incrementar a taxa de formagao estelar de uma determinada regiao, criando
as condigoes para que o gas chocado torne-se gravitacionalmente instavel. Este estudo
permitiu-nos, em especial, construir um diagrama de raio dos RSNs versus a densidade
das nuvens no qual se delineiam zonas permitidas e proibidas de formacao estelar. Fi-
nalmente, em uma ultima etapa, investigamos a evolucao do gas que apos ser energizado
pelas explosoes de SNs, expande em uma super-bolha e é ejetado para fora do disco
galactico. Este fenomeno, dependendo da quantidade de energia injetada pelas SNs, pode
tornar-se um vento galactico, ou gerar simplesmente um chafariz galactico, no qual o
gas ejetado para fora do disco, depois de alcancar uma certa altura, volta a cair sobre o
plano galactico. Estudamos a formacao dos chafarizes galdcticos por meio de simulacoes
numéricas hidrodinamicas tridimensionais adiabaticas, construindo um dominio computa-
cional similar ao da Galaxia, onde SNs foram explodidas em um aglomerado estelar no
disco, fora da regiao nuclear. Esses cédlculos, embora ainda preliminares, mostraram que
a rotacao galactica pode inibir o processo de expulsao do gas para fora do disco, e que
o fluxo de gds gerado ao longo destes eventos pode favorecer a formagao de turbuléncia
e um espalhamento dos metais inicialmente concentrados na regiao de SB onde as SNs
explodiram. Os resultados desta tese evidenciaram um certa tendéncia de o ambiente
galactico comportar-se de maneira hierarquica, com os fenémenos tipicos das pequenas
(pc) escalas influenciando e induzindo os fenémenos caracteristicos das escalas maiores
(100 pc — kpc). Novos e mais detalhados estudos sobre a formagao de super-bolhas,
ventos, chafarizes galacticos e turbuléncia serao ainda necessérios, levando-se em conta
as perdas radiativas do gas, o efeito de campos magnéticos, e resolu¢des numeéricas ainda

maiores.

Palavras chaves: supernovas; formacao estelar; aglomerados estelares; super-bolhas; cha-

farizes galdcticos; ventos galdcticos; simulacoes quimio-hidrodinamical



Abstract

Melioli C., Evolucdo e energizacao do gas por supernovas em ambientes de intensa formagao
estelar, Tese de Doutorado, 2006

In this work, galactic environments characterized by a high star formation rate (SBs)
and by a strongly energized gas by supernova (SN) explosions are investigated. In order
to understand the gas evolution from the smallest (few parsec) to largest scales (several
kpc), analytical and numerical models are been developed. First, we have studied the
interactions between clouds (with radius r ~ 0.1 pc) and SN shock fronts in the interstellar
medium (ISM), performing three-dimensional chemo-hydrodynamical simulations. The
results have shown that due to the presence of radiative cooling, the interactions cause
the formation of elongated, cold filaments, instead of complete cloud destruction, due to
a less efficient development of Rayleigh-Taylor and Kelvin-Helmholtz instabilities. The
simulations have also revealed a substantial mass loss from the clouds to the diffuse ISM
only when photoionization flux from hot stars is present. These results, together with
a detailed study of the clouds loss rate by photoevaporation, thermal evaporation and
drag by the interstellar gas, were employed in the construction of a semi-analytical model
which is able to qualitatively trace the thermalisation history of the ISM in a SB region
with typical size of 100 pc, and to determine the heating efficiency (HE) of the SNs; i.e.,
the fraction of SN energy which is not radiated away. Low HE values (~ 0) mean that
most of the SN energy is radiated away, while high HE values (~ 1) mean that most of
the SN energy is stored into the gas. We have found find that HE has a time-dependent
trend that is sensitive mainly to the initial total mass of the SB region, and remains very
small during the first 16 Myr of the SB activity (with a lifetime ~ 30 Myr). After this
time, the gas temperature increases to 10° K in ~ 0.5 Myr. This efficient gas heating
may cause its complete removal from the system and also favour a rapid dispersion of the
stars that formed during the star burst. In fact, we have shown that a high rate of SN
explosions may lead to a premature death of evolving young stellar clusters, particularly
in SB and interacting galaxies, and this dispersion can explain the increase in the amount
of field stars in these galaxies. Through an analytical study accompanied by fully 3-

D chemo-hydrodynamical numerical simulations we have also shown that interactions



between supernova remnants (SNRs) and giant molecular clouds (GMCs) may enhance
the star formation rate under some circumstances, creating favourable conditions for the
shocked gas to become gravitationally unstable. In particular, we have built a diagram of
the SNR radius versus the clouds density in which the physical conditions of the impact
constrain a shaded zone where star formation is allowed. Finally, we have studied the gas
evolution after being energized by SNs explosions, when it expands into a superbubble and
is ejected outside the galactic disk. Depending on the amount of energy that is injected
by the SNs, the gas may become a galactic wind or simply generate a galactic fountain.
In a galactic fountain, the ejected gas is re-captured by the gravitational potential, and
falls back onto the galactic disk. We have investigated the formation of galactic fountains
with the help of 3-D hydrodynamical adiabatic numerical simulations, where we have
built a computational domain similar to our Galaxy and exploded a number of SNs
within a stellar cluster in the disk, outside the nuclear region. These calculations, though
preliminary, have shown that the presence of the galactic rotation tends to inhibit the
gas ejection to high latitudes. Also, the gas flux generated during these events may
favour the development of turbulence and the spread of the metals which were originally
concentrated in the SB region where the SNs exploded. The results obtained in this work
have revealed a possible hierarchy of the physical processes in the evolution of the galactic
gas, with the phenomena characteristic of the small scales (~ pc) driving the phenomena
of the larger scales (~ 100 pc—kpc). New and more detailed studies on the formation of
superbubbles, winds, galactic fountains and turbulence, taking into account the effects of

radiative cooling, magnetic fields, and even higher numerical resolutions are still required.

Keywords: supernova; star formation; stellar cluster; superbubble; galactic fountains;

galactic winds; chemo-hydrodynamical simulations



Capitulo 1

Introducao

Nada termina, tudo evolui

A formacao, evolucao e equilibro dinamico das galdxias que compdem o universo
¢ atualmente um dos problemas mais discutidos e estudados no contexto astrofisico e
cosmoldgico.

As galaxias sao estruturas onde concentra-se a maior parte da matéria barionica hoje
conhecida e observada e onde ocorre uma grande variedade de fendmenos fisicos, alguns
dos quais serao investigados ao longo desta tese.

Através da emissao de radiagao ionizante, de ventos, de explosoes de supernovas (SNs)
e de ejecao de elementos quimicos, as estrelas exercem um papel fundamental na evolucao
do meio interstelar (MIS), determinando o chamado feedback (ou re-alimentacdo). Esta
palavra, usada para descrever o ciclo dos fenomenos energéticos que influenciam o MIS
onde as proprias estrelas formaram-se, afeta tanto o MIS nas vizinhancgas imediatas das
regioes de formacao estelar (McKee, 1995; Wiseman & Ho 1998; Pudritz & Fiege 2000),
quanto as fases estruturais e energéticas do MIS em escala galactica maiores (McKee &
Ostriker 1977; Cox 1981; Norman & Ferrara 1996), e também as caracteristicas dinamicas
e termodinamicas do gds em escalas intergalacticas (Heckman, Armus & Miley 1990;
Shapiro, Giroux & Babul 1994; Heckman 1999; Aguirre et al. 2001).

Os fendmenos energéticos sao ainda mais intensos em galdxias que apresentam uma
alta atividade de formacao estelar. Tais galdxias sao chamadas de starburst (SB) (ou,
com surto de formagao estelar), e devido a alta taxa de explosoes de SNs o gas é super-
aquecido e pode adquirir uma energia suficiente para que seja ejetado para fora do disco
galactico. Se a energia injetada for suficientemente intensa este fenémeno pode gerar um
vento galdctico supersonico, capaz de afetar a estrutura dinamica e quimica da galaxia e
do meio intergaldctico (MIG). Como a grande maioria das galaxias parece ter passado por

uma ou mais fases de SB, entender e quantificar as condigoes tipicas nas quais o feedback



estelar dominam a evolugao do MIS significa poder entender melhor todo o processo

evolutivo das galdxias e as possiveis interagoes que ocorrem entre o MIS e MIG.

Por isso, ao longo deste estudo tentaremos efetuar uma anélise detalhada dos proces-
sos de energizacao do gas do MIS por SNs, comecando com os fenomenos que acontecem
nas micro-escalas (~ pc) até chegar as macro-escalas (~ kpc), procurando, através de
uma hierarquia de processos de justificar fenomenos observados de formagao e dispersao

estelar, e formacgao de ventos, buscando construir um quadro evolutivo auto-consistente.

A questao fundamental é: existe um fenomeno mais importante que os demais, ou
todos eles estao interligados possuindo a mesma relevancia e eficiéncia, como anéis de

uma mesma corrente?

Para responder a esta pergunta antes de tudo precisamos entender como as SNs, que
se acredita serem a principal fonte de energia do MIS, evoluem apds a explosao inicial.
Dependendo das caracteristicas das regioes onde estes eventos acontecem, os efeitos podem
ser muitos diferentes uns dos outros. Quando as SNs manifestam-se como eventos isolados,
a energia liberada é quase totalmente irradiada sem que a evolugao do MIS seja afetada,
enquanto que em sitios de intensa formagao estelar as SNs explodem em grupos (Heiles
1987, McCray & Kafatos 1987), interagindo e somando os proprios efeitos em um processo

altamente nao-linear que favorece a formagao de estruturas e a ejegao de matéria do MIS.

Na primeira parte desta tese serd entao efetuada uma revisao e um estudo das carac-
teristicas mais importantes das SNs. No Capitulo 2, depois de descrever brevemente como
uma estrela pode gerar uma SN, focalizaremos nossa atengao: na freqiiéncia com a qual as
SNs ocorrem; na energia conseqiiuentemente injetada no MIS; e na evolucao dos remanes-
centes de SN (RSN), frentes de choque esféricas geradas apés a explosdo das mesmas e
que propagam-se no MIS. No Capitulo 2 serao também investigadas as condicoes fisicas
necessarias para que varios RSNs possam interagir entre si gerando uma super-bolha,
estrutura que tem caracteristicas muitos parecidas com aquelas de um tnico RSN, mas
que pode expandir até raios muito maiores, da ordem de 1 kpc. As super-bolhas, carac-
terizadas por uma pressao muito mais alta que a pressao do MIS, expandem até alcancar
um raio maximo que pode ser maior ou menor que a espessura do disco galactico onde
ocorrem. No primeiro caso, depois que a camada mais externa comega a fragmentar-se, o
gas quente encontra um caminho livre no halo para fluir para fora da galaxia, dando inicio
a um fenomeno de expulsao de gas que pode ser mais ou menos eficiente, dependendo das
caracteristicas externas da galdxia, e que serd estudado em detalhe no Capitulo 6. No
segundo caso, a super-bolha expande até que a propria pressao iguale aquela do MIS,
e a fragmentacao da camada mais densa pode favorecer fenomenos de formacao estelar,
como serda estudado no Capitulo 5. Para poder completar esta primeira parte, no Capitulo

3 serao estudadas, através de consideragoes analiticas e de simulagoes numéricas, as in-



teracoes que ocorrem entre as frentes de choque dos RSNs e as nuvens imersas no MIS.
Tais eventos, que ocorrem em escalas da ordem de alguns pc, e que por isso, respeitando
nossa ordem hierarquica dos processos, sao estudados ainda nessa primeira parte, sao
de fundamental importancia para entender como o MIS, depois de ser perturbado pelas
SNs, evolui. Especificamente, conhecer a taxa com a qual as nuvens sao destruidas e
estudar os efeitos que a destruigao das nuvens tem sobre o aumento de densidade do MIS
¢é de fundamental importancia para poder estabelecer uma relacao entre estes eventos e a
evolucao global da regiao associada a surtos de formagcao estelar, os quais possuem uma

escala caracteristica da ordem de cerca 100 pc.

Depois de revisar e estudar os processos fisicos de regides com tamanhos tipicos
da ordem de dezenas de pc, a segunda parte de nosso trabalho focalizar-se-4 entao em
regices de SBs mais extensas (~ 100-200 pc). Nesse contexto, algumas questoes serao
examinadas. A energia injetada pelas SNs é dissipada, irradiada, ou armazenada no
MIS? A energizagao do MIS tem papel relevante na destruigao, desagregagao e dispersao
do gas ou, do contrario, é fonte de criacao de estrelas, agregacao do gas em filamentos, e
amplificacao dos sitios de formacao estelar e dos halos de gas quente, hoje observados em
volta de muitas galaxias? Para poder tentar responder a estas perguntas, na segunda parte
deste estudo construimos um modelo analitico capaz de acompanhar a evolugao energética
de regioes afetadas por surtos de formagcao estelar. Nesse modelo, descrito no Capitulo 4,
levamos em conta os processos fisicos mais importantes do MIS, i.e., as explosoes de SN,
a destruicao das nuvens através de fenomenos de foto-evaporacao, evaporacao térmica e
arraste do gés causado pelo atrito entre as nuvens e o MIS, o resfriamento do gas devido
a perdas radiativas, e as interacoes entre as frentes de choques das SNs e as nuvens.
Este ultimo ponto, estudado analitica e numericamente no Capitulo 3, torna-se um dos
fenomenos tipicos das pequenas escalas capaz de influenciar diretamente a evolucao do
gas em escalas maiores. Por isso, os resultados obtidos no Capitulo 3 serao utilizados
no Capitulo 4 para acompanhar com maior precisao a evolugao de densidade do MIS. O
modelo analitico apresentado no Capitulo 4 baseia-se entao nas taxas de perda de massa
das nuvens e das perdas energéticas do gas e permite, através de uma integracao temporal,
acompanhar a evolucao dos parametros fundamentais do gas, tais como sua densidade,

temperatura, pressao e velocidade.

Por outro lado, a geracao de turbuléncia parece ser um dos mecanismos mais efi-
cazes para manter ativo o MIS. Qualquer fluxo de gas gerado por causa de movimentos
randomicos presentes em quaisquer escalas galacticas acarreta turbuléncia. As explosoes
de SNs, as quais constituem umas das fontes principais de energia e movimento do MIS,
podem tamém justificar ser uma das principais responsaveis pela producao de turbuléncia

por longos periodos. A turbuléncia pode assim justificar as distribuicbes de pressao e



densidade observadas no MIS e previstas por modelos numéricos (Véazquez-Semadeni,
Gazol, & Scalo 2000; Mac Low et al. 2002), e pode provocar a formacao de nuvens
moleculares (Ballesteros-Paredes, Hartmann, & Vézquez-Semadeni 1999). Além disso, a
turbuléncia pode também impedir ou favorecer o colapso gravitacional das nuvens mais
densas (Klessen, Heitsch, & Mac Low 2000). No Capitulo 5, embora nao discutimos di-
retamente sobre geracao de turbuléncia, estudaremos as condigoes necessarias para que
a presenca de frentes de choque de SNs no MIS possam induzir formacao estelar ou ao
contrario, favorecer a fragmentacao e dispersao do gas, inibindo o processo de colapso

gravitacional.

Outras questoes naturalmente se levantam. Depois que as SNs conseguem energizar
o meio, modificando as suas caracteristicas fisicas e a evolucao e a estrutura de suas
nuvens, o que ocorre? Teremos novos surtos de formacao estelar ou escape do gés aquecido
sob a forma de ventos, seguido do enriquecimento do MIG, ou ainda simplesmente uma
mistura dos elementos quimicos e uma manutengao do estado turbulento? Até que nivel
o feedback consegue gerar as condicoes ideais para que o ciclo de vida e morte das estrelas
recomece? E para oferecer algumas respostas a estes pontos, que comeca a terceira e
ultima parte do nosso estudo. Sem discutir teorias de turbuléncia, nos Capitulos 5 e 6
tentaremos acompanhar a evolugao do gés do MIS em escalas mais largas, entre centenas
de pc e alguns kpc. Para tal, consideraremos o ambiente galactico circundante a sitios de
explosoes de SNs, como por exemplo um aglomerado estelar em formacao em uma NMG,
e através de um estudo analitico e numérico verificaremos se o MIS energizado consegue
escapar completamente do sistema ou se, ao contrario, permanece no mesmo ambiente

propiciando a formacao de novas nuvens, estrelas, SNs e RSNs, em um ciclo continuo.

Um processo de vento deve transportar para fora da galaxia uma fracao consideravel
de energia e massa. Torna-se entdo importante entender até que ponto este fenomeno
pode inibir a fase ativa do MIS. Um vento galactico pode levar uma galdxia de uma
fase ativa a uma fase mais calma de seu MIS, seguido da criacao de um halo quente ao
redor da galdxia e do fim da fase de intensa formagao estelar. Caso a ejegao de gas (ou
do inglés, outflow) ndo chegue a formar um verdadeiro vento, a massa ejetada poderd
cair novamente no plano da galaxia. Neste caso a formagao do halo seria um fenémeno
estacionario e nao estéatico, e a queda do gas de volta ao plano poderia favorecer maior
dispersao dos elementos quimicos pelo disco da galaxia, além de uma homogeneizacao das

caracteristicas fisicas e dinamicas do MIS. Estes pontos serao abordados no Capitulo 6.

E evidente que para podermos nos aprofundar no estudo acima proposto, é necessario
ir muito além de simples modelos tedricos e analiticos. O emprego de simulagoes numéricas
torna-se é uma ferramenta indispensavel para podermos acompanhar fenomenos altamente

nao lineares. E por isso que recentemente as pesquisas mais avancadas de fenomenos
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turbulentos, de ventos, das interagoes entre ondas de choque e nuvens, vem sendo feitas
através de simulagoes bi (2-D) e tri-dimensionais (3-D), adiabaticas e radiativas, hidro e
magneto-hidrodinamicas. Vale lembrar os trabalhos pioneiros de Klein, McKee & Colella
(1994) para o estudo de interagdes entre uma frente de choque e uma nuvem, de Tendrio-
Tagle et al. (1998) e de Strickland & Stevens (2000) para a descri¢ao dos fenomenos de
ventos em galdxias de SBs, e de Avilez et al. (1999, 2002) e Mac Low et al. (2004) para o
estudo do meio turbulento. O presente estudo também sera desenvolvido com a ajuda de
simulagoes numéricas quimio-hidrodinamicas, tanto nas pequenas escalas, para investigar
os fenomenos nao lineares e radiativos associados a interagoes entre as nuvens do MIS e
frentes de choque de SNs, como nas escalas maiores para examinarmos a evolugao do gas de
uma galaxia aquecido pelas explosoes de SNs e ejetado acima do plano galactico, através
das diferentes estratificagoes do MIS do disco galactico. Os resultados das simulagoes
serao sistematicamente comparados com os resultados e previsoes tedricas, a fim de se
construir uma visao mais ampla possivel de todo o processo evolutivo.

Apesar de estar investigando uma area ainda muito desconhecida e, em alguns casos,
muito dificil de se confirmar através de testes observacionais, em primeira instancia parece
haver uma grande correlacao entre os diferentes fenomenos energéticos que caracterizam o
MIS. Parece existir realmente uma corrente de fenomenos que nao pode ser quebrada sem
afetar dramaticamente o processo evolutivo geral das galaxias. Em um certo sentido, a
presente tese pretende buscar uma possivel chave na cadeia de formacao das galaxias que
explique suas diferenccas e peculiaridades. Baixas taxas de formagao estelar geram poucas
SNs, deixam o MIS menos turbulento e nao conseguem expulsar com uma alta eficiéncia
o gas da galaxia (Capitulo 2). Ao contrario, altas taxas de formacao estelar justificam
uma alta energizacao do MIS através das SNs, mas podem nao conseguir gerar ventos
e halos se o ambiente for caracterizado por uma alta concentracao numero de nuvens e
altas densidades, devido ao aumento das perdas radiativas (Capitulo 4). Ainda, altas
taxas de formacao estelar poderiam gerar novos surtos de formacao estelar espalhados
pelo disco galactico caso o gas ejetado, ao invés de perder-se no MIG, volte a cair com
alta velocidade sobre o plano principal da galaxia, gerando choques e regides mais densas
(Capitulo 5 e 6). Por ultimo, mas ndo menos importante, embora nao seja objeto desta
monografia, uma grande retencao de gas poderia justificar a alimentacao e o aumento dos
buracos negros centrais indiretamente observados em muitas dessas galaxias.

Acreditamos entao que a anélise detalhada de cada um destes fendomenos possa ajudar
a ter uma visao mais completa e mais precisa dos processos evolutivos que interessam as
galaxias, buscando um ciclo de vida e morte dos diferentes fenomenos o qual esteja em

harmonia com a evolucao do proprio universo e as observagoes.



Capitulo 2

Explosoes de supernovas em regioes
de intensa formacao estelar

Neste Capitulo examinaremos as caracteristicas dos objetos responsaveis pela grande
injegao de energia e matéria no meio interestelar (MIS) das galéxias caracterizadas por sur-
tos de formacao estelar: as supernovas. Estas exercem um papel fundamental no processo
evolutivo do MIS e por isso, antes de estudar em detalhe as conseqiiéncias de tais exp-
losbes, iremos discutir suas caracteristicas basicas. Além de se buscar entender como e
porque as supernovas explodem, é importante entender também com qual freqiiéncia elas
acontecem e como evoluem no MIS. As nogoes, informacgoes e resultados deste Capitulo

serao uma ferramenta 1util ao longo de todo este trabalho.

2.1 Introducao

2.1.1 As Supernovas

As supernovas (SNs) podem ser classificadas, de forma geral, como explosoes de estrelas
que chegaram ao fim de seu processo evolutivo. Durante a vida de cada galdxia, cente-
nas de milhoes de SNs explodem enriquecendo o MIS com os mais diferentes elementos,
como o oxigénio, o ferro, o calcio, e o silicio, entre outros. Estas explosoes influenciam
também o nascimento de novas estrelas e sao a fonte dos raios c6smicos (ou particulas rel-
ativisticas) observados em véarios comprimentos de onda. A grande quantidade de energia
e de momento associados a cada SN pode até ter afetado a morfologia das galaxias, o seu
contetudo de gas e o modo como se formaram no Universo primordial. As SNs vem sendo
utilizadas também para medir a geometria do universo e parecem ser a principal causa
dos surtos de raios gama, os fendomenos mais energéticos observados até hoje. Por todas
assas razoes as SNs estao entre os mais interessantes e intrigantes objetos de estudo em
astrofisica.

Quando as reagoes nucleares internas exaurem todo o combustivel disponivel, o peso



gravitacional da estrela, que nao é mais balanceado por nenhuma fonte de energia, provoca
um colapso rapido o qual é responsavel pelas conseqiientes reacoes explosivas tipicas de
uma SN. Dependendo da massa da estrela, este fenomeno pode afetar somente as camadas
superficiais da estrela, como também a totalidade da sua massa, e pode terminar com a

formacao de uma estrela de néutrons ou com uma destruicao completa.

Estas explosoes injetam no MIS grande quantidade de energia e de matéria até
distancias de varias centenas de parsec, medida que depende da energia da SN e da
densidade do MIS onde a SN explode. A massa ejetada varia entre 1 My e 17 Mg e a
estrela pode alcancar, por periodos de algumas semanas, magnitudes visuais absolutas
da ordem de My=-15, My=-20. Por este motivo é possivel observar as SNs também
em galaxias muito distantes, tornando-as assim uma 6tima ferramenta para o estudo do

universo mais remoto.

A classificacao tradicional das SNs é baseada nas caracteristicas do espetro optico
na época de maxima luminosidade. A partir dessa andlise as SNs sao divididas em duas
populacoes principais: SN de tipo I e SN de tipo II. As SNs de tipo I sao caracterizadas
principalmente pela auséncia, no seu espetro, das linhas de emissao do hidrogénio, linhas
que ao contrario sao muito intensas nos espetros das SNs de tipo II. Evidentemente esta

diferenciacao reflete uma diferente origem e um diferente mecanismo de explosao.

As SNs de tipo I sao divididas em mais trés subgrupos, dependendo da presenca
ou auséncia de linhas de outros elementos, além do hidrogénio. As SNs de tipo Ia nao
apresentam linhas de hélio, mas mostram linhas em absorcao do silicio. Tudo indica que as
SNs Ia sao causadas por explosoes de anas brancas, estrelas compactas onde a presenca
de elétrons degenerados impede o colapso total. Uma ana branca explode como SN
quando a sua massa, por meio de um processo de acrescao de uma estrela companheira,
alcanga o limite de Chandrasekhar, igual a 1.44 My. Ao atingir esta massa a energia
de degeneracao dos elétrons nao é mais suficiente para manter o objeto em equilibrio
hidrostatico. Conseqiientemente, a ana branca colapsa em um objeto super compacto, e
o colapso violento inicia um processo de nucleossintese explosivo. A grande quantidade
de energia liberada gera uma onda de choque suficientemente intensa para destruir a ana
branca por completo, dando assim origem a uma verdadeira explosao. Como todas as
SNs Ia parecem ser geradas por objetos de massa igual (o limite de Chandrasekhar), as
suas curvas de luz apresentam a mesma magnitude absoluta e por isso sao hoje utilizadas

como indicadores de distancias.

As SNs de tipo Ib e Ic, ao contrario, nao apresentam linhas de silicio e ainda hoje nao
sao muito bem compreendidas. Imagina-se que sejam também originadas por estrelas que
chegaram ao fim da propria vida mas que ja perderam todo o hidrogénio das camadas mais

externas. Progenitores de SN Ib poderiam ser, por exemplo, as estrelas de Wolf-Rayet.
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Diferente é o caso das SNs de tipo II. Estas acontecem depois que o ntcleo central de
uma estrela com massa maior do que 8 M, comeca a produzir ferro. A fusao desse elemento
é um processo que absorve energia, ao invés de gera-la, e quando a massa do nucleo de ferro
iguala a massa de Chandrasekhar este decai de forma espontanea em néutrons e comeca
a implodir, libertando uma enorme quantidade de neutrinos. Os neutrinos escapam em
direcao ao exterior em alta velocidade transportando consigo cerca de 90 % da energia da
estrela. Durante este processo, ainda hoje nao muito bem compreendido, parte da energia
dos neutrinos ¢ cedida as camadas mais externas e, como no caso das SNs de tipo [, a onda
de choque gerada nesse processo destréi suas camadas mais externas, deixando apenas um
ntcleo central que sobreviverd como uma estrela de néutrons (ou pulsar), ou no caso de
objetos mais massivos, formarao um buraco negro. Evidentemente, estas explosoes nao
apresentam as mesmas caracteristicas das SNs I, ja que ocorrem em estrelas de massa e
de composicao quimica muitos diferentes. Mesmo assim, tanto as explosoes de SN I como
as de SN II libertam cerca de 10°! erg e resultam ser a principal fonte de energia e de

metais do MIS das galéxias.

2.1.2 Regioes de intensa formacao estelar

Uma regiao de intensa formacgao estelar (em inglés, starburst, SB) pode ser definida, da
forma mais geral possivel, como uma regiao onde a fragao de gas convertida em estrelas
em uma dada época é maior que a razao entre a massa das estrelas e a massa de gas da
galdxia inteira. Em outras palavras, em uma regiao de intensa formacao estelar o gas é
transformado em estrelas a uma taxa muito maior que a taxa média de formacao estelar
da galdxia hospedeira. Em alguns casos extremos, a taxa de formacao estelar (do inglés
star formation rate, SFR) é a maior possivel, ou seja SFR = M, /tss, onde M, é a massa
de gas da regiao em exame e t;y = (47mGp)~2 é o tempo no qual acontece o colapso
gravitacional na auséncia de outras forcas resistivas.

Os valores de SFR dependem fortemente do tipo de galaxia considerado, e nao existe
entao um valor de referéncia. Caso considerem-se galaxias espirais, os fendmenos de
SB podem produzir uma SFR de ~ 5 Mg ano™! (e.g., Plasenas et al. 1997), mas caso
considerem-se galdxias anas, caracterizadas por massas de gds muito menores que as
galdxias espirais, a SFR alcancada durante os periodos de SB vale ~ 0.5 Mg ano .
Um parametro que pode descrever com maior precisao a intensidade da formagao estelar
de uma determinada regiao é entao aquele que expressa a razao entre a massa de gas
convertida em estrelas e a massa total de gés, n = M, /M,. Varios estudos apontam que
em regioes de intensa formacao estelar n ~ 0.1, ou seja, cerca de dez vezes maior que o
valor registrado em galaxias normais, como a Via Léactea. Uma alta SFR determina a

formagao de um grande ntimero de estrelas em um tempo que varia entre alguns milhoes



de anos (surto instantdneo) e 10® anos (surto continuo) e, conseqiientemente, provoca
a formacgao e interagao entre de um grande nimero de SNs, como veremos também no
proximo parégrafo.

Do ponto de vista observacional, uma regiao de SB apresenta na banda 6ptica uma
componente central muito brilhante cujo emissao é tipicamente associada a estrelas de
tipo O e B. As observacoes que porém tiveram a maior importancia no estudo dos SB
foram aquelas conduzidas na banda ultravioleta (UV), entre 912 e 3000 A. O espectro
UV destas regides é caracterizado por linhas em absor¢ao muitos intensas (e.g. Heckman
1997) que podem ter suas origens nos ventos e nas fotosferas estelares e no MIS. Anédlises
mais detalhadas revelaram que algumas linhas podem ser associadas a elementos poucos
ionizados do MIS como o OI, CII, Sil, e o Fell, enquanto outras linhas revelam a
presenca de elementos altamente ionizados, como o SiIV e o NV, presentes nos ventos
estelares. Mesmo envolvendo fendmenos que emitem tipicamente na banda UV, o pico de
emissao de um SB é muitas vezes observado na banda infravermelha. Esta caracteristica
justifica-se pela grande quantidade de poeira presente nos sitios de formacao estelar. A
seccao de absorcao dos graos de poeira ¢ inversamente proporcional ao comprimento de
onda da radiagao incidente, e por isso o féton UV é absorvido e re-irradiado na banda
infravermelha. Por este motivo umas das galaxias SB mais caracteristicas sao as galaxias
infravermelhas ultra-luminosas (em inglés Ultra-luminous infrared galazies, ou ULIRGs),
que apesar da intensa emissao energética e da grande quantidade de fendmenos ultra-
energéticos, emitem a quase totalidade da suas energia na banda infravermelha.

A maior parte das observagoes das galdxias SB revela que a intensa formagao estelar
acontece em sitios nao muitos extensos caracterizados por uma grande quantidade de gas
e facilmente associados a concentragoes de aglomerados estelares (e.g. Melo et al. 2005).
A dimensao tipica destes sitios varia entre 50 e 700 pc (Meurer et al. 1995; Planesas et al.
1997), enquanto seus conteidos em massa variam entre 10% e 10 M, correspondentes a
uma densidade de coluna N(H) ~ 10*2 — 10?® cm™2 (Paglione et al. 1995; Calzetti et al.
1997). Serd entao principalmente em regides com estas caracteristicas que concentraremos
os nossos estudos de formacao estelar, explosoes de SNs, energizacao do MIS, dispersao e

expulsao de gés, apresentados nos préximos capitulos.

2.2 Taxa de explosoes de SN

A taxa de explosoes das SNs de uma determinada regiao estd intimamente ligada a sua
populacao estelar e ao seu conteido em massa. Uma regiao caracterizada por uma alta
taxa de formacao estelar terda um grande numero de estrelas e conseqiientemente uma

alta taxa de explosoes de SN. Como falamos na introducao deste Capitulo, as SNs sao



fenomenos que afetam todas as estrelas com massa maior que 8 Mg (SNs de tipo II) e
todos os sistemas bindrios contendo uma estrela ana branca (SNs de tipo Ia).

Se consideramos um tnico surto de formacao estelar, a taxa de explosao das SNs de
tipo I, depois de registrar um pico inicial correspondente a época de explosao das primeiras
anas brancas, ird decrescer no tempo, na medida que as estrelas se consomem. Se se
considera, ao invés, varios surtos de formagao estelar na mesma regiao, poderao ocorrer
varios picos de explosoes de SNs de tipo I, em correspondéncia a cada nova populagao
estelar criada (veja, por exemplo, Greggio & Renzini 1983; Matteucci & Recchi 2001;
Greggio 2005). Dependendo do nimero de surtos de formacao estelar que caracterizam
uma determinada regiao entao, existem diferentes taxas de explosao de SN de tipo [. Em
presenca de um unico surto de formacao estelar produz-se um pico de SNsI apos cerca
10® anos e em seguida a taxa decresce ao longo de cerca 3 Gyr, assim como mostrado na
Figura 2.1. Neste caso, a expressao analitica que descreve a evolucao da taxa de SNs de
tipo I pode ser escrita como (Matteucci & Recchi 2001):

MBpB, sup
Rsni(t) = A O (Mp) f [

MB ing

MQ(t)] dMp (2.1)

Mp Mp

onde Mp = M; + M, é a soma das massas dos sistemas binérios, Mp s € Mp syp 530 a
massa minima e méaxima dos préprios sistemas binarios e ® e f sao fungoes que descrevem
a probabilidade de se ter estrelas naquele especifico intervalo de massa. Vale lembrar que,
diferentemente de que se previa até alguns anos atras, a época correspondente ao pico de
explosoes nao corresponde ao tempo de formacao das anas brancas, mas sim ao tempo de
vida média das estrelas companheiras, que dependendo da massa, varia entre 3 x107 e
vérios 10 anos. Sem entrar nos detalhes dessa teoria, ¢ importante notar que o pico das
explosoes comeca apds cerca 108 anos, e que entdo a evolucao de uma regiao afetada por
um surto de formagao estelar instantaneo serd influenciada principalmente pelas explosoes
das SNs de tipo II.

No caso das SN de tipo II, o nimero de estrelas que tem massa maior do que 8 M,

Ny = /8 A®dM (2.2)

onde o limite superior de integragao é tipico da distribuicao inicial estelar em funcao da
massa (em inglés Initial Mass Function, ou IMF), e o inferior corresponde & massa
minima para se poder gerar SNs II, e A é uma constante de normalizagao. A taxa de
explosao das SNs II é entao obtida dividindo-se o ntimero total das estrelas que terminam
a sua vida como SNs II pelo tempo méaximo necessério para que uma estrela de 8 M, se
forme, o qual é igual a 7 = 30 Myr, Reny = Non /7.
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Figura 2.1: Evolucao tedrica da taxa de explosao das SNs de tipo I para um tnico surto
de formacao estelar. As taxas sd@o normalizadas aos seus valores maximos. Cada linha
representa um modelo com diferentes valores de v e €, onde v é o expoente da funcao que
descreve a distribuicao de My/Mp, e € descreve a massa da estrela companheira. Todos os
modelos sao obtidos adotando uma distribuicao inicial de massa de Salpeter (Matteucci
& Recchi 2001).
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Estas taxas tedricas devem, porém, ser testadas pelas observacoes. Uma expressao
empirica que liga a luminosidade de uma regiao estelar com a sua taxa de explosao de SN
IT é (Huang et al. 1994):

Lygs ~5x 102 Rgy W Hz™* (2.3)

onde L4g5 ¢ a luminosidade nao térmica da regiao na freqiiéncia de 4.85 MHz. Na nossa
galdxia, por exemplo, observa-se que Ligs ~ 108 W Hz™!, e a taxa de explosao de SNs
IT deveria ser entao de ~ 0.02 por ano, o qual é um valor bem proximo do valor tedrico.
Em alguns casos, as observagoes de ULIRGs, caracterizadas por varias regioes de intensa
formacao estelar, indicam L,g5 ~ 10** W Hz™!, o que corresponde a uma taxa de SNII
de ~ 20 por ano. Em geral, podemos dizer entao que a taxa de SNs II varia muito,
dependendo da regiao e da sua massa. Resolvendo a Equagao (2.2) é porém possivel
obter uma expressao indicativa capaz de ligar a massa das estrelas de uma determinada
regiao com a sua taxa de SNs II. Tal expressao é:

M star —
Ron ~ 3.3 x 1077 % anos ' (2.4)

onde Mj g, ¢ a massa estelar da regido em unidades de 10° Mg e 730 é o tempo de
explosao das SNs em unidades de 30 Myr. As taxas tedricas de explosoes de SNs de tipo
IT obtidas neste paragrafo serao utilizadas principalmente no Capitulo 4, no Capitulo 5 e
no Capitulo 6 para descrever a energizacao do MIS e a sua evolucao para fora da regiao
de intensa formacao estelar considerada.

2.3 De SNs a remanescentes de SNs

2.3.1 Expansao livre

Para analisar em detalhe as fases que seguem a uma explosao de SN é fundamental
entender a fisica que caracteriza uma frente de choque, descrita em detalhe no Apéndice
B. Os parametros mais importantes que a descrevem sao a sua densidade pg,, a sua
temperatura T,, e o nimero de Mach M, o qual indica a razao entre a velocidade da
onda e a velocidade do som no meio. Quando uma SN explode, a massa (mgy) ejetada
com velocidade super-sonica, vy, gera uma frente de choque esférica capaz de propagar-se

no MIS. A energia cinética associada a este fenomeno vale cerca:

1
Ey ~ §mSNU§h ~ 10°" erg (2.5)

O fluxo expande-se com velocidade constante até que a massa do MIS varrida durante

esta fase fique compardvel a massa expulsa na explosao. Isso acontece em um tempo t
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(McCray 1985):

mgn1/3 _
MsN 2 13

to ~ 200 2.6
0 M. anos (2.6)
e corresponde a um raio ry:
1/3
ro ~ TSN 173 pc (2.7)

©]

onde n é a densidade em ntimero de particulas (cm™3) do MIS. Apés um breve periodo,
se comparado a todo o processo evolutivo da SN, o fluxo tera entao freado e transferido
a maior parte da sua energia cinética a energia da onda de choque, que continuara a

propagar-se no MIS perturbando uma por¢ao sempre maior de gas.

2.3.2 Fase adiabatica

Consideremos primeiro a fase de expansao inicial da SN. Assume-se que o ambiente onde
a SN explode seja homogeéneo e uniforme antes de ser perturbado pela explosao. Esta con-
sideracao, junto ao fato de que o tamanho tipico da estrela antes de explodir é desprezivel
quando comparado ao tamanho do remanescente subseqiientemente gerado, permite imag-
inar uma expansao simétrica e esférica, cujo raio seja funcao simplesmente das condi¢oes
iniciais de densidade do MIS, da energia da SN e do tempo.

Tal situagao pode ser descrita com precisao através de uma solucao auto-similar de
Sedov-Taylor, que resolve problemas em funcao unicamente de determinadas condigoes
iniciais, e cujo valor ndo depende diretamente da dimensao fisica do ambiente. A solucao
auto-similar descreve as caracteristicas do ambiente apds a passagem da frente de choque,
expressando-as em fungao de um parametro adimensional que corresponde a razao entre
a coordenada = e o raio maximo de expansdo da onda, Rgsy, X = ©/Rgrsy. O perfil
tipico da solucao auto-similar da distribuicao de densidade, temperatura e velocidade de
um ambiente perturbado por uma frente de choque esférica, mostrado na Figura 2.2,
evidencia como o aumento de densidade e pressao acontece somente para y > 0.9, o que
justifica a descri¢ao classica de um remanescente de SN (RSN), representado como uma
bolha de gas quente a baixa densidade confinada dentro de uma casca mais densa e mais
fria, em expansao.

Para poder entender o processo evolutivo que se segue a uma explosao de SN é
importante entao compreender as linhas mestras dessa teoria, sem no entanto entrar
nos detalhes da sua formulacao, mas procurando obter os resultados que nos interessam.
Assumindo que a quantidade de gas acumulado na casca mais externa da onda de choque

corresponde exatamente ao gas varrido durante a expansao, resulta que:
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Figura 2.2: Distribuicao de densidade, pressao e velocidade do gas perturbado por uma
onda de choque esférica descrita por uma solucao auto-similar. O parametro adimensional
X representa a razao entre a coordenada x e o raio da frente de choque, Rrgy, em qualquer
intervalo temporal, x = x(t)/Rrsn(t), e os valores de pressao, velocidade e densidade sdo
normalizados aos seus valores maximos. Neste caso, o gas possui uma razao de calores
especificos v = 1.3.
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4

MRSN(t> = gﬂ'pRRSN(t)s (28)

onde Mpgy(t) é a massa total de gas depositado na frente de choque, p é a densidade do
ambiente antes da passagem da onda de choque (pré-choque), e Rrgy(t) é o raio alcancado
pela onda de choque no tempo t. De acordo com as condi¢oes de Rankine-Hugoniot para
um gas monoatomico em um sistema adiabético, obtidas no Apéndice B, o gas chocado

alcanca uma densidade maxima

pr=4p (2.9)
uma temperatura
o 3 12 dRRSN(t) 2
0= 16k ( dt (2.10)
e uma espessura
R t
ARy (1) ~ Fr55tl) (2.11)

A dinamica deste sistema ¢é descrita pela segunda lei de Newton, cuja expressao geral para

uma expansao esférica é:

d 1 _, dR
ﬂgﬁ’p%

] =R (2.12)

Por ser uma situacao adiabatica a energia conserva-se, e considerando-a toda sob forma

de energia térmica uniformemente distribuida, podemos escrever a pressao como:

_2_ By
IS

Inserindo esta tltima equagao na Eq. (2.12), depois de algumas passagens algébricas

(2.13)

envolvendo a integragdo da prépria Eq. (2.12), resulta:

B Es\'? o
RRSN(t> =13 7 t4 pcC (214)
onde Fs5; é a energia da SN normalizada a 10°! erg e 4 é o tempo em unidades de 10*

anos. Diferenciando a Eq. (2.11) obtemos também uma expressao para a velocidade:

Es\'Y? _
vrsn (t) ~ 508 (%) %% km/s (2.15)

Com a ajuda destas equagoes podemos também encontrar a expressao que descreve

a temperatura do gas chocado, que resulta ser:
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Es\*°
T, = 3.3 x 10° (i> ;9% K. (2.16)
n

Em condicoes normais entao, a temperatura mantém-se maior de 10° K por um periodo
inferior ou da ordem de 10* anos, tornando possivel a observacao do RSN em raio X. Nessa
fase adiabatica as perdas radiativas podem ser consideradas despreziveis, mas quando o
tempo de expansao torna-se superior ao tempo caracteristico de resfriamento do RSN
devido a perdas radiativas, t., esta hipétese nao é mais realistica, e a evolucao do re-

manescente passa para uma nova fase: a fase radiativa.

2.3.3 Fase radiativa

Como veremos com mais detalhe no Capitulo 4, um gas opticamente fino emite energia
a uma taxa que depende de sua prépria temperatura. Tal emissao é descrita por uma
fungao de resfriamento A(T') (veja, por exemplo, Raymond, Cox & Smith 1976) e depende
também do quadrado da densidade (n) do gas, de modo que a emissividade do gds pode

ser escrita como:

Ey=n*>A(T) ergs! (2.17)
e conseqiientemente a taxa de energia irradiada pela camada do RSN resulta ser:

16
Lpsn(t) = 4nRegn AR 02, A(T) = 0 Rign n° A(T) ergs™! (2.18)
onde utilizou-se o fato de que ng, = 4n (Eq. 2.9) e ARgsy é dado pela Eq. (2.11).
A emissao continua de energia determina, em um certo momento, a passagem da fase
adiabatica para a fase radiativa. Assume-se que o RSN entra em uma fase radiativa

quando [ L(t)dt = (1/3)Esn, ou seja depois de um tempo (McCray 1985):

te=3x 10" ES2 n~"%  anos (2.19)

Apos esse periodo a frente de choque comega a colapsar, ficando cada vez mais densa, fria,
fina e deixando de emitir em raio X. O RSN continua porém a propagar-se, empurrado
pelo gas quente e rarefeito que ocupa o volume delimitado pela prépria frente de choque.
De fato, as perdas radiativas deste gas contido dentro do RSN sao despreziveis por causa
da baixa densidade, e a sua pressao, maior do que a externa, decresce principalmente por
causa do aumento geométrico do volume do remanescente, de acordo com a lei adiabatica

dos gés:

pV3 = const (2.20)
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onde

const = pchg (2.21)

com p. e V. sendo a pressao e o volume do RSN calculados no tempo ..

Inserindo esta nova expressao na Eq. (2.12) obtemos uma nova relagao entre o raio

do RSN e o tempo de evolugao, para o caso radiativo, que é dado por:

Rpsn(t) =19 E%2 n026 427 pe (2.22)

e diferenciando-a, obtemos uma expressao para a velocidade:

E'O 23 57
vrsn (t) ~ 530 7" km/s (2.23)

51
1,0-26

A evolucgao do RSN faz com que a pressao interna decres¢a com o tempo de acordo com a
Eq. (2.20), diminuindo também a sua velocidade. Em um certo ponto, a pressao interna
do RSN sera igual a pressao externa do MIS e este equilibrio determinara a cessacao
da expansao. Nessa situacao duas fases distintas do gas do MIS passam a coexistir em
equilibrio divididas por uma descontinuidade (a frente de choque do RSN): de um lado uma
bolha quente e rarefeita, e do outro lado um meio caracterizado por uma maior densidade
e uma menor temperatura. Sem perturbacoes, e assumindo uma perfeita homogeneidade
do MIS antes da explosao, as duas fases do gas perdurarao por um tempo infinito. Na
realidade as coisas sao um pouco diferentes. Depois de ter alcancado o equilibrio, a
descontinuidade comega a fragmentar-se, o gas quente mistura-se ao gas frio do MIS e a

3 isso pode

bolha cessa de existir. Em um MIS com uma densidade tipica de ~ 1 cm™
ocorrer depois de um tempo de cerca 10° anos, e a bolha a esta altura pode ter alcancado

um raio de cerca de 60 pc.

A interagao de RSNs com nuvens do MIS nas escalas de alguns pc e seus efeitos sobre
a evolugao de ambientes de SBs sera explorada no Capitulo 3. Além disso, um estudo
sobre a formacao de estrelas induzidas pela interagao entre um RSN e nuvens moleculares
gigantes, nas escalas de algumas dezenas de pc, sera apresentado no Capitulo 5. Por fim,
a evolugao do gés das galaxias, uma vez que for energizado por uma série de explosoes
de SNs, nas escalas de centenas de pc, sera estudada no Capitulo 6. Para se obter as
ferramentas necessarias para acompanhar todos estes fenomenos, falta entao descrever a
formagao e a evolucao das super-bolhas, objetos formados apds a interacao entre varios

RSNs que ocupam uma regiao de SB, devido a alta taxa de explosoes de SNs..
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2.4 Formacao de super-bolhas

2.4.1 Modelo geral

Em um ambiente de intensa formacao estelar, as explosoes das SNs acontecem em geral em
grupos e os RSNs gerados podem interagir uns com os outros determinando a formacao de
uma super-bolha. Uma super-bolha é um ambiente aproximadamente esférico caracteri-
zado por uma alta temperatura (7' ~ 10° K) e por uma baixa densidade (n ~ 1072107}
cm™?) que se expande no MIS por causa da sua maior pressao relativa a este. A pressao
mantém-se alta devido a continua injecao de energia no centro da super-bolha fornecida
pelos ventos estelares e pelas novas explosoes de SNs. E o valor superior a 1 da razao entre
a pressao da bolha e a do MIS que determina a evolucao da super-bolha. As imagens
de algumas super-bolhas observadas na Grande Nuvens de Magalhaes, onde é possivel
notar-se a forma esférica e a presenca de uma camada de maior densidade em volta das
proprias super-bolhas; sao mostradas na Figura 2.3.

Como se pode observar, a dinamica de uma super-bolha é muito parecida aquela que
acabamos de ilustrar para a evolucao dos RSNs. Novamente, os fatores principais que
determinam a sua taxa de expansao sao: a densidade do MIS, a fonte central de energia
(ventos estelares e SNs) e o tempo de evolucao. Neste caso porém, é importante levar-se
em conta a contribui¢ao de mais um ingrediente: o gas injetado dentro da super-bolha
proveniente das superficies dos RSNs. De fato, depois de interagir umas com as outras,
essas superficies densas sao circundadas por um ambiente rarefeito e muito quente. Como
veremos em detalhe no Capitulo 4, nesta situagao o gas denso de uma superficie de raio

Rrsn evapora (Cowie & McKee 1977) perdendo massa a uma taxa:

i = (167 1/25k) CT"? Rpsy (2.24)

onde C = 6 x 1077 erg s ! em™ K72 ¢ T} é a temperatura interna da bolha. A
evaporagao das frentes densas dos RSNs injeta dentro da bolha uma quantidade de massa
que modifica a sua taxa de expansao. Com esta correcao, que modifica a dependéncia da
expansao com o tempo, e levando-se em conta a luminosidade total das fontes de energia
centrais que incluem nao apenas a energia de uma unica SN, mas de vérias e também
a contribuicao de ventos estelares, o raio resultante da super-bolha é aproximadamente
dado por (veja MacLow & McCray 1988):

I t3 1/5
5 7) (2.25)
n

Rp = 267 pc <

Diferenciando a Eq. (2.25) obtemos também uma expressao para a velocidade da camada

superficial da super-bolha, que vale:
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Figura 2.3: Imagens em Ha de algumas super-bolhs observadas na Grande Nuvens de
Magalhaes (Oey 1996).
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Rp ~15.7km s~ Ly’ n~'/5 ¢7%/° (2.26)

onde Lsg é a luminosidade da fonte central em unidades de 10%® erg.

Dependendo da energia injetada, uma super-bolha pode alcancar um raio maior do
que a espessura do disco galactico onde formou-se ou, do contrério, ficar confinada dentro
do disco, uma vez que a sua pressao fique da mesma ordem que a pressao do MIS. No
primeiro caso, havera formagao dos chamados worms ou chaminés (Heiles 1979, 1980;
Tomisaka & ITkeuchi 1986; Ikeuchi 1987), através dos quais o gds quente terd um caminho
privilegiado para fluir para fora da galaxia e que estudaremos em detalhe no Capitulo
6 desta tese. No segundo caso, a medida em que o gas quente resfria, a super-bolha
comecara a fechar-se, diminuindo o proprio raio e voltando a colapsar em direcao ao seu
centro. Tanto no primeiro, como no segundo caso a superficie da bolha estara sujeita
a uma aceleracao que serd positiva quando a propagacao acontece no ambiente mais
rarefeito do disco galactico, o qual fica acima da regiao do hidrogénio neutro (HI), e serd
negativa no caso do recolapso em direcao do seu centro. Nos dois casos entao criar-se-ao as
condigoes para a formagao de instabilidades Rayleigh-Taylor (R-T), descritas em detalhe
no préximo Capitulo, que irao fragmentar a superficie da bolha e permitirao que o gés
quente comece a misturar-se com o MIS ou com o gas do ambiente intergalactico. Vale
lembrar que a fragmentacao da camada superficial pode também favorecer a formagao
de nuvens gigantes e de fenémenos de formagcao estelar (e.g., Elmegreen 2003). Esses

fenomenos serao discutidos em maior detalhe no Capitulo 4.

2.4.2 Evolucao de super-bolhas em atmosferas estratificadas

Na maioria das vezes a evolucao de uma super-bolha acontece em discos de galaxias carac-
terizados por uma distribuicao nao-homogénea de gas. Nestes casos a densidade decresce
ao longo da direcao vertical e por isso a propagacao da bolha ao longo do eixo perpendic-
ular ao plano da galdxia é mais rapida que a propagagao ao longo da direcao horizontal,
paralela ao disco. Se a energia injetada na bolha for suficientemente alta, a superficie pode
expandir além da altura caracteristica do disco e entao comecar a acelerar, encontrando-se
de repente em um meio mais rarefeito. Conforme comentado anteriormente, tal aceleragao
é responsavel pelas instabilidades R-T que determinam a fragmentacao da superficie da
bolha e o escape do gas quente para o meio ambiente. Tal fenomeno é conhecido como
ruptura (ou, em inglés, breakout).

A luminosidade caracteristica que determina se uma bolha tem energia suficiente
para fragmentar e expandir para fora do disco é a luminosidade L, definida como a
luminosidade necesséaria para que a velocidade da superficie a uma escala de altura do

disco seja igual a velocidade isotérmica do som naquela regiao. A escala de altura do
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disco é definida como:

1 [e’s)
H.pr=— / z) dz 2.27
el p(2) (2.27)

onde p ¢é a densidade média no plano da galdxia, em Z = (. Para a expansao adiabatica de
uma super-bolha possuindo uma frente de choque radiativa, a luminosidade caracteristica
vale (Koo & McKee 1992):

L, =179 po HZ;p 3 ~24%x10° poy HZ;py cs6 ergs™ (2.28)

e

onde H, o é a escala de altura normalizada a 10% pc, pos é a pressao do MIS em unidades
de 10% k, e ¢, 6 ¢ a velocidade isotérmica do som em unidades de 106 cm s™!. No entanto,
é necessario lembrarmos que para se fazer uma descricao correta da luminosidade car-
acteristica, o valor da pressao ambiental deve incluir também a contribuicao da pressao
turbulenta do MIS. Quando a luminosidade real da bolha, L, for > L,, a bolha ird ex-
pandir com velocidade supersonica depois de ter ultrapassado a escala de altura do disco,
e comegard a acelerar e entao, fragmentar. O valor minimo possivel para a razao L/L,
para que a bolha possa realmente dar origem a uma ruptura tem que ser determinado
através de calculos numéricos. O que se espera é que esse valor seja pelo menos maior que
1, pois a frente de choque deve alcangar alturas correspondentes a algumas vezes a escala
de altura antes de sair completamente do disco galdctico e comecar a acelerar (veja, por
exemplo, Koo & McKee 1990). MacLow & McCray (1988) mostraram que uma condigao
suficiente para que se possa gerar um vento a partir da evolucao de uma super-bolha é
que L/L, > 5. Este valor nao corresponde a uma condigao necesséria, a qual parece ser
um pouco menor, ou seja L/L, > 3 (Koo & McKee 1992). Neste trabalho, assumiremos

que a luminosidade necessaria para se ter ruptura sera entao:

Lyuptura ~ 71 X 10°° pog HZ;po 55 ergs™ (2.29)
Essa luminosidade critica de ruptura, calculada pela Eq. (2.29) deve ser associada ao
numero real das SNs que explodem em uma determinada regiao. A luminosidade efetiva
de uma regiao afetada por Ngy explosoes de SNs vale (Heiles 1990):

(2.30)

1 7
L ~53x10% Ny Es (M)

TSN

onde Tsy € o periodo através do qual as SNs explodem. De acordo com as defini¢oes de
Heiles (1990), vale lembrar que o fenomeno de ruptura pode ser parcial ou completo. No
primeiro caso, chamado de ruptura parcial (ou, em inglés, de breakthrough), a super-bolha
consegue quebrar somente a estrutura do disco fino, enquanto no segundo caso (ruptura)

a super-bolha quebra inteiramente a estrutura do disco da galdxia, alcancando assim o
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espago intergalactico. Fazendo esta distingao, obtém-se que o nimero de SNs necesséario

para que aconteca uma ruptura parcial é:

: TSN 1
t — [)~50 | ————| — 2.31
Ny (ruptura — parcial) <6 107 yr) o (2.31)

Ainda mais dificil, é obter-se um valor analitico do niimero de SNs necessario para que
aconteca uma verdadeira ruptura. A estrutura vertical do disco da Galaxia é muito com-
plexa e é necesséario simplifica-la para poder-se aplicar as equacoes obtidas anteriormente.
Assumindo que a camada de HI do disco estende-se até uma altura de ~ 0.5 kpc (Lock-
man 1984), a camada de HII do disco alcanga uma altura de ~ 1 kpc (Reynolds 1989),
e desprezando todas as outras componentes, obtém-se que o nimero de SNs necessario
para que aconteca uma ruptura total é:

TSN 1
t >800 | ———— | — 2.32
Nsw(ruptura) 2 (6 x 107 yr) Es5 (2:32)

Evidentemente este é um numero muito alto, pois é realmente muito dificil que um tnico
aglomerado estelar possa contar com um niimero tao grande de SNs dentro de um periodo
de 6 x 107 anos. Por este motivo, eventos de ruptura devem ser raros. Além disso,
precisamos lembrar que na andlise acima as perdas radiativas foram consideradas de-
spreziveis. Em situacoes onde as emissoes radiativas tornam-se importantes, o nimero de
SNs necessario para gerar um vento por meio de uma ruptura deveria ser ainda mais alto.

Resumindo, podemos entao dizer que ao longo deste Capitulo apresentamos as car-
acteristicas principais das SNs e das regioes de SB onde as SNs explodem em grupo. A
energia injetada no MIS pelas mesmas pode ser responséavel por vérios fenomenos, como
a destrui¢ao das suas nuvens (estudado no Capitulo 3), a energizacao e expansao do gas
(estudado no Capitulo 4), o incremento da taxa de formagao estelar e também a dispersao
estelar em sitios de intensa formacao estelar (estudados no Capitulo 5). A fim de poder
acompanhar detalhadamente cada um destes fenomenos, construimos modelos analiticos

e, quando necessario, numéricos hidrodinamicos multidimensionais.
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Capitulo 3

Evolucao do MIS em presenca de
frentes de choque de supernovas

Considerando-se a ordem hierarquica dos eventos que iremos investigar ao longo desta
tese, comegaremos pelas escalas de alguns parsecs (pcs). Nesse Capitulo focalizaremos a
nossa atencgao sobre as interagdes que ocorrem entre as frentes de choque geradas pelas
explosoes de SNs, estudadas no Capitulo anterior, e as estruturas de maior densidade, i.e.,
nuvens e globulos, presentes no MIS das galaxias normais e SBs. A escala caracteristica

destas estruturas varia entre uma fracao e dezenas de pcs.

3.1 Introducao

As frentes de choques dos RSNs colidem e interagem entre si e também com as nuvens do
MIS, permitindo que o material das nuvens misture-se com o gas do MIS, e vice-versa,
em um processo de reciclagem caracteristico de regices turbulentas.

Conforme ressaltado no Capitulo anterior, varias observagoes feitas com o satélite
Chandra em comprimentos de onda de raio X, revelaram a presenca de super-bolhas ex-
pandindo no MIS (veja por exemplo, Ott et al. 2003) ocasionadas por explosoes multiplas
de SNs e por ventos estelares, e sugerem uma provavel interacao destas com as varias
estruturas nao-homogéneas presentes nos ambientes observados.

Tais interagoes véem sendo estudadas por véarios autores analitica e numericamente
(veja-se, por exemplo, Hartquist et al. 1986; Klein, McKee & Colella 1994, daqui para
frente indicados como KMC; Anderson et al. 1994; Jun, Jones & Norman 1996; Redman,
Williams & Dyson 1998; Jun & Jones 1999; Lim & Raga 1999; de Gouveia Dal Pino 1999;
Raga et al. 2002; Poludnenko, Frank & Blackman 2002, daqui para frente indicados como
PFBO02; Fragile et al. 2004; Steffen & Lopez 2004, Fragile et al. 2005; Marcolini et. al
2005) com o objetivo de entender a dinamica da propagacao do choque dentro da nuvem,

a perda de massa sofrida pela estrutura chocada, as varia¢oes produzidas nas composigoes
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quimicas e as variagoes em densidade, temperatura e pressao, entre outros, do ambiente
onde estes fenomenos acontecem. De um modo geral, esses estudos concentraram-se na
evolugao de uma tunica nuvem, e focalizando principalmente os processos de destruicao
sem ocupar-se das conseqiiéncias sobre o MIS devido a tal destruicao. Recentemente,
porém, novos estudos comecaram a levar em conta a possibilidade de interagoes com
sistemas multiplos de nuvens bem como a influéncia que essas interagoes tem na evolugao
do MIS (PFBO02 e Fragile et al. 2004).

Em principio, a colisao de uma nuvem com uma frente de choque pode acarretar
sua destruicao em um tempo correspondente a algumas vezes o tempo de cruzamento
que a frente de choque leva para atravessar a nuvem. Este resultado, discutido por
KMC, foi também confirmado em estudos mais recentes (PFB02). Dessa forma, o que se
esperaria ap6s uma interacao entre uma frente de choque e uma nuvem seria uma mistura
do gés desta com o meio. Entretanto, os estudos acima foram conduzidos utilizando-
se simulagoes numéricas hidrodinamicas adiabaticas. Como as perdas radiativas devem
ser importantes no processo evolutivo dessas interacoes, imagina-se que um tratamento

puramente adiabatico pode levar a resultados nao corretos.

Nessa primeira parte de nosso estudo investigamos os processos de perda de massa
das nuvens e de mistura com o MIS devido a colisoes com frentes de choque de RSNs. Em
virtude do alto grau de nao-linearidade, este estudo sera feito com o auxilio de simulacoes
numéricas hidrodinamicas tridimensionais (3-D) incluindo as perdas radiativas do gas das
nuvens , dos RSNs e do MIS. O c6digo a ser utilizado para tal é o YGUAZU (Raga et
al. 2000; Raga et al. 2002; Masciadri et al. 2002), o qual baseia-se na técnica numérica
de integracao por diferencas finitas das equagoes hidrodinamicas, na forma Euleriana, e
¢ descrito em detalhe no Apéndice A. As simulagdes aqui apresentadas levam em conta
também os efeitos sobre as nuvens de um fluxo ionizante de fotons UV emitidos por
estrelas de tipo O e B, as quais devem também ser abundantes em regioes SBs, assim

como vimos no Capitulo precedente.

Cumpre notar que, além das colisdes por frentes de choque, hé outros processos
relevantes para a perda de massa das nuvens. Estes incluem: a evaporacao térmica, as
colisoes, o arraste provocado pelo atrito das nuvens movendo-se através do gas difuso do
MIS. Todos estes fenomenos serao abordados no proximo Capitulo, onde examinaremos
a evolucao global de ambientes com surtos de formacao estelar com dimensoes tipicas de
100 pc a 200 pc.

O método utilizado, os resultados e as conclusoes principais obtidas nesta primeira
parte do trabalho serao apresentados nos proximos paragrafos, onde um cuidado especial
sera dado a escolha das condic¢oes iniciais as quais sao particularmente importantes para

aplicagoes a ambientes com formagcao estelar intensa em galdxias normais e galaxias de
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SB, como veremos nos préximos Capitulos.

3.2 Interacoes entre frentes de choque e nuvens

3.2.1 Introducao

Os parametros fundamentais que caracterizam uma interacao entre uma frente de choque e
uma nuvem sao a densidade, p,, e a temperatura, T,, do gas difuso, a velocidade da frente
de choque, vy, e a densidade, p,, temperatura, 7;,, e velocidade, v,, das nuvens. Estes
parametros permitem determinar o contraste de densidade que existe entre as nuvens e
o MIS, x = pu/py, € a velocidade do som, C? = ~vkT,/umpy, onde k é a constante de
Boltzmann, p é o peso molecular médio por particula de gas, e v é a razao entre os
calores especificos a volume e pressao constantes. A frente de choque, que em primeira
aproximacao pode ser considerada plana, terd uma densidade, p,, uma temperatura, 7Ty,
e uma pressao, psn, determinadas pelas equagoes de conservacao descritas através das

relacoes de Rankine-Hugoniot, descritas em detalhe no Apéndice B:

2.67M?
o oo 3.1
P =y o.67a2 o (3:1)
T
Ty, = (1.25M2 — 0.25)2 9 (3.2)
Psh
psn = M?p, (3.3)

onde p, ¢ a pressao do gas do meio ambiente difuso através da qual a frente de choque
propaga-se, e M = vg,/C, é o numero de Mach, definido no Capitulo precedente.

Para poder acompanhar os processos fisicos mais importantes das nuvens ao longo de
uma simulac¢ao numérica, KMC sugerem que o raio delas deve ter uma resolu¢ao minima
de 120 pontos de grade. Entretanto, PFB02 mostraram que entre uma resolu¢ao maxima
de 120 pontos e uma de 32 pontos a unica diferenca é representada pela taxa com a qual
formam-se as instabilidades, e que isso parece nao ter nenhuma influéncia importante
na evolucao global do sistema. As instabilidades a que se refere sao principalmente as
instabilidades Rayleigh-Taylor (R-T) e Kelvin-Helmholtz (K-H).

Uma instabilidade R-T ocorre quando dois fluidos superpostos, de densidades dife-
rentes, e separados por uma interface sujeita a uma aceleracao, ¢, comecam a misturar-se
por causa da interpenetragao do material mais pesado no material mais leve. Isso ocorre
sempre que o material mais denso é suportado pelo material de menor densidade, ou seja
quando (p; — p2) - ¢ < 0, onde p; > po. No caso mais simples possivel de um fluido

incompressivel e sem viscosidade, a relacao de dispersao para esta instabilidade pode ser
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escrita como w? = G ky¢(pa — p1)/(p2 + p1) (e.g., Chandrasekhar 1939), onde k,; = 27/
e onde \,; é o comprimento de onda da instabilidade.

Por outro lado, uma instabilidade K-H pode surgir quando dois fluidos em movi-
mento relativo e inicialmente em equilibrio de pressao sao colocados em contato através
de uma interface. Uma perturbagao, neste caso, permite que os fluidos de diferentes
velocidades interpenetrem-se, favorecendo assim uma mistura dos dois fluidos e uma que-
bra do equilibrio de pressao (e.g., Chandrasekhar 1939). Em analogia com o caso da
instabilidade R-T, também esta instabilidade é caracterizada por um numero de onda
kgn = 27/ Agn, onde Agp, € 0 comprimento de onda da instabilidade K-H.

Fica evidente entao que a maxima resolucao adotada nas simulagoes numaricas que
estudam interacoes entre frentes de choque e nuvens deve ter comprimento menor que
o comprimento de onda caracteristico das instabilidades R-T e K-H. Como veremos em
maior detalhe no préoximo paragrafo porém, cada tipo de instabilidade é caracterizado
por um comprimento de onda mais destrutivo que os outros, tal que k,; ~ kgp ~ 7,1,
e portanto a resolucao das nossas simulagoes devera ser escolhida de acordo com esta

condicao especifica, a fim de poder descrever corretamente a evolucao do sistema inteiro.

3.2.2 Descricao do problema

Nossas simulacoes sao rodadas em um dominio computacional tridimensional com condigoes
iniciais caracteristicas do MIS de uma galdxia normal ou de SB. Consideramos um gas
composto por 90% de hidrogénio e por 10% de hélio, com v = 5/3 e com um peso molecular
médio p = 0.63 para o gas difuso completamente ionizado, e y = 1.3 para o gas neutro das
nuvens. No presente estudo, o dominio computacional, representado esquematicamente
na Figura 3.1, é coberto por uma grade de 1024 pontos ao longo do eixo Z, 512 pontos
ao longo do eixo X e 256 pontos ao longo do eixo Y. O tamanho fisico correspondente é
de 0.8 x 0.4 x 1.6 pc respectivamente, o que significa que a méaxima resolucao da grade
alcancada é de 4.8125 x10'® c¢m, ou seja ~ 0.0016 pc. As nuvens sao consideradas inicial-
mente esféricas com raio de 0.05 pc, ocupando 1/8 do eixo X, 1/4 do eixo Y e 1/16 do
eixo Z da caixa. Com estas dimensoes, cada nuvem possui uma resolu¢ao maxima de 32
pontos de grade ao longo do raio, o que é compativel com os limites sugeridos por PFB02.
A frente de choque, cujas caracteristicas fisicas respeitam as condigoes das Egs. (3.1),
(3.2) e (3.3), é injetada com velocidade vy, na parte inferior do dominio computacional,
na base da caixa retangular a qual representa o meio ambiente no esquema de Figura 3.1.
Virios testes foram também efetuados empregando-se resolugoes numéricas superiores a
acima descrita, a fim de checar a confiabilidade dos resultados obtidos. Verificamos que,
embora uma maior resolucao leve a uma maior riqueza de detalhes no surgimento de micro

estruturas na regiao de interacao, nao existe nenhuma diferenca significativa na evolucao
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Figura 3.1: Condigoes iniciais do dominio computacional adotado (a representagdo nao
estd em escala). A frente de choque estacionaria, aqui indicada como SSSF, é injetada na

parte inferior da caixa.

global das nuvens.

As equagoes que descrevem a evolugao do sistema sao as equagoes hidrodinamicas de

Euler de conservagao de massa, momento e energia dadas, respectivamente, pelas equagoes

abaixo:
dp
E +V. (p?) =0
dv 1 1
v V¥ ="Vt~ Fou
dt p p
d(gts) +V.-(psV)=L

(3.4)

(3.5)

(3.6)

onde V' é o vetor velocidade, s é a entropia do sistema, 7ext representa todas as forcas

de natureza nao hidrodinamica (como, por exemplo, o campo gravitacional) e £ é a
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taxa de resfriamento liquido radiativo (diferenca entre os termos de aquecimento e os
termos de resfriamento). Neste caso nao foi considerado nenhum campo gravitacional e
conseqlientemente ?m = 0. Estas equacoes sao integradas pelo cédigo YGUAZU sobre
o dominio computacional descrito acima, tal como descrito no Apéndice A, e o resultado
da integragao fornece os valores da densidade, temperatura, velocidade (ao longo dos trés
eixos coordenados X, Y e Z) e abundancias dos diferentes elementos quimicos em fungao
do tempo, em cada ponto de grade. Os elementos quimicos considerados para o calculo das
perdas radiativas do gés sao o hidrogénio neutro e ionizado (H1 e HII), o oxigénio neutro
e ionizado uma e duas vezes (OI, OII e OIII), o calcio neutro e ionizado uma, duas e
trés vezes (Cal, Call, Calll e CalV') e o hélio. As equagbes que avaliam a evolugao
dessas espécies e as perdas energéticas associadas a cada uma delas sao apresentadas no
Apéndice A.

Para se obter uma melhor compreensao dos resultados numéricos das interagoes entre
os RSNs e as nuvens aqui estudadas introduzimos quatro parametros fisicos que podem
auxiliar na descrigao da evolugao do sistema. Comecamos por definir (tal como PFB02) o
tempo caracteristico necessario para uma frente de choque com velocidade v, atravessar

uma nuvem de raio r,:

teo = 2o (3.7)
Ush,

Todos os intervalos temporais em nossas simulagoes serao expressos em funcao deste tempo
de cruzamento. Se as simulagoes forem adiabaticas o que interessa nao sao as dimensoes
absolutas do sistema, mas as proporgoes entre as varias grandezas fisicas, isto é, a razao
entre o tamanho da nuvem e a espessura da frente de choque, o nimero de Mach e,
também, o tempo de cruzamento, o qual permitira estabelecer a mesma escala temporal
para sistemas com dimensoes distintas. Assumindo as mesmas condigoes iniciais é entao
possivel, por exemplo, comparar uma simulacao que descreve um fluido evoluindo em um
dominio de dimensoes laterais de um metro com aquela de um fluido em um dominio de
dimensoes de um parsec. Embora as escalas de tempo fisico desse dois sistemas sejam
completamente diferentes, expressar os resultados de suas evolucoes em funcao dos tempos
de cruzamento permite uma identificagao perfeita entre os mesmos, sem poder distinguir-
se um resultado do outro. Evidentemente, este conceito nao é valido para simulagoes nao-
adiabdticas que levem em conta as perdas radiativas, pois estas dependem do tamanho
do sistema. Neste caso o tempo de cruzamento nao permite uma comparacao direta entre
diferentes simulagoes, mas mesmo assim tgo continuara sendo a melhor escala temporal

que pode ser utilizada para comparacao entre simulagoes distintas.
O segundo parametro a ser introduzido ¢ a velocidade normalizada da nuvem, v, n,

a qual é dada pela razao entre a velocidade instantanea da nuvem (v, ;) e a velocidade
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inicial da frente de choque:

Uy = it (3.8)

O terceiro parametro 1util corresponde a fracao de massa perdida pelas nuvens, definida
como a razao entre a massa total perdida das nuvens no tempo ¢, M;; e a massa total

inicial das nuvens, N,m,,:

My, = M
In — N
m?’L n

onde N,, é o numero total de nuvens por simulacao e m,, ¢ dado em massas solares. Este

(3.9)

parametro permite acompanhar a evolugao da massa das nuvens chocadas e, ainda mais,
nos da informacoes sobre a influéncia que o niimero total de nuvens pode ter no processo
de destruicao das mesmas.
O quarto e ultimo parametro é o fator de fragmentagao, definido como a razao entre
o nimero total de fragmentos Ny em cada instante ¢ e o ntimero inicial de nuvens:
Ny
fre= N, (3.10)
Avaliar o valor de cada um dos parametros definidos acima nao é uma tarefa simples.
A maior dificuldade é estabelecer, apds uma colisao com uma frente de choque que leva a
fragmentacao de uma nuvem, até que ponto determinada porcao de gas pode ser consid-
erada ainda como parte da nuvem e quando esta pode ser considerada como parte do gas

misturado ao MIS difuso. Definindo a densidade instantanea de uma nuvem como:

palt) = pue”t™ (3.11)

T, determina o tempo caracteristico para que a densidade do gas da nuvem reduza-se de
um fator 1/e. Neste estudo assumiremos que todo o gés com densidade maior de 1/e é
parte do gas da nuvem, tornando assim possivel distinguir e separar, em cada instante,
o gas da nuvem do gas que passa a incorporar o MIS. Dessa maneira a massa perdida
e o numero de fragmentos podem ser computados de forma objetiva, definindo como
fragmento todo aquele gés com uma densidade maior que p, /e que esteja circundado por

um meio mais rarefeito e mais quente.

3.2.3 Condicoes iniciais

Neste estudo foram efetuadas simulacoes numéricas adiabaticas e com perdas radiativas.
A simulacao adiabatica foi realizada a fim de se efetuar uma comparacao com resul-

tados anteriores da literatura e com os resultados radiativos presentes neste Capitulo.
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O primeiro conjunto de simulagoes que apresentamos considera as interagoes entre uma
frente de choque estacionaria, SSSF, e um sistema de nuvens, sem levar em conta a pre-
senga de um fluxo ionizante de fétons UV. Nesse caso a SSSF tem papel equivalente
ao de um vento estelar estacionario incidindo continuamente sobre as nuvens do meio.

O MIS tem uma densidade e uma temperatura iniciais p, = 2.15 x 107% g cm™3

e
T, = 10* K, respectivamente. As nuvens possuem uma densidade e uma temperatura ini-
ciais p, = 1.075 x 1072 g cm™3 e T}, = 100 K, respectivamente. O contraste de densidade
inicial vale entao x = 500. Com esta configuragao inicial as nuvens e o MIS nao estao em
equilibrio térmico de pressao, mas isso nao afeta os resultados. De fato, a propagacao de
uma onda sonora dentro da nuvem ocorre em um tempo (¢s) muito maior que o tempo
dinamico da interacdo (fe..), sendo a razao entre eles t,/t., ~ 2.5(vg,/x%%), tornando
assim despreziveis os efeitos gerados pela diferenca de pressao inicial entre o MIS e o gas
da nuvem. De acordo com as equagoes (3.1), (3.2) e (3.3), uma frente de choque com
densidade py;, = 8.6 x 107, temperatura Ty, = 1.5 x 10° e velocidade vy, = 104 km s+
comeca a propagar no meio a um tempo t=0. Neste conjunto de simulacoes, o primeiro
modelo SA1, descreve uma interacao adiabatica entre uma SSSF e uma nuvem, e os de-
mais modelos descrevem interagoes radiativas entre uma SSSF e uma (SR1), duas (SR2)

e trés (SR3) nuvens.

Num segundo conjunto de simulagoes foram consideradas as mesmas condigoes iniciais
estudadas no primeiro conjunto, mas levando-se em conta desta vez a presenca de um
fluxo de fotons UV criado por estrelas O e B, o qual pode acarretar a fotoionizacao e a
fotoevaporagao das nuvens. Os modelos investigados nesse caso representam a interagao
entre uma SSSF e uma (SRP1) e duas (SRP2) nuvens.

Num terceiro conjunto, ao invés de considerarmos a interacao com uma frente de
choque estacionaria, consideramos a frente de choque de um RSN interagindo com uma
(SNS1) e duas (SNS2) nuvens, primeiro sem a presenca de um fluxo de fétons UV, e depois
interagindo com uma (SNSP1) e duas (SNSP2) nuvens, levando-se em conta a presenga
dos fétons UV.

A camada superficial do RSN é construida de acordo com os modelos evolutivos de
um RSN dados por Chevalier (1974) e Cioffi & Shull (1992). A densidade e a temperatura
do gas onde os RSNs expandem-se aproximam aquelas de um ambiente de SB preenchido
por uma super-bolha, com p, = 2.15 x 1072 g cm™ e T, = 10* K. Nos casos sem
fotoionizagao, o contraste de densidade entre as nuvens e o MIS é tomado como sendo
x = 100, o qual parece ser apropriado para uma regiao de SB. Nos casos com fotoionizacao,
as nuvens adquirem uma pressao bem maior do que aquela do MIS e por isso o contraste
de densidade tornase-se maior, y = 5000 (veja Bertoldi & McKee 1990). O RSN é injetado

1

no dominio computacional com uma velocidade de 250 km s™", uma espessura hy, = 1
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Tabela 3.1: Parametros usados em todas as simulacoes numéricas que descrevem as in-

teragoes entre as nuvens e uma frente de choque (estaciondria ou gerada por um RSN).
[(1): anos; (2): pe; (3): 2.15 x1072* g em™3; (4): K; (5): km s7!]

2)

Modelo t(Sl()) UV Caixa r? pg?’) T, 9(4) pﬁf’) () N, pgl) T, g, O hg W M
SA1 940 N 2D 005 0.1 10* 50 100 1 04 15x10° 104 oo 8
SR1 940 N 3D 005 01 10* 50 100 1 04 15x10° 104 8
SR2 940 N 3D 005 01 10* 50 100 2 04 15x10° 104 oo 8
SR3 940 N 3D 005 01 10* 50 100 3 04 15x10° 104 oo 8
SRP1 940 S 3D 005 0.1 10* 50 100 04 15x10° 104 oo 8
SRP2 940 S 2D 005 01 10* 50 100 2 04 1.5x10° 104 oo 8
SNS1 391 N 2D 0.05 0.01 10* 1 100 1 0.04 82x10° 250 117
SNS2 391 N 2D 0.05 0.01 10* 1 100 2 0.04 82 x10° 250 117

SNSP1 391 S 3D 0.05 0.01 10* 50 100 1 0.04 82 x10° 250 117

SNSP2 391 S 2D 005 0.01 10* 50 100 2 0.04 82 x10° 250 117

3 e uma temperatura T, = 10* K.

pc, uma densidade pg, = 8.6 x 10720 g cm™

Um sumario das condicoes iniciais empregadas nos trés conjuntos de simulagoes é
apresentado na Tabela 3.1. E importante mencionar que algumas simulacdes foram ro-
dadas com um numero méaximo de pontos de grade ao longo do eixo Y igual a 64 ao
invés de 256, correspondendo a uma dimensao do dominio computacional nessa direcao
igual a 0.1 pc (ou seja, apenas duas vezes maior que o raio da nuvem). Esta escolha
foi feita para evitar que o tempo de calculo computacional fosse excessivamente longo,
devido a complexidade da simulacao. Nestes casos as simulagoes podem ser consideradas
bidimensionais (2-D), sendo que o dominio computacional resulta ser s duas vezes o raio
da nuvem. A geometria adotada em cada simulacao é também especificada na Tabela 3.1

(na coluna Caiza).

3.3 Resultados

3.3.1 Primeiro conjunto de simulacgoes

O primeiro conjunto de simulagoes leva em conta as interagoes entre nuvens do MIS e
uma frente de choque estacionaria, SSSF, a qual pode representar, por exemplo, um
vento supersonico continuo produzido por uma estrela das vizinhancas do meio. Este

conjunto nao considera a presenca de um fluxo de fétons UV ionizantes.
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Figura 3.2: Fase inicial da compressao de uma nuvem logo apds a interagao com uma frente
de choque estaciondria, em t = 3tgc. A imagem representa a distribuicdo de densidade,
em escala logaritmica, da interagao adiabatica entre uma nuvem e a SSSF (Modelo SA1).
A densidade é expressa em g cm™® (Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005)

Uma nuvem chocada por uma frente de choque passa por quatro fases fundamentais:
compressao, re-expansao, fragmentagao e mistura com o MIS (veja também Nittmann et
al. 1982; McKee 1988; Klein, McKee & Colella 1994). O gas é inicialmente comprimido
por uma onda de choque que propaga-se na mesma dire¢ao do vento e que cruza a nuvem
em um tempo de cruzamento te,.,, ~ tscq’?, onde ¢ = p, /psn é a razao entre a densidade
da nuvem e a densidade da SSSF. No conjunto 1, ¢ = 125. Ao mesmo tempo um choque em
arco (ou bow shock) forma-se em volta da nuvem e uma onda de choque reversa propaga-se
na direcao oposta a propagacao da SSSF, atras da nuvem. Esta onda de choque gera-se
em conseqiiéncia da convergéncia do fluxo global atras da nuvem e propaga-se com uma
velocidade bem menor que a velocidade da frente de choque principal. Devido a sua
baixa velocidade e intensidade, esta frente é dissipada em um tempo muito mais curto
que o tempo de cruzamento da onda de choque principal e pode entao ser considerada
como uma onda sub-sonica, incapaz de afetar a evolugao do gés da nuvem e do MIS. As
caracteristicas principais dessa primeira fase de compressao sao claramente apresentadas
na Figura 3.2, onde sao mostrados os resultados da interacao adiabatica entre uma nuvem
e uma SSSF (Modelo SA1) obtidos da primeira simulacdo numérica. Vale ressaltar que
estes resultados estao em bom acordo e confirmam os resultados precedentes conseguidos

por PFB02.

O que se pode distinguir, além das duas ondas principais (A e B) e do choque em

32



arco (C) descritos acima, sao as outras estruturas criadas logo apés o impacto. Notam-
se o fluxo na parte traseira da nuvem (D) gerado por causa da convergéncia da onda
principal no eixo de simetria, os choques refletidos de Mach (G), gerados também por
um efeito de convergéncia da onda principal no eixo de simetria do choque, e enfim os
vértices primério e secundério (E, F), gerados em conseqiiéncia da reflexdo do choque em
arco e do choque refletido de Mach, respectivamente. A distribuicao de densidade em duas
diferentes épocas, mostrada na Figura 3.3, revela uma grande similaridade entre os nossos
resultados e aqueles obtidos anteriormente por PFB02, os quais realizaram simulagoes 2-
D hidrodinamicas adiabdticas entre frentes de choque estacionarias e nuvens do MIS.
Essa similaridade nesses testes adiabaticos, confirma a validade dos codigos numéricos
utilizados por ambos, ji que em presenca de condicoes iniciais e de contorno similares
reproduzem os mesmos resultados.

Analisando a evolugao da interagao adiabatica na Figura 3.3, podemos notar que
depois da primeira fase de compressao, a nuvem recomeca a expandir no ambiente onde
estava confinada. A expansao vertical e o movimento relativo entre o gdas da SSSF e o gds
da nuvem geram choques obliquos e instabilidades Kelvin-Helmholtz precedentemente
descritas, os quais sdo responsdveis por uma mistura entre o gias do MIS (que comega
a ocupar uma parte do volume da nuvem) e o gds da nuvem (que expande-se além de
suas paredes laterais). Além disso, a frente horizontal cria as condigdes tipicas para o
desenvolvimento de instabilidades Rayleigh-Taylor, também precedentemente descritas,
permitindo a criacao de estruturas filamentares com a tipica forma de um guarda-chuva a
qual é possivel observar-se no painel do lado direito da Figura 3.3. Resumindo, podemos

concluir que uma colisao adiabatica forte favorece uma mistura eficiente entre o gas da
nuvem e o gas do MIS (veja também KMC; PFB02)

3.3.2 Crescimentos das instabilidades hidrodinamicas

Distintamente do caso adiabatico, em uma interacao radiativa deveremos esperar um
atraso na destruicao da nuvem e na mistura do gas. Esta consideracao, em primeira
instancia, pode ser feita através de uma comparacgao dos tempos caracteristicos das insta-
bilidades R-T e K-H com o tempo caracteristico de resfriamento. Em principio, se este
for mais curto que o tempo de crescimento das instabilidades, haverd uma dissipagao dos
fenomenos de destruicao e a nuvem serd preservada. Caso contrario, as perdas radiativas
nao terao um papel importante na evolucao do sistema chocado e os resultados serao
entao parecidos com os resultados adiabaticos.

O crescimento das instabilidades R-T é causado pela aceleragao do material denso
da nuvem provocada pelo gas mais rarefeito atrds do choque. A aceleracao vale g ~

Vshon/teruz = Vsnq "2 [teruz = Tn /12, (Veja, por exemplo, Fragile et al. 2004), onde vy, ,,
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Figura 3.3: Distribuicao de densidade, em escala logaritmica, da interagao nao-radiativa
entre 1 nuvem e a SSSF. A nuvem tem massa m,, ~ 0.001 M, raio r,=0.05 pc, e densidade
pn = 1.075 x107* cm ™3 (Modelo SA1 da Tabela 3.1). A frente de choque tem densidade
psh = 8.6 x107% g cm™® e velocidade vy, = 104 km s™!, e o MIS tem densidade p, =
2.15 x107%° g em™® e temperatura T, = 10* K. O dominio computacional tem dimensoes
fisicas de 0.8 pc x 0.8 pc x 1.6 pc, e é coberto por uma grade de 512 x 512 x 1024
pontos. Os intervalos temporais das imagens sao: t = 22 tgc (painel da esquerda) e t =
36 tsc (painel da direita). A densidade é expressa em g cm™2 (Melioli, de Gouveia Dal
Pino & Raga 2005).
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é a velocidade da onda de choque dentro da nuvem. Sendo assim, e definindo o tempo

caracteristico de crescimento das instabilidades R-T como 7p_7 = (gl{:n)_o'5, resulta:

q0.5

3.12
rtrn)0'5vsh ( )

TR—T ~ Tn (k;

onde k,; é o numero de onda do modo instavel.
O tempo caracteristico do crescimento das instabilidades K-H, 7x_ g, pode ser obtido

da Expressao geral do crescimento das instabilidades K-H,

_ Kien PgPn
&B—ezp[(QW) |v, — Vsn (pg—l-pn t|.

Assumindo-se ¢ > 1 e uma vez que a aceleracao da nuvem é desprezivel, a velocidade
entre a nuvem e a frente de choque é praticamente a mesma da velocidade da frente de

choque e entao o tempo de crescimento é:

0.5 0.5
q
~Y ’["n

TK—H —_—
(kknTn)Ush,

~ - 3.13
Ernvsh (3:.13)

Os comprimentos de onda mais destrutivos sao aqueles em que kr,, = 1, e podemos entao
concluir que 27p_7 ~ 27— g ~ tsc ¢*° ~ 1 x 10* yr, o qual é aproximadamente igual ao
tempo de cruzamento, te.,..

Ap0s ter estimado o tempo de crescimento das instabilidades, vamos agora calcular
o tempo de resfriamento. Quando a SSSF interage com a nuvem, forma-se uma dupla
estrutura de choque na superficie de contato. Das relagoes de conservacao de fluxo de
momento de Rankine-Hugoniot pode-se demonstrar que o choque que se propaga para
diante tem uma velocidade v, ,, >~ v4,/¢%°, enquanto o choque reverso tem uma velocidade
Vs sh = Ush — Us . S€ & frente de choque tem uma velocidade inicial vy, =104 km s~!eum
contraste de densidade ¢ = 125, resulta entao que v, >~ 9.3 km s7le Us,sn =~ 95 km st O
tempo de resfriamento é fortemente dependente da velocidade do choque, por isso teremos
dois tempos de resfriamento diferentes, dependendo do choque que queremos considerar.

1

Para choques com velocidades menores do que 80 km s™, vale a relagao estimada por

Hartigan et al. (1987, veja também Gonzalez 2001):

USTL — pn —
tcc ~ 1 1 4 _Usm \—3.58 1 14
e 1 A0y (G ) s 102 g em ™ (3.14)

o qual é maior que o tempo de cruzamento. No caso de velocidades superiores a 80 km

s~!, o tempo de resfriamento resultante é dado por:

Us,sh Psh —
¢ o1 10 : 1.12 1 1
WSS 8 107y (95 km s—l) (8.6 x 1072 g cm—3) (3.15)
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que é da mesma ordem do tempo de cruzamento. Neste caso o resfriamento rapido
determina a formacao de uma camada, densa e fria em volta da nuvem que a protegera
contra a destrui¢do, minimizando as instabilidades geradas pelo choque. A espessura

dessa camada gerada em volta da nuvem vale:

Vs, sh 4.73 Psh -1
d. ~0.11r, , 3.16
S95E " (5 km T 86X 10 g o), (3-16)

a qual é da mesma ordem da espessura do material frio produzido em volta da nuvem nas
simulagoes que serao apresentadas em seguida (veja a Figura 3.4).

As estimativas dos tempos caracteristicos mostra entao que t. sssp ~ tepuz ~ 2Tp_ ~
27K _pg e que as perdas radiativas tém um papel importante na evolugao da nuvem apods a
interacao com a frente de choque. Devido a isso a fragmentacao da nuvem e a mistura do
gas deverao ser menos eficientes do que aqueles obtidos nos casos adiabaticos e revisados
anteriormente na literatura.

As Figuras 3.4, 3.5 e 3.6 ilustram as simulagoes numéricas radiativas deste trabalho.
Como se pode notar, depois da interacao a nuvem nao é destruida como no caso adiabatico,
mas convertida em um longo filamento denso e frio que perdeu uma quantidade de massa
menor do que aquela que teria perdido em uma interacao adiabatica. Claramente, como
no caso adiabdtico (SA1l), a nuvem sofre também uma compressdo e um aquecimento
devido a formacao da onda de choque principal que comeca a cruza-la depois do impacto,
alcancando uma temperatura de cerca 10* K. Enquanto a frente de choque interna com-
prime a nuvem, o fluxo de gas da frente de choque externa tira material das suas paredes,
favorecendo assim a perda de massa. Sao dois entao, os fenomenos principais que acon-
tecem nesse tipo de interagao: de um lado uma perda de massa continua causada pelo
arraste (gerado em conseqiiéncia da diferenca de densidade e velocidade que existe entre
a nuvem e o MIS), e do outro lado, uma compressao e uma conseqiiente re-expansao do
nicleo da nuvem que modificam a sua estrutura geral.

No Modelo SR1, nas tultimas fases da simulacao, o ntcleo da nuvem atinge uma
velocidade normalizada (v, v, Eq. (3.5)) de 0.34. Isso significa que a nuvem pode adquirir,
no méaximo, uma velocidade igual a cerca 1/3 da velocidade da SSSF. Similarmente, nos
Modelos SR2 e SR3, depois de 50 tsc, a velocidade normalizada fica igual a 0.4. As
velocidades médias, calculadas sobre todo o tempo da interacao, desde o momento do
impacto até o momento em que a nuvem ¢ destruida, sao de 17.3 km s7%, 20 km s7! e
19.5 km s~! para os trés modelos radiativos. Vale a pena ressaltar que estas velocidades,
obtidas através de simulagoes numéricas, aproximam-se bem dos valores das velocidades
das nuvens observadas no MIS de galdxias normais (veja por exemplo, Boyce & Cohen
1994). Analisando a evolugao da velocidade de cada um dos modelos, mostrada na Figura

3.7, é possivel notar que ha uma tendéncia de as nuvens acelerarem-se antes de serem
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Figura 3.4: Modelo SR1. Distribuigao de densidade (painel superior) e temperatura
(painel inferior) em escala logaritmica da interagao radiativa entre uma SSSF e uma nu-
vem. As condicoOes iniciais sao as mesmas descritas na Figura 3.3. Os intervalos temporais
considerados sao: t = 20 tge (a), t = 34 tsc (b), t =50 tse (¢), e t = T4 tge (d) (Melioli,
de Gouveia Dal Pino & Raga 2005).
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Figura 3.5: Modelo SR2. Mesma situagao descrita na Figura 3.4, exceto que neste caso
considera-se a interacao entre a SSSF e duas nuvens. Os intervalos temporais sao: ¢ = 22
tsc (a), t = 36 tso (b), e t = 46 tgc (c) (Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005).
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Figura 3.6: Modelo SR3. Mesma situagao descrita na Figura 3.4, exceto que neste caso
considera-se a interacao entre a SSSF e trés nuvens. Os intervalos temporais sao: t =
20 tso (a), t = 34 tsc (b) et = 44 tsc (c). No painel a direita é mostrada também a
distribui¢do de densidade e de temperatura do plano Y-Z (Melioli, de Gouveia Dal Pino
& Raga 2005).
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Figura 3.7: Evolucao da velocidade das nuvens nos modelos SR1 (embaixo), SR2 (no
centro) e SR3 (em cima). A velocidade é normalizada ao valor da velocidade da SSSF
(vsp, = 104 km s71), enquanto o tempo é expresso em escala logaritmica (Melioli, de
Gouveia Dal Pino & Raga 2005).

destruidas, em um tempo correspondente a ~ 26 tgc. Isso pode ser explicado pelo fato de
que nessa altura o ntucleo ja perdeu boa parte da prépria massa, tornando mais eficiente

o arraste causado pela SSSF sobre a nuvem.

Apo6s haver analisado a evolugao da velocidade, vamos agora descrever a evolucao da
massa. Para fazer isso, utilizaremos a definicao de massa normalizada perdida em funcao
do tempo, M, ,, dada pela Eq. (3.6). No Modelo SR1, no qual se considera uma unica
nuvem, a destruicao completa acontece depois de cerca 50 tgo. Em t = 20 tg¢c temos
M, ,, = 0.1 (ou seja, a nuvem perdeu apenas 10 % da prépria massa), enquanto que em t
= 34 tgc temos M;, = 0.6. Somente no final da simulacao, em t = 50 tgc, a nadlise da
densidade e da temperatura mostram que praticamente todo o gas que formava o ntcleo

da nuvem foi arrastado pela SSSF e disperso em filamentos alongados no MIS.
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Em trabalhos anteriores, como o de KMC e de PFB02, nos quais se realizam sim-
ulacoes puramente adiabaticas, mostrou-se que o tempo méaximo de destruicao é aproxi-
madamente £y qp >~ 3.5(rnq0'5v5h). Utilizando esta expressao para o nosso caso, a nuvem
deveria ter sido destruida depois de cerca 1.8 x 10* anos, ou ~ 19 tgo. Evidentemente este
nao foi o resultado que encontramos. De acordo com nossas simulacoes a este tempo a
nuvem contem ainda a maior parte da sua massa. Isso se deve ao fato de que em interacoes
envolvendo perdas radiativas (as quais descrevem as observagoes mais realisticamente), o
resfriamento do géas chocado no impacto inibe o crescimento das instabilidades destrutivas
e portanto, o processo de destrui¢ao das nuvens.

O mesmo resultado foi verificado nos outros casos dos modelos com duas (SR2) e trés
(SR3) nuvens (Figuras 3.5 e 3.6, respectivamente). Na presenca de duas nuvens, a massa
normalizada perdida apés 23 tsc € M, ~ 0.2 e depois de 36 tgc é M;,, ~ 0.7. Com trés
nuvens, temos M;,, ~ 0.1 ap6s 20 tgc, e M;,, ~ 0.8 depois de 34 tsc.

A analise da evolucao das trés simulagoes radiativas acima envolvendo a interacao de
nuvens com uma frente de choque continua (similar a um vento supersonico), indica que a
nuvem esférica e homogénea no principio da interacao, tende a alongar-se em um filamento
com densidade variavel, porém sempre mais denso e mais frio que o MIS circundante.
Este comportamento faz com que a mistura com o meio nao seja muito eficiente: a nuvem
termina por ser parcialmente destruida, mas a inibicao das instabilidades destrutivas
verificadas nos casos adiabaticos impede a completa dispersao do gas pelo MIS. Uma
estrutura alongada remanescente de densidade p ~ 5 x 10723 ¢ cm™3 e temperatura 7' ~
5000 K persiste desacoplada do MIS. Podemos entao concluir que uma interacao radiativa
entre uma frente de choque e as nuvens do MIS é incapaz de destrui-las completamente.
Também podemos verificar que o niimero de estruturas ou filamentos com densidade maior
que 1/e em relagdo a densidade inicial da nuvem, a qual define o fator de fragmentagao
fre (Eq. 3.7), é o mesmo nas trés simulacoes, fr; = 1. Isso significa que as nuvens nao
chegam a ser fragmentadas, mas simplesmente alongadas até um ponto em que o gas que
estava contido no ntcleo é quase que completamente perdido para o MIS devido ao arraste
através deste.

3.3.3 Segundo conjunto de simulagoes

Depois de haver investigado as interagoes entre uma frente de choque continua e uma ou
mais nuvens, nesta secao vamos repetir os calculos do primeiro conjunto levando-se em
conta agora a presenca de um fluxo ionizante de fotons UV. Especificamente, antes de
introduzir a SSSF, o dominio computacional foi preenchido com um fluxo de fétons de
intensidade S = 2 x 10%® s7!, correspondente a emissao de uma estrela de tipo O ou B,

incidente a uma distancia de 1 pc da nuvem (ou nuvens), possuindo uma temperatura
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Figura 3.8: Modelo SRP1, antes do impacto com a SSSF. Distribuicao de densidade
(painel & esquerda) e temperatura (painel a direita) em escala logaritmica de uma nuvem
de massa m,, ~ 0.001M, raio r,=0.05 pc e densidade p,, = 1.075 x1072%2 g cm~3, exposta
a um fluxo de fotons UV injetado do lado esquerdo do dominio computacional. O fluxo
possui intensidade de S = 2 x 10*® fétons s™* (Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005).

efetiva de 6 x 10* K. As nuvens permaneceram imersas neste fluxo por um periodo de
6000 anos, conforme indica a Figura 3.8. Em seguida, a frente de choque continua SSSF
foi injetada a fim de reproduzir a interacao entre uma frente de choque e uma nuvem que

estd foto-evaporando.

Conforme podemos verificar na Figura 3.8, a nuvem fotoioniza-se quase completa-
mente e o nicleo atinge uma temperatura de 10* K muito rapidamente. Conseqiiente-
mente, a nuvem torna-se transparente ao fluxo de fétons UV e o processo de fotoevap-
oragao termina, apds o qual o Unico fenomeno responsavel pela evolugao da nuvem ¢ a
expansao térmica do gas aquecido. Quando a SSSF impacta a nuvem nessas condigoes,
produz-se um choque principal com uma velocidade menor que a da SSSF, mas com uma
densidade bem maior. Este choque, que se destaca na Figura 3.9, tem uma densidade de
~6.4x 1072 gem™!, o qual é cerca de 75 vezes mais alta que a densidade inicial da SSSF

injetada no comego da simulagao.

A presenca de um fluxo ionizante de fétons torna o problema substancialmente difer-
ente daquele estudado no primeiro conjunto de modelos. A nuvem atingida pelos fétons
é completamente diferente de uma nuvem neutra. A maior temperatura favorece a ex-
pansao através do MIS, tanto da nuvem quanto das flutuagoes de densidade e temperatura
que ocorrem na superficie chocada da nuvem provocadas pelo desenvolvimento das insta-
bilidades K-H e R-T. Isso reflete-se na evolugao da nuvem chocada que, ao invés de
fragmentar-se e dispersar-se pelo meio circunstante, ocupa um volume cada vez maior,

com menor densidade e sem a formagao de um nicleo neutro capaz de opor-se ao arraste

pela SSSF.
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Figura 3.9: Perfil de densidade, em escala logaritmica, do Modelo SRP1 em um tempo
t = 3.3 tgc. As condigOes iniciais sao as mesmas da Figura 3.4, exceto que neste caso a
nuvem é também exposta a um fluxo de f6tons UV, injetado na parte inferior do dominio
computacional. O choque principal é produzido na interacao entre a SSSF e o gas da
nuvem que estd fotoevaporando, e possui uma densidade de ~ 6.4 x 1072 g cm ™ (Melioli,
de Gouveia Dal Pino & Raga 2005).
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A evolugao dos modelos com nuvens fotoionizadas SRP1 e SRP2 é mostrada nas
Figuras 3.10 e 3.11. Nestas simulacoes a interacao é mais intensa do que aquelas do
caso sem a presenca do fluxo de radiacao UV. De fato, o contraste de densidade entre
a nuvem e a frente de choque é somente de 1.7, ou seja 80 vezes menor que nos casos
precedentes. Conseqilentemente, as nuvens sao arrastadas e destruidas de uma forma bem
mais eficiente, apesar da presenca do resfriamento radiativo.

Os valores da velocidade relativa a velocidade da SSSF, ao final da simulagao, em
t = 34 tse, valem 0.5 no Modelo SRP1 e 0.57 no Modelo SRP2, maiores portanto, do
que aqueles encontrados no primeiro conjunto de modelos sem a foto-evaporacao, como
podia ser esperado. Na Figura 3.12 pode-se observar a evolucao da velocidade para os
dois modelos ao longo do tempo. Devido a presenca de um choque mais intenso e a menor
densidade do ntcleo central da nuvem, a velocidade média tem um valor também alto,
36.7 km s~! para o Modelo SRP1 e 44.5 km s~! para o Modelo SRP2.

E importante ressaltar que quando a SSSF ¢ injetada no MIS, a densidade méxima
da nuvem é de ~ 2.15 x 10723 g cm™3, o qual corresponde a somente 1/5 da densidade
inicial da nuvem, em conseqiiéncia do processo de ionizacao e expansao. Considerando
este valor, p, fot, como o valor inicial da densidade da nuvem chocada, encontra-se que
a massa de gas com densidade maior de p, fot/€ corresponde somente ao 35% da massa
inicial da nuvem. O restante 65% do gas ja dispersou-se no MIS, ocupando um volume
seis vezes maior do que o volume inicial. Mesmo assim, novamente nao observamos uma
mistura eficiente com o MIS. A nuvem chocada move-se com a SSSF, expande através
do MIS, mas nao é fragmentada, conservando ao final a forma de um filamento, mais
expandido e rarefeito que os filamentos dos casos dos modelos do primeiro conjunto, e nao

completamente misturado com o MIS.

3.3.4 Terceiro conjunto de simulagoes

Neste conjunto, substituimos a frente de choque estacionaria (SSSF) pela superficie de um
remanescente de SN. Novamente, consideramos interagoes com uma ou duas nuvens sem
a presenca do fluxo de fétons UV (Modelos SNS1 e SNS2) e com uma ou duas nuvens com
a presenga do fluxo de fétons UV (Modelos SNP1 e SNSP2). Os resultados sao mostrados
nas Figuras 3.16, 3.17, 3.18 e 3.19.

Para estes modelos consideramos como condic¢oes iniciais aquelas tipicas de um sis-
tema com surto de formagao estelar, como as galdxias de SB. Em virtude da alta taxa
de explosoes de SNs, o MIS deve possuir uma baixa densidade e uma alta temperatura e,
conseqiientemente, as frentes de choque geradas nas explosoes devem varrer uma massa
de gés menor do que aquela que é observada no MIS de galdxias normais onde a den-

3

sidade do meio difuso é n ~ 1 em™. Por essa razao, a frente de choque do RSN no
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Figura 3.10: Modelo SRP1. Distribuicao de densidade (painel superior) e temperatura
(painel inferior), em escala logaritmica, da interacdo radiativa da SSSF com uma nuvem
que esta fotoevaporando. As condigoes fisicas sao as mesmas da Figura 3.9. Os intervalos
temporais sdo: t = 6.8 tgc (esquerda), t = 20.3 tgc (centro), e t = 33.7 tgc (direita)
(Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005).
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Figura 3.11: Modelo SRP2. O mesmo que na Figura 3.9, exceto que neste caso a interacao
da SSSF é com duas nuvens em fotoevaporagao. Os passos temporais sao: t = 6.8 tg¢
(esquerda), t = 14 tgc (centro), e t = 23 tgo (direita) (Melioli, de Gouveia Dal Pino &
Raga 2005)
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Figura 3.12: Evolugao da velocidade das nuvens fotoionizadas dos Modelos SRP1 (painel
inferior) e SRP2 (painel superior). A velocidade é normalizada ao valor da velocidade da
SSSF e é expressa em escala logaritmica (Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005).

conjunto de modelos desta secao possui uma densidade menor que a SSSF dos conjuntos
de modelos 1 e 2. As nuvens, podem ter densidades diferentes dependendo do ambiente
considerado. Caso as nuvens estejam em um ambiente sem radiagao UV fotoionizante, a
densidade adotada para a nuvem é p,, = 2.15 x 10724 g cm ™3, enquanto que se o ambiente
é completamente fotoionizado, a densidade adotada é p, = 1.075 x 1072 g cm™. Em
presenca da radiacao UV tomamos uma densidade, p,, 500 vezes maior em virtude da
maior pressao gerada pelos fétons no MIS onde as nuvens estao imersas e também devido a
compressao que o fluxo de fétons acarreta quando atinge a superficie das nuvens (Bertoldi
& McKee, 1990). A superficie do RSN tem uma espessura de 1 pc, uma velocidade de 250

km s—!

, uma densidade pg, = 8.6 x 1072 g ecm ™3 (ny, = 0.04 cm~3) e uma temperatura
Ty, = 8.2 x 10° K, escolhendo um RSN em uma fase adiabética e utilizando as relacoes
obtidas no Capitulo 2 (veja-se também, por exemplo, os parametros tipicos para um RSN
apresentados por McCray 1992). Neste conjunto de simulagoes, ao contrario dos modelos
estudados nas secoes precedentes, as nuvens nao podem ser consideradas pequenas. De
fato, de acordo com a definicao dada por KMC, uma nuvem pode ser considerada pequena

em relagao a dimensao da superficie do RSN quando seu raio satisfazer a condigao:

hsh
.5

T, <K
q°

(3.17)
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Figura 3.13: Modelo SNS1. Distribui¢ao de densidade (painel superior) e de temperatura
(painel inferior) em escala logaritmica da interagao entre um RSN e uma nuvem. A nuvem
tem uma densidade p, = 2.15 x1072* g cm™3, uma temperatura 7), = 100 K e um raio
inicial 7, = 0.05 pc, e estd imersa em um meio com densidade p, = 2.15 X107 g cm™3 e
temperatura T, = 10* K. O RSN é injetado na parte inferior do dominio computacional
e propaga para cima em direcao a nuvem com uma velocidade de 250 km s™!, possui
uma densidade py, = 8.6 x1072¢ g cm™ e uma temperatura T= 8.2 x 10° K. Os passos
temporais correspondem a (da esquerda para a direita) ¢t = 48 tgc, t = 81 tgc, t = 121

tsc, e t = 162 tgo (Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005).
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Figura 3.14: Modelo SNSP1. Distribuicao de densidade (painel superior) e de temperatura
(painel inferior) em escala logaritmica da interacdo entre um RSN e uma nuvem foto-
ionizada. A nuvem tem uma densidade p, = 1.075 x10722 g cm~3, uma temperatura
T, = 100 K e um raio inicial r, = 0.05 pc, e estd imersa em um meio com densidade
pg = 2.15 x107% g cm™® e temperatura T = 10* K. O RSN é injetado na parte inferior
do dominio computacional com uma velocidade de 250 km s™!, uma densidade p,, = 8.6
x107%6 g cm™3 e uma temperatura T= 8.2 x 10° K. Os passos temporais correspondem
a (da esquerda para a direita) t = 8.1 x103 yr, t = 48.7 tgc, e t = 129 tgc (Melioli, de
Gouveia Dal Pino & Raga 2005).
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Figura 3.15: Modelo SNS2. Mesma situacao que da Figura 3.13, exceto que neste caso
a interacao acontece entre um RSN e duas nuvens. Os passos temporais correspondem a

(da esquerda para a direita) t = 48 tgc, t = 89 tgc, t = 129 tgc e t = 162 tgo (Melioli,
de Gouveia Dal Pino & Raga 2005).

90



1 GI—24

107 %

& =+ [l

G [
[ =]

o
Figura 3.16: Modelo SNSP2. Mesma situacao que da Figura 3.14, exceto que neste caso
a interacao acontece entre um RSN e duas nuvens foto-ionizadas. Os passos temporais

correspondem a (da esquerda para a direita) t = 13 tgc, t = 27.6 tgc e t = 97.4 tgc
(Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005).
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onde hg, é a espessura da superficie e ¢ o contraste de densidade entre esta e a nuvem.
No presente estudo, tomamos o raio da nuvem da mesma ordem da razao dada pela
Eq. (3.17), e por este motivo podemos esperar que a interacao seja menos eficiente para
causar a destruicao da nuvem e favorecer a mistura do gas com o meio. Nos casos sem
foto-evaporacao das Figuras 3.13 e 3.15, podemos notar que a formagao de filamentos
e dispersao do gas é menos eficiente do que aquela produzida nas simulagbes numéricas
precedentes.

Como nos outros casos, neste também temos que avaliar o tempo de resfriamento
atras do choque para ver se o caso radiativo pode levar a resultados diferentes do caso
adiabatico. Com um contraste de densidade ¢ = 25, o choque principal mexe-se dentro da
nuvem com uma velocidade v, ~ 50 km s, enquanto o choque reverso que se propaga

L Conhecendo-se

através da superficie do RSN tem uma velocidade vy pgn ~ 200 km s~
os valores das velocidades, o tempo de resfriamento do choque reverso, como vimos na

Secgao 3.3.2, resulta ser:

-1
Us, RSN 112 PRSN

t oy ~ 4.1 x 107 (7> 3.18

BN T 200kms ! <8.6><10—26gcm—3 (3.18)

maior que o tempo de cruzamento, te,. ~ tgc ¢*° ~ 1.9 x 10® yr. O tempo de resfria-
mento, neste caso é muito grande e isso deve-se & baixa densidade da superficie do RSN.
O tempo de resfriamento do gds do MIS chocado é também longo (~ 10° yr), j& que a
densidade é ainda menor. Por outro lado, o tempo de resfriamento do gas chocado dentro

da nuvem é bem menor:

_ -1
tee ~ 1.8 x 10* yr <”7") o Pn (3.19)
’ 50kms—! 2.15 x 10~24gcm—3

correspondendo a 9t.,,. ~ 47 tsc. Mesmo sendo maior que o tempo de cruzamento, o
tempo de resfriamento do gas chocado dentro da nuvem é pequeno o bastante para exercer
um papel importante na evolucao da interacao, permitindo a criacao de uma camada mais
fria e densa ao redor da nuvem, blindando-a parcialmente do impacto do RSN. A espessura
dessa camada fria em volta da nuvem vale, para velocidades menores de 80 km s™! (Secao
3.3.2; Hartigan et al. 1987):

—4.51 -1
dyp ~ 0.37, (”7”> ( P ) (3.20)

50kms~! 2.15 x 10~24gem—3

o qual é compativel com o valor obtido nas simula¢oes numéricas (ver e.g., Figura 3.13).
As nuvens dos Modelos SNS1 e SNS2 sao aceleradas com uma eficiéncia menor do que
aquela obtida nas interagoes com uma SSSF, e formam filamentos com uma temperatura

de ~ 5 x 103 K e uma densidade de ~ 2.15 x 1072* g cm 24 que se alongam cada vez mais
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Figura 3.17: Evolucao da velocidade para os Modelos SNS1 (embaixo) e SNS2 (em cima).
O valor da velocidade é normalizado ao valor da velocidade do RSN e é expresso em escala
logaritmica (Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005).

com o passar do tempo. A velocidade dos filamentos, normalizada a velocidade do RSN,
ap6s um tempo de 129 tgo é somente 0.04, tanto para a interacao com uma nuvem, como
para a interacao com duas nuvens. A evolucao da velocidade, ao longo de todo o tempo
das simulacoes, é mostrada na Figura 3.17.

Depois de 162 tgco, o qual corresponde ao tempo total da simulacao, a nuvem do
Modelo SNS1 tem uma perda de massa, relativa a sua massa inicial, M;,, = 0.5, o que
significa que metade da massa da nuvem estd ainda sob forma de nuvem filamentar, e
nao misturou-se ao MIS. Praticamente a mesma coisa acontece para o Modelo SNS2.
Depois de 56 tgc resulta M;,, = 0.2, e depois de 162 tgc resulta M;,, = 0.8. Além de
perder a propria massa com uma baixa eficiéncia, as nuvens quase nao sao fragmentadas
e a nuvem filamentar sobrevive ao longo de toda a simulagao. Tais filamentos possuem

uma largura de cerca 0.03 pc, a qual corresponde a 1/3 da largura da nuvem inicial. As
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instabilidades K-H tem um comprimento de onda caracteristico (veja-se a Eq. 3.9) tal
que (27w /Agp)rn ~ 1. Se no lugar de r,, substituimos a semi-largura do filamento, obtemos
que o comprimento de onda A, mais destrutivo é de ~ 0.1 pc, o qual corresponde a 64
pontos de grade nas nossas simulacoes. Isso mostra que a auséncia do desenvolvimento
de instabilidades destrutivas e a conseqiiente sobrevivéncia dos filamentos nao é causada
por baixa resolu¢ao numeérica, mas deve-se as perdas radiativas, conforme ja discutido nas
segoes precedentes.

Quando consideramos o fluxo de fétons UV ionizantes, os resultados mudam comple-
tamente (como pode ser visto nas Figuras 3.14 e 3.16). A fotoevaporacao inicial permite
a expansao e a perda de massa da nuvem ainda antes da incidéncia do RSN no dominio
computacional, e o choque principal que se forma nessa situagao destréi a nuvem de uma
forma muito mais eficaz. A nuvem é acelerada a uma velocidade maxima que corresponde
a 8% da velocidade da frente de choque do RSN (v, y = 0.08), e por causa da alta tem-
peratura (maior que 5000 K) garantida pelo fluxo de fétons UV, o gds chocado da nuvem
expande-se mais rapidamente do que nas simulacoes dos conjuntos 1 e 2, ocupando o
volume circundante a regiao da interacao. Nao se observa nenhum tipo de fragmentacao
e o nucleo da nuvem desaparece rapidamente, como indicam as Figuras 3.14 e 3.16. Nessa
situacao a mistura é altamente eficiente e apds 129 tgc, a densidade do MIS aumenta
até um valor de 2.15 — 6.4 x 1072° g cm ™3, 0 qual é cerca dez vezes superior & densidade

inicial.

3.4 Discussao dos resultados

3.4.1 Velocidade das nuvens

Em primeira aproximagao, a equagao que descreve a velocidade de uma nuvem chocada

por uma onda de choque, é:
dv,,
m, —
dt

onde >, é a secao de choque da nuvem, m, a sua massa e pg, a densidade da frente

~ 3, T pun (3:21)

de choque que a impacta. Com a ajuda da Eq. (3.5), resulta entdo que a velocidade,

normalizada a velocidade do choque, vale:

S En S t
Uy ~ Ush&nPshb (3.22)

Mp

onde consideramos a massa da nuvem, a sua seccao de choque e a densidade da frente de
choque constantes no tempo. Substituindo a velocidade do choque adotada nas nossas

simulagoes, resulta que a velocidade normalizada dos conjuntos 1 e 2 é v, y ~ 107°¢, e a
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velocidade normalizada do terceiro conjunto é v, x ~ 1.5x 1074, onde o tempo é expresso
em anos.

Comparando o valor da velocidade estimado analiticamente com o valor obtido das
simulagoes numéricas podemos concluir que os resultados dos modelos do primeiro e do
segundo conjunto estao em concordancia com os resultados tedricos, enquanto que os
resultados do terceiro conjunto diferenciam-se de cerca um fator 100 do resultado previsto
pela Eq. (3.22). De fato, apés 5 x 10% anos, as nuvens dos conjuntos de modelos 1 e 2
deveriam apresentar (de acordo com a Eq. 3.22) v, y ~ 0.5, enquanto que as nuvens do
terceiro conjunto deveriam apresentar v, y ~ 5. Esta diferenca deve-se ao fato de que
no terceiro conjunto de modelos, as nuvens nao sao atingidas por uma frente de choque
continua estacionéria, mas por uma estreita superficie descontinua (RSN) a qual interage
ativamente com a nuvem por um menor tempo, de cerca 4000 anos, correspondente a
~ 1/10 do tempo da simulagdo completa. Além disso, embora cause um efeito menor,
é preciso lembrar que a Eq. (3.22) considera nuvens com massa e seccao de choque
constantes, o que nao é uma aproximacao muito precisa, ainda mais nos casos em que a
nuvem adquire uma morfologia filamentar.

A evolucao da velocidade da nuvem depende da sua densidade, massa, geometria,
e também da densidade e velocidade da frente de choque incidente (SSSF ou RSN).
Quando se consideram as perdas radiativas, a destruicao e a fragmentacao da nuvem
sao retardadas, como vimos anteriormente, e por isso podemos esperar que uma nuvem
chocada por uma frente de choque onde as perdas radiativas sao importantes, desloque-se
sobre distancias maiores que uma nuvem onde estas nao sao relevantes. Utilizando a Eq.
(3.22) podemos avaliar o caminho méximo (Ljys) que uma nuvem pode se deslocar apds

ser chocada e antes de ser destruida:

Ly ~ 2 vy ro(pe) (3.23)
onde v é:
t es
P =2 (3.24)
tsc

taes € 0 tempo de destruicao da nuvem e onde o deslocamento é expresso em unidades de
raios da nuvem. Com um valor para ¢ maior de 100 (inferido nas simulagoes), resulta
que a nuvem pode ser deslocada por uma distancia de até 30 vezes o préprio raio, o qual

¢ um valor dez vezes mais alto do que aquele obtido em simulagées adiabaticas (KMC).

3.4.2 Perda de massa

Depois da fase de compressao, causada pela interacao com uma SSSF ou um RSN descrita

ao longo deste Capitulo, verificamos que o gas da nuvem comeca a expandir-se no MIS e
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uma parte dele é também arrastada pela passagem da frente de choque. Estes fenomenos
causam um aumento do volume ocupado pela nuvem e por uma diminuicao global de sua
densidade interna e, em principio, poderiam acarretar uma mistura entre o gas da nuvem e
do MIS e levar a um aumento geral da densidade ambiental. Porém, mostramos em quase
todas as simulagoes precedentes que a passagem da frente de choque nao tem a eficiéncia
necessaria para destruir a nuvem e determinar a mistura com o MIS esperada. O tunico
caso onde isso acontece é quando se leva em conta a presenca da radiacao ionizante UV
em um ambiente de SB. Nesse caso observa-se aumento da densidade do MIS e mistura de
gas. E preciso ressaltar, porém, que nesse caso o principal responsavel pela destruicao da
nuvem nao € a passagem da frente de choque, mas sim a fotoevaporacao. Considerando-se
a perda de massa aproximada obtida das simulagoes numéricas do terceiro conjunto de
modelos que apresentam a fotoevaporacao, o tempo de destruicao é de cerca 20000 anos,
e a correspondente taxa de perda de massa é 1, ~ 5 x 107°m, My yr—1.

Quando se considera o caso da interacao do RSN sem foto evaporacao, porém, os re-
sultados sao muito diferentes. A formacao de uma camada fria e densa em volta da nuvem
como resultado do resfriamento do material chocado, protege-a diminuindo a eficiéncia
com a qual o gds é misturado ao meio difuso. Como conseqiiéncia formam-se filamentos
com densidades até 100 vezes maior que a densidade do MIS e temperaturas 50 vezes
menores. Estes conservam-se como fase distinta do MIS por um periodo maior que o
tempo de destruigdo da nuvem inferido nos estudos adiabaticos (KMC; PFB02). Tais
estruturas sao realmente observadas em ambientes SBs e em ventos galacticos (veja, por
exemplo, Cecil et al. 2001) e nesses casos nao devem contribuir para o aumento da den-
sidade do MIS. Esse resultado serd fundamental para a evolucao do gas energizado por
SNs em ambientes de SB, como veremos no proximo Capitulo.

3.4.3 Fragmentacgao e destruicao das nuvens

Como foi mostrado nas simulagoes, em nenhuma das interagoes observa-se uma frag-
mentagao significativa das nuvens. Além disso, a mistura do gés da nuvem com o meio
resulta ser desprezivel quando comparado a mistura obtida nos casos adiabaticos, e a
perda de massa é causada principalmente pelo arraste do gas que a passagem da frente
de choque (SSSF ou RSN) produz na superficie da nuvem e bem menos pelo desenvolvi-
mento da onda de choque interna responsavel pela compressao e conseqiiente re-expansao
do gas. Antes de terminar este estudo, precisamos entao entender porque a nuvem nao
se fragmenta e nao se destréi tao eficientemente como nos casos adiabaticos.
Fundamentalmente podemos distinguir dois pontos principais. O primeiro é que a
massa e a morfologia das nuvens mudam com o passar do tempo. Depois do impacto com

a frente de choque, e devido ao arrasto de gas causado por ela, a nuvem esférica torna-se
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Figura 3.18: Modelo SSN1: distribuicao da pressao, em escala logaritmica, em um tempo
t = 8ltge. O valor da pressao maxima é cerca de duas vezes o valor da pressao minima,
confirmando assim um baixo gradiente sobre o inteiro dominio computacional (Melioli, de
Gouveia Dal Pino & Raga 2005).

um filamento mais denso e mais frio que o MIS, com uma seccao de choque menor que
a seccao de choque original da nuvem. Esta mudanca de geometria acaba reduzindo a
eficiencia do impacto com a SSSF ou com o RSN e faz com que a onda de choque interna
nunca consiga cruzar completamente o filamento gerado. Este ponto é crucial: a onda
de choque interna torna-se importante no processo de destruicao da nuvem depois de
cruza-la completamente, mas isso dificilmente acontece quando a nuvem muda a propria
geometria esférica para uma geometria fortemente alongada na direcao de propagacao da

onda.

O segundo ponto importante é que as instabilidades destrutivas sao dissipadas mais
rapidamente em um gas sujeito a resfriamento radiativo do que em um gas adiabatico.
Este fato favorece a sobrevivéencia dos filamentos, pois inibe a evolucao das instabilidades
K-H e R-T e preserva sua estrutura mais compacta e separada do gas do MIS. O filamento
gerado tem densidade e temperatura diferentes daquelas do MIS, mas tem praticamente
a mesma pressao, como pode ser observado na Figura 3.18. O baixo gradiente de pressao
¢ também uma conseqiiéncia das perdas radiativas, as quais contribuem para abaixar a
temperatura das regioes mais densas sem influenciar muito a temperatura das regioes mais

rarefeitas, favorecendo assim um equilibrio geral da pressao no ambiente considerado.
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3.5 Conclusoes

As interagdes entre uma (ou mais) nuvem(s) e uma frente de choque produzem dois efeitos
principais: uma perda de massa provocada pelo arraste (drag) que a passagem da onda
produz sobre o gas da nuvem, e uma compressao e re-expansao das nuvens provocados pela
formacao da onda de choque principal no interior da nuvem. Se tomamos a taxa tipica de
perda de massa avaliada em interagoes adiabaticas (KMC), as nuvens consideradas neste
estudo deveriam ser destruidas dentro de um tempo de 18000 anos aproximadamente.
Porém, nas nossas simulacoes radiativas elas conseguem sobreviver por um tempo de ~
36000 anos. Esta diferenca reflete-se concretamente na evolugao do MIS e, em geral, dos
ambientes galacticos onde ha uma presenca de ondas de choques.

A primeira conseqiiéncia é o baixo aumento na densidade ambiental que poderia ser
gerado nesse tipo de fenomeno. O gas da nuvem nao s6 é perdido com menor eficiéncia,
mas também nao se mistura muito com o gas do MIS. O segundo aspecto importante é
a formacao de filamentos mais densos e mais frios que o MIS, que nao se fragmentam em
tempos curtos e preservam a sua estrutura mesmo depois da passagem da frente de choque.
Este resultado é mais evidente quando a interagao acontece com uma Unica nuvem; em
presenca de duas ou trés nuvem a dispersao e a perda de massa torna-se um pouco maior,
devido a uma interagao entre as proprias nuvens e a um aumento da turbuléncia lateral,
mas mesmo assim menos importante que nos casos adiabaticos (PFB02). As nuvens sao
entao mais aceleradas, parcialmente fragmentadas e o gas é minimamente espalhado no
MIS. Somente em presenga de um fluxo de fétons UV a dispersao do gés da nuvem seguida
do aumento de densidade ambiental torna-se significativo devido principalmente ao efeito
de foto evaporagao.

Vale a pena lembrar que nesta primeira etapa do estudo estamos focalizando a nossa
atencao sobre escalas pequenas, da ordem de alguns pc. O objetivo era entender como o
gas evolui em presenca de ondas de choque geradas por diferentes fenomenos energéticos
do MIS. Os mesmos fenomenos devem ocorrer também em nuvens e estruturas maiores,
e nesse caso as conseqiiéncias podem ser muito diferentes, como mostraremos mais para
frente nesta tese, no Capitulo 5. As interagoes terao implicagbes importantes para a
evolugao do MIS das galaxias e também poderao gerar condigoes favoraveis para se ter
formacao estelar.

Os resultados deste capitulo foram publicados em artigo na A&A (Melioli, de Gouveia
Dal Pino & Raga 2005, Apéndice E).
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Capitulo 4

Energizacao de regioes com intensa
formacao estelar

Apos havermos investigado as interacoes entre RSN e nuvens do MIS, as quais se tornam
importantes em regioes de dimensoes de alguns parsecs, neste capitulo vamos examinar
0s processos energéticos que ocorrem em uma regiao de intensa formagao estelar. Essas
regioes possuem em geral dimensoes de centenas de parsecs e, gragas a intensa formacgao
estelar possuem, como vimos no Capitulo 2, altas taxas de explosoes de SNs, as quais
deverao determinar um eficiente aquecimento do MIS. Neste capitulo, examinaremos em
detalhe a eficiéncia desse aquecimento e veremos como este afeta a evolugao global do

MIS e também a formagao de ventos galacticos.

4.1 Introducao

O gas aquecido pelas SNs pode adquirir uma velocidade de expansao maior que a veloci-
dade de escape e deixar a galaxia hospedeira sob forma de um vento supersonico. Ventos
galacticos sao realmente observados em muitas galaxias de SB (Lehnert & Heckman,
1986). A matéria ejetada pelas SNs pode entao ser transportada para fora da galdxia por
estes ventos, afetando a evolucao quimica do MIS. A eficiéncia desse processo depende,
entre outros fatores, da eficiéncia de aquecimento pelas SNs (EA), a qual corresponde a
fragdo de energia produzida pelas SN (Egsy) que nao é irradiada, mas sim armazenada
no gas sob forma de energia interna e mecanica, EA = E,/FEgy, onde E, representa
genericamente a energia total do gas.

Uma regiao de SB (como vimos no Capitulo 2) é caracterizada por uma alta taxa de
explosoes de SN, as quais ocorrem em um volume relativamente pequeno (~ 100® pcs?);
nessa situacao os RSN podem interagir uns com os outros, gerando bolhas ou super-bolhas
de gas a alta temperatura e baixa densidade, como discutido no Capitulo 2. Larson (1974),

em um importante trabalho sobre a formacao monolitica das galdxias, compara o tempo
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de resfriamento, t., o qual define como a escala de tempo que o RSN leva para emitir 50%
da sua proépria energia, com o tempo de interacao dos RSNs, t;,,;, definido como o tempo
necessario para que os remanescentes ocupem 60% do volume da regiao de SB. As perdas
radiativas do sistema sao importantes se t. < t;,;. Na sua avaliacao, Larson estimou que
a energia transmitida pelos RSN ao gds corresponde a cerca o 10% da energia injetada.
Este valor foi usado em vérios estudos sobre SBs (Babul & Rees 1992; Murakami & Babul
1999). Considerando a energia dos RSN que ja alcangaram a fase radiativa, outros autores
(Bradamante et. al. 1998; Ferrara & Tolstoy 2000; Recchi et al. 2001) encontraram e
utilizaram um valor para EA ainda menor, da ordem de ~ 3%, principalmente no caso

de galaxias anas.

Valores tao baixos para EA foram questionados por muitos autores. Quando a taxa
de explosao de SNs é muito alta, poder-se-ia esperar o aquecimento e expansao eficientes
do meio. Devido a baixa densidade ambiental, o resfriamento do géas, que é proporcional
ao quadrado da densidade, seria entao baixo o suficiente para se assumir um valor de
EA muito préximo a 1 (ou seja, a energia injetada pelas SNs seria praticamente toda
convertida em energia mecanica e interna do géds, ao invés de irradiada). Dekel e Silk
(1986), por exemplo, encontraram que se os remanescentes interagem antes de entrar na
fase radiativa, quando ainda a quase totalidade de suas energia estd armazenada na casca
do RSN, entao nesse caso a energia deve ser transmitida completamente para o MIS a
uma eficiéncia, EA, proxima de um. Resumindo, podemos esperar que em periodos de
interagao entre os RSNs muito curtos, EA deve ficar muito préxima de 1. Alguns autores
(Strickland & Stevens 2000; Chevalier & Clegg 1985) mostraram inclusive que uma EA
muito baixa impediria a geracao dos ventos observados em algumas galaxias de SB, como

por exemplo o de M82, a galaxia de SB mais estudada.

Em virtude da escassez e incerteza de dados observacionais (Della Ceca et al. 1999;
Cappi et al. 1999), a maioria dos estudos terminou por considerar o valor de EA préximo
de 1 como o mais provavel para permitir a geracao de ventos galactico. Por isso, a maioria
das simulacoes numéricas de ventos galacticos encontrada na literatura assume um valor
de EA de 100% (Suchkov et al. 1994; Silich & Tenorio Tagle 1998; DErcole & Brighenti
1999; MacLow & Ferrara 1999, de Gouveia Dal Pino & Medina Tanco 1999; Strickland
& Stevens 2000). Entretanto, estes modelos nao conseguem reproduzir com precisao os
tamanhos das regies ativas, que parecem ser maiores do que aquelas observadas (Tenorio
Tagle 1998). Além disso, com eficiéncias tao altas, fica dificil conseguir reproduzir as
abundancias observadas em varias galaxias anas. Por exemplo, em modelos com EA =
1, o gas da galédxia SB Izw18 deveria ser completamente removido e com ele os elementos
quimicos que, ao contrario, sao observados naquele sistema (Recchi et al. 2001; Tosi
2003).
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Em virtude das controvérsias acima apontadas existentes na literatura, decidimos
efetuar um estudo detalhado de como se dé o real acoplamento entre RSNs e MIS em
galdxias de SB, a fim de examinar em que condi¢oes EA pode manter niveis baixos ou altos,
e de que modo esse parametro é afetado pelas condicoes iniciais do SB. Para fazer isso,
construimos um modelo no qual buscamos incluir todos os fendomenos fisicos relevantes

em ambientes de SB, como veremos a seguir.

4.2 O modelo

4.2.1 Hipoteses iniciais

Os eventos que acontecem em uma regiao de SB sao bastante complexos. Os RSN ex-
pandem através do meio difuso no qual estao também imersas nuvens mais densas. Essas
estruturas mais densas perdem massa devido a varios fenomenos, este é, devido a evap-
oracao térmica, a fotoevaporacao, e ao arraste causado pelo movimento relativo entre as
nuvens e o gas difuso, e devem assim aumentar a densidade do MIS. Vimos no capitulo
anterior que a interacao das nuvens com ondas de choque de RSN em geral nao levam a
uma perda de massa eficaz das mesmas, mas sim a uma fragmentcao e formagao de fila-
mentos densos e frios, e por isso este fendomeno nao foi considerado relevante na evolucao
de densidade do meio ambiente de nosso modelo. O gas é aquecido pelas SNs, e resfria
por causa das perdas radiativas. Estas perdas dependem do quadrado da densidade do
meio difuso. Temos entao efeitos que competem entre si: de um lado a densidade am-
biental aumenta devido a injecao de massa proveniente da destruicao das nuvens pelos
mecanismos acima, de outro lado a densidade decresce por causa da passagem das frentes
de choque geradas pelas explosoes de SNs, que tendem a aquecer e fazer expandir o gas
tornando-o muito mais rarefeito. A importancia das perdas radiativas fica entao ligada a
estes dois processos: se o mecanismo de perda de massa das nuvens for mais eficiente que
o processo de rarefacao do gas devido a passagem dos SNRs, teremos um resfriamento efi-
ciente. Caso ocorra o contrario, o resfriamento nao sera relevante, e a quase totalidade da
energia injetada pelas SNs permanecerd no MIS sob forma de energia interna e mecanica.

Descrever este cenario através simulacoes numéricas, levando-se em conta todos os
fenomenos fisicos relevantes, é muito complicado. Primeiro porque o problema envolve
escalas muito distintas, variando desde as fragoes de parsec das nuvens até as centenas
de parsecs de todo o sistema de SB (Meurer et al. 1995; Planesas et al. 1997). Se-
gundo, porque seria dificil simular tal sistema integralmente levando-se em conta todos os
fenomenos relevantes como conducao térmica, os fétons ionizantes e as perdas radiativas.
Por isso, achamos mais adequado neste nivel do estudo, desenvolver um modelo semi-

analitico que, ainda que de modo simplificado, pode incluir todos os efeitos considerados
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Tabela 4.1: Valores dos parametros caracteristicos do ambiente de SB considerado.
| Modelo | Rgp (pc) | My, (Me) | My (M) | Nsn | R (ano™ 1) | tp (Myr) |
| Esférico | 100-700 | 10° —107 | 106 —10% | 10> —10° | 3x 107> =3x 1073 | 30 |

importantes. Até entao, a maioria dos trabalhos existentes na literatura que lidam com a
evolugao do MIS, concentraram-se em escalas ou regides muito distintas daquelas consid-
eradas neste estudo (Bertoldi & McKee 1990; Rosen & Bregman 1995; Vazquez-Semadeni
et al. 1995, Shore & Ferrini 1995; Wada & Norman 1999, Wada & Norman 2001). Neste
sentido, o modelo que descreveremos abaixo é inédito.

O nosso modelo considera um surto instantaneo de formacao estelar em uma regiao
esférica de raio Rgp. Assumindo uma distribuicao inicial de massa de Salpeter, pode-se
mostrar que o nimero de estrelas Ngy com massa maior que 8 M, (o qual corresponde ao
nimero de SNs) serd Ngy ~ 0.01(M, /M), onde M, é a massa total de estrelas dentro da
regiao de SB. As SNs de tipo II sao ativas por um tempo t;, ~ 3x 107 yr, o qual corresponde
ao tempo de vida de uma estrela de 8 M. A taxa de explosdao de SNs pode entao ser
considerada constante ao longo de 30 Myr e o seu valor seré simplesmente R ~ Ngx /5,
o qual estd em bom acordo com avaliagoes mais precisas e detalhadas (Leitherer et al.
1999). As taxas de massa e de energia injetadas pelas SNs vao ser entao, respectivamente,
Mgy = 10R Mg ano™' e Egy = 109'R erg ano™" (ver o Capitulo 2).

Varias observagoes do MIS da nossa Galaxia mostram que cerca de 80% do gés esta
sob a forma de glébulos compactos. Assumindo para galaxias de SB uma eficiéncia de
formagao estelar de ~ 10% (Capitulo 2; Colina et al. 1991), obtemos que a massa total
das nuvens em galdxias de SB é M, ~ 8M,,.

O gas é considerado opticamente fino, e as perdas radiativas podem entao ser calcu-
ladas através de uma fungao de resfriamento A(7") que, dependendo da temperatura, vale
(McKee & Begelman 1990; Mathews & Bregman 1978):

AMT)=1.6x 107877 ergem®s™'  10°K < T < 10™°K (4.1)

AT)=535x107T7% erg em®s™'  10°K < T < 10°K (4.2)

onde o fator § é igual a 1 quando o gas esta em equilibrio de ionizacao e pode crescer
até um valor 5 ~ 10 em presenca de nao-equilibrio de ionizacao (Borkowski et al. 1990;
McKee & Ostriker 1977).

Uma outra simplificacao do nosso modelo é assumir que todas as quantidades estao
uniformemente distribuidas dentro do volume esférico, além de considerar a velocidade
do gés igual a velocidade do som (Chevalier & Clegg 1985).
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SNR

Clouds SB

Figura 4.1: Imagem esquematica do modelo: em uma regiao de SB esférica de raio Rsp
consideram-se RSNs em expansao e nuvens densas e frias e/ou ionizadas (Melioli & de
Gouveia Dal Pino 2004).

Para uma melhor compreensao, um esquema do modelo é apresentado na Figura 4.1,

e os valores iniciais adotados sao resumidos na Tabela 1.

4.2.2 Solucoes estacionarias

Como primeiro passo, é importante procurar solugoes estacionarias para entender o com-
portamento do modelo em funcao dos varios parametros, colocando em evidéncia prin-
cipalmente o papel exercido pela troca de massa entre as nuvens e o MIS. Para fazer
isso, primeiramente nao nos preocuparemos com os mecanismos fisicos que descrevem a
expansao dos RSNs e a perda de massa das nuvens, mas simplesmente os introduziremos
nas equacoes de evolucao do sistema através de termos fontes. Assumindo que o gés se

desloca com a velocidade do som, as equacgoes de conservacao de massa e de energia sao

dados por:
dp, 3 ) .
— 4+ ——p,C = e 4.3
TR L. PsN + Pel (4.3)
a9 i Lo
— 4+ —p,Cs = ——L—A(T) + = (pe 4.4
dt + RSBng (MmH)Z ( ) + 2(p l)vn + €SN ( )
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onde p, e p, sao a densidade e a temperatura do MIS, pgy representa a injecao de massa
pelas SNs, p. a massa média perdida pelas nuvens, my a massa do préton e = 0.63 é o
peso molecular médio do gés ionizado, assumindo uma composicao de 90% de hidrogénio
e 10% de hélio. A velocidade isotérmica do som é C = (2.1k/,umH)1/2Tg1/2, Rgp é o raio
da regiao SB em parsec, égn € a taxa de injecao de energia gerada nas explosoes de SN,

e v, é a velocidade das nuvens, que consideraremos ser v, ~ 10% cm s™!.

Para obter
possiveis solugoes estaciondrias a partir das equacdes 4.3 e 4.4, eliminamos a dependéncia

temporal e, apds algumas passagens algébricas, obtemos as seguintes expressoes:

R? 1 :
3(1 4 &)C2 + 58 pox(1 4 €)°L(Cy) = =€v? + N (4.5)
9 2 PSN

onde £ = p/psn, k é a constante de Boltzman, e

L(C.) = {/cés_?’ se T < 10° K (46)
KC3 seT > 105K

onde K = 1.6 x 1079(2.1k)Y2(pumy) 5% em® s74 g=! e C, ¢ a velocidade do som para

uma temperatura 7' = 10° K.

Os termos do lado esquerdo da equagao 4.5 descrevem o resfriamento. Especifica-
mente, o primeiro termo representa o resfriamento devido a expansao adiabatica, enquanto
que o segundo representa as perdas radiativas. Os termos do lado direito representam as
fontes de aquecimento. O primeiro descreve a contribuigao a energia do sistema dada
pela energia cinética do gas removido das nuvens; o segundo considera o aquecimento
provocado pela energia injetada pelas SNs. Como se pode ver, este termo nao depende
de nenhuma hipétese sobre o tipo de SB considerado. Quando a taxa de resfriamento for
maior que a taxa de aquecimento, podemos dizer que a energia nao pode ser armazenada
no gas, e EA sera ~ 0. Quando, ao invés, a taxa de resfriamento for menor que a taxa
de aquecimento, o gas pode aumentar a prépria energia interna e mecanica, e EA serd ~
1. Tanto o comportamento do lado esquerdo como o do lado direto da equagao 4.5 sao
representados na Figura 4.2, como funcoes da temperatura 7, do gas, para uma regiao
SB de raio Rz = 100 pc e massa M, = 10° M.

As trés linhas continuas representam os termos do lado esquerdo, ou seja os termos
de resfriamento, para trés diferentes valores de £ e para § = 1; as trés linhas tracejadas
descrevem a mesma situacao, mas para § = 10. A linha horizontal descreve o lado direito
da equacao 4.5, i.e., os termos de aquecimento, os quais sao praticamente independentes do
valor de £. Verifica-se que para altas temperaturas as perdas radiativas sao despreziveis,
e o resfriamento é causado somente pela expansao adiabatica. Ja para temperaturas
intermediarias, entre 10° K e 10° K, o resfriamento ¢ quase inteiramente devido as perdas

radiativas, as quais sao tao mais importantes quanto mais baixa a temperatura. Abaixo
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Figura 4.2: Linha continua: curva de resfriamento para § = 1 e trés diferentes valores
de £. Linha tracejada: igual ao acima, mas para § = 10. O termo de aquecimento é
representado pela linha horizontal, a qual nao depende de 3, e nem de & (Melioli & de
Gouveia Dal Pino 2004).

de uma temperatura de 10° K o resfriamento passa a ser constante e independente da

temperatura.

Na Figura 4.2 podemos considerar trés casos diferentes. Para £ < £, existe apenas
uma solucao estacionaria, a qual é dada pela tnica interseccao entre a curva de resfri-
amento e a linha de aquecimento, a altas temperaturas. Chamaremos esta solucao de
solucao quente, pois o gas terd sempre uma alta temperatura e uma EA ~ 0. Para
Euw < € < &, existem duas solugoes: a solugao quente, e uma solugao que chamaremos de
morna. A solugdo morna (T, ~ 10° K) permite baixos valores para EA (como a solugao
quente), mas é termicamente instavel. Isso pode ser verificado integrando-se numerica-
mente as Eqgs. (4.3) e (4.4), e notando que a temperatura do sistema tende a ajustar-se ou
em altas, ou em baixas temperaturas, dependendo do valor de . Para £ > &, nao existem
solucoes estacionarias, o resfriamento serd sempre mais eficiente que o aquecimento, e o
sistema ajuntar-se-a a baixas temperaturas e conseqiientemente tera baixos valores para
EA. Em uma regiao de SB com condicgoes iniciais como as de Figura 4.2, temos &, = 17.5
e &, = 70.5. Como a taxa de explosoes de SNs é R 1072 yr~! e a taxa de matéria injetada
por elas vale Mgy = 1072 Mg, baixos valores para EA serao possiveis somente se a taxa
de perda de massa das nuvens for maior de ~ 0.7 M. Se a taxa de massa transferida das
nuvens ao MIS ficar entre 0.7 e 0.17 Mg, a solucao ¢é instavel e poderemos ter uma EA

alta ou baixa. Se a taxa de perda de massa das nuvens for menor que 0.17 My, EA sera
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sempre alta, e o resfriamento nao sera competitivo com o processo de aquecimento.

Esta simples solugao analitica mostra como o processo de energizagao do MIS é forte-
mente dependente dos fenémenos fisicos que o dominam. Se, por exemplo, consideramos
o caso de M82, a qual é caracterizada por uma taxa de explosao de SNs de ~ 1 M
ano~ !, obtemos que &, ~ 14, e para poder-se obter solucoes com uma baixa eficiéncia de
aquecimento, as nuvens deveriam perder massa pelo menos a uma taxa de 14 My yr=!, o
que poderia ser possivel somente para tempos muito curtos. Por isso, como ja comentado
na secgao precedente, SBs de grande massa devem ser provavelmente caracterizadas por
um valor de EA préximo a 1. Mas o mesmo nao pode ser afirmado para todas as galaxias
como, por exemplo, as galaxias anas.

Para poder ter um modelo valido aplicavel as diferentes tipos de galaxias SBs hoje
conhecidas, é necessario o estudo detalhado dos mecanismos fisicos que descrevem com
exatidao a troca de massa e de energia entre as nuvens e o MIS. Isso significa estudar
também as interacoes entre RSNs, além de entender-se os processos de fotoevaporacao,
arraste devido ao movimento relativo das nuvens e do MIS acarretando o desenvolvimento
da instabilidade Kelvin-Helmholtz, e de evaporacao térmica. Somente apds o estudo desses
mecanismos estaremos prontos para escrever as equagoes do sistema de forma mais geral

e integra-las para obter a correta evolucao do sistema em funcao do tempo.

4.3 Processos fisicos em um ambiente de SB

4.3.1 Formacao de nuvens

Como ja vimos, em todas as galaxias, e também em galaxias de SB, é possivel observar
uma série de estruturas nao-homogéneas no MIS, que sao chamadas, de forma geral, de
nuvens ou glébulos (Kerp et al. 1993; Cecil et al. 2001; Pietsch et al. 2001). Observagoes
rddio em galdxias de SB indicam a presenca de nuvens com massa entre 10% e 5 x10% M,
raios entre 0.5 e 1 pc, e temperaturas entre 50 K e 200 K (Cesaroni et al. 1991; Carral et
al. 1994; Paglione et al. 1995; Garay & Lizano 1999). Além disso, é razodvel esperar-se a
presenca de nuvens de massas e raios ainda menores, que evidentemente nao sao possiveis
de se detectar, devido a limites observacionais. Na nossa Galaxia, por exemplo, onde as
observacgoes podem ser feitas com maior precisao, sao detectadas nuvens em um intervalo
de massa entre 1 e 106 M), distribuidas em lei de poténcia com um indice o = 1.4—1.9
(Kramer et al. 1998; Blitz 1993).

Em galaxias de SB, onde os fenomenos energéticos sao mais intensos do que aqueles
caracteristicos das galaxias normais, é possivel imaginar que tanto os processos de de-
struicao, quanto os processos de formagao de nuvens sejam mais eficientes. Isso significa

que de um lado as nuvens sao mais fragmentadas, e entdo com massas menores que 10°
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Mg, e do outro lado, uma mesma massa total pode estar distribuida sobre um ntmero
maior de nuvens menores. Os fenomenos de destruicao serao estudados em detalhe nos
proximos pardgrafos; aqui tentaremos descrever os fenémenos de formagao, bem como as
equagoes que os descrevem.

Novas nuvens podem se formar em presenca de um alto niimero de RSNs. Trabalhos
anteriores (Cioffi & Shull 1991; Scalo & Chappell 1999) evidenciaram, através de sim-
ulacoes numéricas, a possibilidade de que pequenas nuvens possam ser geradas em regioes
HII. A acao combinada de ventos estelares e sobretudo de explosoes de SNs e seus RSN,
produz frentes de choque. A passagem destas pelo MIS, a interacao entre RSNs distin-
tos e o resfriamento do gas chocado nas superficies de descontinuidade deve acarretar a
formacao de filamentos densos e frios que permanecerao imersos no MIS. Acredita-se que
a fragmentacao de tais filamentos pode ser o principal fenomeno de formacao de nuvens.

A fim de verificar a possibilidade de formar nuvens a partir da interacao entre RSNs
e poder entao levar em conta este fenomeno nas equagoes de nosso modelo, nés também
realizamos simulagoes numéricas hidrodinamicas em 3D, utilizando o cédigo YGUAZU
(Raga et al. 2000; Raga et al. 2002; Masciadri et al. 2002) descrito no Apéndice A.
O dominio computacional considerado abrangeu um volume de 25 x 3.125 x 25 pc,
correspondendo a 256 x 32 x 256 pontos de grade, e foi preenchido com um gas homogéneo
com uma pressao caracteristica p, ~ 1.3 x 107'? erg cm™>. Neste ambiente explodimos 5
diferentes SNs com energia (em unidade de 10°! erg) 6.3 x 1072, 1.6 x 107!, 4.2 x 1072,
1.3 x 1072 e 1.3 x 107!, respectivamente. Os cdlculos foram rodados em uma grade de
quatro niveis com resolugao méaxima de 0.1 pc, simulando a evolugao do sistema sobre um
tempo total de 10° anos. Os resultados obtidos, alguns dos quais sao mostrados na Figura
4.3, mostraram a formagao de estruturas filamentares com densidades até 1000 vezes mais
altas que a densidade do MIS, e superficies com densidades tipicas aproximadamente 100
vezes mais altas que o MIS, em tempos menores que 5 x 10* anos, quando os RSNs
estao ainda em uma fase adiabética. Apds isso, as instabilidades Rayleigh-Taylor (R-T)
e Kelvin-Helmholtz (K-H), ja descritas no Capitulo 3, podem favorecer a fragmentagao
destas estruturas densas, garantindo assim a formacao de novas nuvens, em um processo
que continua ao longo de todo o tempo de atividade da regiao de SB.

Podemos assumir que a taxa de formagao das nuvens depende da massa de gas do
MIS da regiao considerada. De fato, é esta massa que é varrida, acumulada em filamentos
e superficies mais densas e, em seguida, fragmentada sob forma de nuvens. Podemos entao
expressar de modo simplificado a taxa de variagdo do nimero total de nuvens formadas

pelas interacoes entre RSNs, N, 1, como:

ONpint  0Myy,
= ’ 4.7
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Figura 4.3: Mapa em escala de cinzas da distribuicao de densidade obtida para a interacao
de 5 RSNs em um dominio computacional tridimensional de dimensoes de 25 pc x 3.125
pc x 25 pc, correspondente a 256 x 32 x 256 pontos de grade na méxima resolugao.
As duas faces que delimitam a parte inferior e o lado esquerdo tem fronteiras reflexivas,
enquanto que as outras duas faces possuem fronteiras continuas. O MIS tem densidade
ny,=1 cm~ e temperatura T, = 10 K. A energia da explosao das SNs é: Ey = 6.3 x 10%
erg, 1.6 x 10%° erg, 4.2 x 10% erg, 3.8 x 10%%erg, e 1.3 x 10°° erg. Os painéis correspondem
a duas diferentes épocas do estado evolutivo do sistema: ¢ = 2.5 x 10* yr (painel superior)
e 4.5 x 10* yrs (painel inferior) (extraido de Melioli & de Gouveia Dal Pino 2004).
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onde M, é a massa total do MIS na regiao SB, m,, ¢ a massa tipica de uma nuvem
(o qual é um parametro livre), t;,; é o tempo tipico de interacao entre os RSNs (como
veremos também no paragrafo 4.3.4) e § é a fracdo de gds do MIS que se deposita na
superficie do RSN. Modelos semi-analiticos que descrevem a evolugdo de um RSN (veja,
por exemplo, Chevalier 1974) mostram que a espessura da superficie de um RSN resulta
ser hg, ~ (1/12)Rgsn, 0 que significa que 0 varia entre 0.9 e 0.99 (para hg, = Rgsn, a
massa contida na superficie do RSN seria exatamente igual a massa de gas da regiao de
SB, resultando 6 = 1).

4.3.2 Foto-evaporacao

Uma regiao de SB é preenchida por uma grande quantidade de fétons ionizantes, os
quais sao produzidos pelas estrelas de alta massa de tipo O e B. O nimero de fétons
depende basicamente do numero de estrelas O e B, das suas emissoes energéticas e
da fracao de energia com respeito a emissao total, correspondente a energia tipica dos
fotons UV. Estas trés condigoes sao levadas em conta, juntamente a outros parametros
de menor importancia, em um cédigo numérico (Leitherer et al. 1999, disponivel no en-
dereco: www.stsci.edu/science/starburst99/mappings), que utilizamos para determinar
o numero de fotons ionizantes para uma dada regiao de SB. Usando condigoes iniciais
apropriadas a regiao de SB que queremos considerar no nosso modelo, encontramos que
a fase de explosao de SNs comeca apés 3.61 x10° anos da formacao da regiao SB, que no
caso representa o tempo zero do modelo, e que nesse instante a taxa de emissao de fétons
ionizantes ¢ S = 2.25 x 10°? s71, ntimero que decresce proporcionalmente com ¢4

Uma nuvem atingida por um fluxo de fétons suficientemente intenso, expande-se
muito rapidamente, enquanto que uma frente de ionizagao comeca a se propagar em
direcao ao centro da prépria nuvem. Este processo de um lado determina a expulsao das
camadas mais externas da nuvem, e do outro provoca a sua compressao, favorecendo a
formagao de um nicleo de maior densidade e neutro (Bertoldi 1989). O nicleo central que
sobrevive a este primeiro efeito provocado pelos fotons UV, comega entao a fotoevaporar,
em um processo que termina por destruir completamente a nuvem, devolvendo o seu
gds inteiramente para o MIS (Bertoldi & McKee 1990). Este fenomeno foi verificado e
estudado numericamente também através das simulagoes que apresentamos no Capitulo
3 e, como vimos, é responsavel por um aumento da densidade no ambiente de SB.

A taxa de evaporagao de uma nuvem pode ser inibida pela presenga de um campo
magnético. De fato, na nossa Galaxia o balanceamento entre a pressao das nuvens e
a do MIS quente é, muitas vezes, dominado pela pressao magnética mais do que pela
pressdo térmica (veja, por exemplo, Cox 1995; Bower et al. 1995). Se a nuvem possui um

campo magnético, pode-se demonstrar que quando a pressao exercida pela frente ionizante
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balanceia a pressao total da nuvem, vale a relacao (Bertoldi & McKee 1990):

Pn s Mn Yol 4/7, —4/21 -3
T =275 % 10 (1000> W}"/mn/ cm 3K, (4.8)

onde m, é como sempre a massa da nuvem em Mg, n, é a sua densidade inicial, b é
um parametro que descreve a intensidade do campo magnético inicial By = bn'/? u G,
e F = Sy/Rsp® com Sy = S§/10% 57!, sendo S o fluxo de fétons UV. Em uma nuvem
dominada pelo campo magnético b > 0.3, e a taxa de fotoevaporacao pode ser escrita em

fungao da sua massa, como:

Myy = —1.79 x 109 F"md™ My yr~*, (4.9)
onde 9 é uma fator adimensional:
2.7 b°/7
177
Nn

e onde n,, é dado em cm™3.

Nesse estudo, em presenca de fotoevaporacao, temos n,, ~
10* — 6 x 10° cm ™3, e para b ~ 1 resulta ¢ ~ 0.4 — 0.9. Também, pode-se mostrar que o
raio da nuvem, uma vez que esta alcanca o equilibrio de pressao com a frente de ionizacao,

vale:

T = 2.6 x 1072F Y Tm82! pe. (4.10)

Antes de considerarmos os outros fenomenos de destruicao das nuvens, é importante
lembrar dois aspectos importantes a respeito da fotoevaporacgao. O primeiro é que somente
nuvens neutras sao sensiveis a fotoevaporagao. Caso as nuvens estejam a uma temperatura
de 10* K ou mais, o gés fica transparente aos fétons UV, e nao hd perda de massa da nuvem
devido a fotoevaporacao. A segunda é que o processo de foto-evaporagao acontece somente
para nuvens situadas a distancias das estrelas O e B inferiores ao raio de Stromgren, que

vale:

S
R, =66.9(—")"* pc. (4.11)
g
Assumindo que o ntimero de estrelas O e B seja cerca de 1/3 do ntimero total de estre-
las que explodem como SN, o fator de preenchimento de uma regiao de SB por esferas

fotoionizadas seré:

Nsy (%

que torna-se igual a um para Ngy > 10 (assumindo n, ~ 1 cm™3, justificando a dis-

ffs=3x10°

). (4.12)

2
g

tribuicao de fétons aproximadamente homogénea sobre o ambiente inteiro de SB assumido

no modelo.
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4.3.3 Arraste

A velocidade relativa existente entre as nuvens e o MIS induz o desenvolvimento da
instabilidade K-H na interface entre os dois meios. Esta, por sua vez, acarreta a perda
de massa da nuvem (veja, por exemplo, Lin & Murry 2000). O contraste de densidade
X = pn/py, definido no Capitulo 3 como a razao entre a densidade da nuvem e a densidade
do MIS, permite expressar o tempo caracteristico de crescimento da instabilidade K-H,
que é T ~ X2 /v,, como ja vimos no Capitulo 3. Podemos entdo expressar a taxa

de perda de massa por arraste, My ~ m,, /Ty, como:

My ~ 1.3 x 1075,x"*r2v, s Mg ano™!, (4.13)

onde v, ¢ ¢ a velocidade das nuvens em unidades de 10% cm st e 1, é expresso em parsec.
Utilizando a equagao (4.10) podemos também escrever a taxa de perda de massa em

funcao da massa da nuvem, m,,, e da intensidade do fluxo de fétons ionizantes, F:

M,y ~ 8.8 x 10_mngXl/vaﬁ]:_w?m,lf/Ql Mg ano™ . (4.14)

onde o contraste de densidade y ¢é calculado considerando-se para a camada mais externa

da nuvem uma temperatura de ~ 10* K.

4.3.4 Evaporacao térmica

Uma nuvem densa e fria imersa em um meio rarefeito e quente pode perder massa através
de um processo de evaporacao térmica. A evaporacgao é cldssica quando o caminho livre
médio dos elétrons, A\, ~ 10*T?/n cm, é pequeno comparado com o comprimento car-
acteristico sobre o qual varia a temperatura do sistema, Ly = T/VT (Cowie & McKee
1977). Quando o caminho livre médio dos elétrons torna-se comparavel ou maior que L,
o fluxo de energia nao é mais igual a —kV'T, e seu valor maximo é dado pelo produto entre
a energia de um elétron, o nimero de elétons e a sua velocidade caracteristica. Neste caso
a evaporacao chama-se de saturada. O grau de saturagao de um plasma mede-se através

do parametro o;, que expressa a razao entre o fluxo classico e o fluxo saturado:

T, 21
_ 415
ot (1.54 X 107K) Ny T (4.15)

Caso o tempo caracteristico de resfriamento do gas do meio ambiente seja menor que

o tempo caracteristico de evaporacao, ao invés de a nuvem evaporar, sera o gas quente

circundante do MIS que ird condensar, aumentando a massa da nuvem (McKee & Cowie

1977; McKee & Begelman 1990). Isso acontece quando oy < ¢, onde o, = 0.028.
Levando-se em conta os aspectos acima, a taxa de perda de massa por conducao

térmica vale (Cowie et al. 1981):
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—4.34 x 1077613y, se oy < 1
My, (Mg ano™) =3 —5.92 x 10~ 7¢T. %07 se o, > 1 (4.16)
1.3 x 10°873*r, 07! se 07 < O
onde r, é dado em pc, Tg = T,/10° K, e o fator ® < 1 considera uma redugao da taxa
de perda de massa devido a presenca de campos magnéticos e turbuléncias. Também
nesse caso é possivel escrever a taxa de perda de massa em funcao da massa da nuvem,
utilizando a equagao (4.10). Adotando um valor candnico para o; < 1, o qual representa

um limite superior para a perda de massa, resulta:

M,, = —6.94 x 10722 F Y "m®/? M, ano™". (4.17)

4.4 Tempos caracteristicos

Conforme discutido na introducao deste Capitulo, a energia injetada pelas SNs e a con-
sequiente evolucao do MIS dependem principalmente do tempo de interacao entre os RSN,
tint-

Um RSN forma-se depois que a frente de choque gerada pela SN entra na fase de
Sedov-Taylor. Como ja vimos no Capitulo 2, isso acontece em um tempo tg, (veja, por
exemplo, McCray 1985):

0 n;/3(M® ) ( )

Claramente, o nosso modelo tem validade somente para os casos onde o tempo de interacao
entre os remanescentes é maior que o tempo de formagao do RSN.

Para poder avaliar o tempo de interacao temos que introduzir o conceito de porosi-
dade, o qual descreve a razao entre o volume dos RSNs e o volume da regiao de SB onde
as SNs explodem. Este parametro é muito importante para entender até que ponto os
RSNs conseguem produzir e manter um MIS a baixa densidade e alta temperatura (Cox
& Smith 1974). No nosso estudo, de acordo com os trabalhos de Cox & Smith (1974) e
de McKee (1992), assumimos que o tempo de interagao é o tempo no qual o parametro
de porosidade @) vale:

_ RsnVsntin
Q= Vsp

onde Vgy é o volume do RSN no instante t;,;, € Vg é 0o volume do ambiente de SB. O

~1 (4.19)

parametro () mede, aproximadamente, o fator de preenchimento do gas quente em funcao
do volume e do tempo de vida da regiao de SB. Quando () aproxima-se de 1, significa que

quase todo o ambiente estd preenchido com o gas quente dos RSNs. Nesse caso teremos a
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formacao de uma super-bolha que, dependendo das caracteristicas do MIS (veja Capitulo
2) pode até provocar o escape do gas para fora da galdxia sob a forma de vento (Capitulo
6).

As interacoes das superficies dos RSNs podem acontecer antes ou depois de o RSN
entrar na fase radiativa. Dependendo disso, temos duas possiveis expressoes para o tempo

de interagao. Caso os RSNs interajam quando ainda estao em uma fase adiabatica, resulta:

ng 3/11

E51) yr (4.20)

100 pc, 1?1 L (33X 10~* anos™* o/

Lint—sedov = 9 x 104 ( RSB )

(

Rrsn

enquanto que, se as interagoes acontecem quando os RSNs ja estao em uma fase radiativa,

temos:

100 pc)21/13 L (33X 10~* anos™*
Rsp

7/13,. 0.42 300
) n (4.21)

tint—raq = 7.5 x 10* ( g poar VT
51

Rpsn

onde [ é o parametro definido no Paragrafo 4.3.3.

Na Figura 4.4 comparamos os tempos de interagao descritos pelas equagoes (4.20)
e (4.21) em fungao da densidade ambiental, com o tempo caracteristico de formagao
da superficie do RSN e com o tempo caracteristico de resfriamento, dado pela equacao
(Capitulo 2):

te=1.49 x 10"~/ Mp 47 (4.22)

Observando-se a Figura 4.5, fica evidente que em presenca de densidades ambientais
menores que 0.1 cm™ o tempo de interacao é iy = tint—sedovs SENAO tint—sedov < to Neste
intervalo. Parat > t., os RSN entram em uma fase radiativa e temos entao que considerar
o tempo de interacao tin; = tint—rad-

Usando as equagoes (4.9), (4.14) e (4.17), e definindo o tempo caracteristico de au-
mento de densidade ambiental como o tempo que cada processo de perda de massa (foto-
evaporagao, evaporagao térmica, ou arraste) leva para aumentar a densidade do MIS de
1 cm™2 | obtemos as seguintes expressoes:

8 x 105 My m,>"

RSB 3
4.2
100 pc)( M, )?N:z/? anos (4.23)

toy = 837(

Rgp 8 x 10° My, . m,*3nl/3
tey = 1.9 X 104(100 pC)S( o T65/2 anos (4.24)
R 8 x 106 My, n2/3 ml/3
_ 3 SB \3 © n n
tg =2.9 x 10 (100 pc) ( i, o o 12 anos (4.25)
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log n

Figura 4.4: Tempos caracteristicos em funcao da densidade ambiental para um RSN que
evolui em uma regiao de SB esférica de raio Rgp=100 pc. O tempo de interacao para um
RSN em fase adiabatica é representado pela linha pontilhada, o tempo de interagao para
um RSN em fase radiativa pela linha tracejada, o tempo caracteristico de resfriamento
pela linha continua e o tempo caracteristico de formacao da casca do RSN pela linha
pontilhada-tracejada (Melioli & de Gouveia Dal Pino).
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para os tempos caracteristicos de aumento de densidade devido a fotoevaporagao (Eq.
4.23), a evaporagao térmica (Eq. 4.24), e ao arraste (Eq. 4.25), respectivamente. Depen-
dendo de como estes tempos caracteristicos relacionam-se uns com os outros, podemos
ter um cendrio que privilegia a formacao de uma super-bolha quente, ou um que favorece
uma mistura completa do gas com o meio. Quando t;,; for maior que um dos tempos
caracteristicos considerados acima, o gas perdido das nuvens mistura-se com o gés do MIS
antes da formacao de uma regiao com alta pressao (a super-bolha). Neste caso o gas das
nuvens contribui para aumentar a densidade ambiental, aumentando também as perdas
radiativas e ajudando entao a manter baixo o valor de EA. Do contrario, se t;,; for menor
que o tempo de destruicao das nuvens, a formacao de uma bolha com baixa densidade e
alta temperatura sera favorecida, e conseqiientemente o valor da EA serd préximo de 1.
Na Figura 4.5, comparamos os valores dos tempos caracteristicos para uma regiao
de SB como aquela descrita na Tabela 4.1. Os tempos sao calculados em funcao da
massa das nuvens. Independentemente da densidade e da temperatura ambiental onde
as SNs explodem (aqui consideramos dois casos extremos), podemos ver que a presenga
de nuvens com massa menor que ~ 100 My permite que t;,; seja maior que os outros
tempos de destruicao, favorecendo assim um cenario de mistura e atrasando a formacao

da super-bolha.

4.5 O modelo evolutivo da EA

4.5.1 As equagoes

Depois de haver considerado os processos fisicos mais relevantes em um ambiente caracter-
izado por uma alta taxa de formacao estelar, podemos escrever as equagoes que descrevem
o modelo apresentado no paragrafo 4.2. Nosso objetivo é conhecer a evolucao da densi-
dade ambiental, ng4, da pressao, p,, do nimero de nuvens, N, e da massa de nuvens, m,,.

O sistema de equagoes que precisamos resolver é dado por:

dMloss

e Myy + M, + My (Mg, ano™?) (4.26)
dNn Ny Mloss o M -1
_ _ N, _ C,Nv, — C5N, 4.2
o Cy = o~ CoN, v, — Cs - (ano™") (4.27)
d . M,
My _ CyN,,M;pss — Cs g _ CongMCs + Cy (—b) (em™ s71) (4.28)
dt tint 106
d )
% = C7RsnEsn + Cs Ny Migssvz — Con2A(T,) — C1opgMCy (erg s™') (4.29)
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Figura 4.5: Tempos caracteristicos em funcao da massa das nuvens para uma regiao de
SB esférica com Rgp=100 pc, F=0.225, M, = 8 x 10°M, ¢ = 1. O tempo de interacao
é representado pela linha pontilhada-tracejada, os tempos caracteristicos de aumento
de densidade devidos a fotoevaporacao, evaporagao térmica e arraste sao representados,
respectivamente, pelas linhas continua, pontilhada e tracejada. No painel superior, temos
ny=0.01 cm™® e T, = 2 x 10° K, enquanto que no painel inferior n,=5 cm™® e T, = 5 x 10*
K (Melioli & de Gouveia Dal Pino). 76



onde:

- 4.64 x 1014 VSBmH,u

Oy = — (4.30)
5
- 4.31
G2 3.15 x 107 (4.31)
1
Cs = 3.15 x 107 m,, (4.32)
1
_ 4.
Ca 4.6 x 102 Vgp (4.33)
Ssp
C. — 4.34
° 7 Vg (3.08 x 1018) (4:34)
1.1 x 1024
Cn— 2 X2V 7 4.35
‘ Vspmp (4.35)
7.24 x 1064
;- T2 (13
4. 10-23
Cy = 56‘230 (4.37)
2
28
Cho = VSB (4.39)
SB

e onde Sgp € a superficie da regiao de SB.

A equagao (4.26) descreve a evolu¢do da massa de uma nuvem, a equagao (4.27)
descreve a evolugao do nimero total de nuvens e as equagoes (4.28) e (4.29) descrevem
a conservacao de massa e de energia do sistema de SB considerado. Os termos C,, (com
n =1,10) sdo as constantes do modelo.

Na equacao (4.26) utilizamos os termos de perda de massa (4.9), (4.14) e (4.17)
descritos em detalhe nas secoes 4.3.2, 4.3.3 e 4.3.4.

Na equagao (4.27), os primeiros dois termos descrevem a diferenga entre os processos
de formacao e de destruicao das nuvens, o terceiro termo considera a fracao de nuvens
que sao ejetadas para fora da regiao considerada, e o quarto termo leva em conta o
processo de colisao entre as nuvens, onde assumimos um tempo caracteristico de colisao
teon = 1/(Npdmr2v,). Vale lembrar que estamos assumindo a massa de cada nuvem, m,,
como constante. Isso equivale a adotar uma distribuicao de massa constante no tempo
(caracterizada por uma massa média constante) onde os fenémenos de destruicao e de
formacao de nuvens nao afetam a sua caracteristica intrinseca, mas somente o ntimero

total das nuvens.
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Na equagao (4.28) o primeiro termo descreve o aumento da densidade ambiental, n,,,
causado pela perda de massa das nuvens; o segundo expressa a transferéncia de massa do
MIS para as camadas dos RSNs, o que determina a diminuicao da densidade ambiental; o
terceiro termo descreve a perda de massa devido ao escape do gas através das fronteiras
da regiao de SB; e o quarto termo leva em conta a injecao de massa causada pelas SNs e
pelos ventos estelares que ocorrem ao longo da vida do SB (Leitherer & Heckman 1995).

Na equacao (4.29), que descreve a energia do sistema, o primeiro termo representa
a taxa de injecao de energia das SNs, o segundo leva em conta a energia cinética do
gas perdido pelas nuvens, o terceiro expressa as perdas radiativas do gas (considerado
opticamente fino), e por fim, como nas outras equagoes, o ultimo termo descreve a perda
de energia causada pelo escape do gas.

Estas equacoes sao integradas no tempo com a ajuda do método de Runge-Kutta de
quarta ordem, a fim de determinar a evolucao do sistema e da eficiéncia de aquecimento
pelas SNs, EA (veja também a introducao 4.1):

(%ngg + %pg)

EA = 47 R?
™ SB RESN

MC,. (4.40)

4.5.2 Resultados

Nos paragrafos 4.2 e 4.3 estudamos os processos fisicos que dirigem a perda de massa das
nuvens e comparamos estes processos com os processos de formacao das super-bolhas.
Os primeiros resultados mostraram que quando o tempo caracteristico de aumento de
densidade, definido como t,,, = min(tyy,tey, tq), for menor que tempo caracteristico de
formacao da super-bolha, t;,;, o valor de EA fica desprezivel. Quando, ao contrario,
tint < tme, 0 valor de EA pode ser da ordem de 1. Se estes resultados forem corretos, o
que se espera é que o aumento da EA aconteca juntamente com uma forte diminuicdo das
perdas radiativas, as quais sao proporcionais ao quadrado da densidade ambiental.

Na Figura 4.6 podemos examinar os resultados para um modelo de referéncia, o
qual indicamos como Modelo 1. Neste modelo consideramos nuvens inicialmente neutras
(T, = 100 K) e em equilibrio de pressao com o meio ambiente e com o fluxo de f6tons
ionizantes. As condigbes iniciais do SB estao dentro dos limites descritos na Tabela 4.1,
e as demais caracteristicas sao sumarizados na Tabela 4.2.

Verifica-se que EA alcanca o valor 1 apés 16 Myr. Antes desse tempo a energia
armazenada no gas representa uma fragao desprezivel da energia total injetada pelas SNs.
A maior parte dela é irradiada por causa da acao combinada do eficiente aquecimento e da
alta densidade do gas do MIS. A grande quantidade de energia injetada aumenta a taxa
de destruicao das nuvens o que, por sua vez, aumenta a densidade ambiental e portanto a

emissividade do gas. De certa maneira podemos dizer que até certo ponto, quanto maior
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Figura 4.6: Modelo 1: no primeiro painel (superior esquerdo) é representada a evolucao
da densidade ambiental (n), da temperatura (T") e da pressao (p) de um ambiente SB
esférico com massa estelar M, = 10® Mg, raio Rgp=100 pc, densidade do MIS n, = 0.01
cm™®, temperatura T, = 2 x 10° K, pressdo p, = 6.35 x 1072 dy cm™? e massa total do
gds M, = 8 x 10°M,. No segundo painel (inferior esquerdo): evolugao do nimero (N.) e
do raio (r.) das nuvens. No terceiro painel (superior direito): evolugdo de EA das SNs.
No quarto painel (inferior direito): fator de preenchimento das nuvens, ff = N.V./Vspg,
onde V. é o volume de uma nuvem; parametro de saturagdo o, Eq. (4.15), e contraste
de densidade entre as nuvens e o MIS, x = p,/p,. O valor da densidade ambiental, da
temperatura e da pressao do MIS, e o niimero e o raio das nuvens sao normalizados ao valor
inicial, e representados em escala logaritmica. Os valores iniciais do raio, da temperatura,
e da densidade das nuvens sao: 7, = 6.5 x 1073 pc, T, = 100 K, e n, = 6 x 10° cm™3
(Melioli & de Gouveia Dal Pino 2004).
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Tabela 4.2: Caracteristicas dos modelos considerados neste estudo.

| Modelo | ng (cm™®) | T, (K) | Massa das nuvens (Mg) | Perda de massa | My (Mg) | M, (Mg

)|
|1 ] 001 | 2x10| 0.015 | Myv, Mey, Mg | 8x10% | 106 |
2] 5 | 5x10% | 0.015 | Myv, Mey, My | 8x105 | 106 |

3 0.01 2 x 109 0.015 Myy, Mg, My | 8 x 107 107

4 0.01 2 x 10° 0.015 Mey, Mg 8 x 10° 10°
|5 ] 001 |2x10°] <m>=03 | Myv, Mey, Mg | 8x 105 | 106 |
|6 | 001 [2x10°] 0.015, sem formagio | Myy, Mep, My | 8x 105 | 105 |

for a energia injetada, maior serd o aumento na densidade e na emissividade do meio, e
portanto, menor sera o valor de EA. Este processo depende fortemente da taxa de perda
de massa sofrida pelas nuvens, mostrada na Figura 4.7. Dos trés processos analisados, i.e.,
fotoionizacgao, evaporagao térmica e arraste, a fotoionizagao domina durante os primeiros
16 Myr. Este deve destruir completamente as nuvens inicialmente presentes na regiao de
SB (como se pode verificar através da evolugao do nimero de nuvens no painel inferior
esquerdo da Figura 4.6).

Depois que todas as nuvens sao destruidas e a taxa de formagcao de novas nuvens torna-
se desprezivel, os varios fenomenos de perda de massa ficam sem nenhuma influéncia no
processo evolutivo da regiao de SB e as perdas radiativas deixam de ser suficientemente
eficientes para poder manter baixo o valor de EA. !

O grande aumento de densidade observado no comego da evolugao da regiao de SB na
Figura 4.6, superior a quatro ordens de magnitude, nao deve parecer irreal ou exagerado.
Este comportamento depende fortemente das condigoes iniciais adotadas. De fato, o
Modelo 1 comegou a ser evoluido em um ambiente caracterizado por uma baixa densidade
e uma alta temperatura (n, = 0.01 ecm™®, T, = 2x 10° K) tipicos de uma super-bolha, mas
com condicoes tais que t,,, < t;;. Isso significa que o ambiente naquele instante ainda
nao se encontrava em uma configuragao ideal para poder manter a existéncia da bolha.
Por isso observamos o subito aumento em densidade: as condigoes iniciais adotadas eram
instaveis e o sistema rapidamente ajustou-se para adquirir condicoes estaveis, mesmo
antes de comecar a expulsar de forma eficiente o proprio gés. Esta conclusao pode ser
confirmada observando-se a evolucao do Modelo 2.

O Modelo 2 (Figura 4.8) possui as mesmas condi¢oes iniciais do Modelo 1. A tnica
diferenga (veja a Tabela 4.2) é que nesse caso o MIS tem uma densidade inicial muito

3

mais alta, n, =5 cm™?, e uma temperatura menor, T, = 5 x 10* K, aproximando-se mais

Vale também ressaltar que durante a primeira fase de vida da regido de SB as nuvens sofrem um
processo de condensacao no lugar de um processo de evaporagio (sendo que o < o, = 0.03), mas isso néo
tem influeficia significativa na evolugao do sistema considerado.
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Figura 4.7: Modelo 1. Taxa de perda de massa das nuvens com m, = 0.015 M, devido

a fotoevaporagao, My (linha continua), evaporagao térmica, M., (linha pontilhada), e
arraste, My, (linha tracejada) (Melioli & de Gouveia Dal Pino 2004).
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Figura 4.8: Modelo 2. Mesmos parametros e condigoes iniciais do Modelo 1 da Figura
4.6, com a excecao de que neste caso a densidade e a temperatura iniciais do MIS sao:
ng=> cm >, T, =5x10* K (p, = 3.45 x 107" dy em™2) (Melioli & de Gouveia Dal Pino
2004).

das condigoes tipicas de uma regiao de SB onde ainda nao se desenvolveu nenhuma bolha
e nenhum vento.

Comparando as Figuras 4.6 e 4.8, podemos notar que a evolugao posterior dos varios
parametros sao praticamente idénticas, com a tunica diferenca que o Modelo 2 nao ap-
resenta o crescimento inicial em densidade de quatro ordens de magnitude observado no
Modelo 1. Neste caso o crescimento inicial de densidade é de uma ordem de magni-
tude. Isso confirma a auto-consisténcia das equacoes empregadas. Independentemente
das condigoes iniciais do MIS, a regiao de SB evolui da mesma maneira. Nos primeiros 16
Myr, a densidade ambiental alcanga o valor n, ~ 50 cm™, a temperatura é T, = 10* K
e EA permanece desprezivel. Depois de 16 Myr, as nuvens cessam de existir e a energia
injetada pelas SNs nao pode mais ser irradiada de forma eficiente. Conseqiientemente, a
pressao do MIS consegue alcancar um valor dez vezes mais alto do que seu valor inicial,

mesmo em um ambiente que ja reduziu a sua densidade por causa do escape do gas através
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Figura 4.9: Modelo 3. Mesmos parametros e condigoes iniciais do Modelo 1 da Figura
4.6, com a excecao de que neste caso a massa estelar é M, = 107 M, e a massa do gds é
M, =8 x 10" Mg, (Melioli & de Gouveia Dal Pino 2004).

das suas fronteiras, e EA sobe para 1, como no modelo de reférencia da Figura 4.6.

Na Figura 4.9 sao mostrados os resultados do Modelo 3 que possui as mesmas
condicoes iniciais do Modelo 1, mas com uma massa, tanto das estrelas como do gas
contido nas nuvens, dez vezes maior. Isso significa que a taxa de explosao de SNs e
o numero de nuvens, também é 10 vezes mais alto. Com estas condigoes iniciais, EA
nunca consegue alcangar valores significativos dentro do periodo de vida da regiao de SB,
da ordem de 30 Myr. Este comportamento é causado principalmente por dois efeitos
combinados: o alto niimero de SNs que explodem no MIS consegue destruir com maior
eficiéncia as nuvens, e a alta massa de gas permite que o MIS mantenha uma densidade
alta (5-10 cm™3) e quase constante durante os 30 Myr, favorecendo assim uma alta taxa

de resfriamento (o n?).

Na Figura 4.10 sao mostrados os resultados do Modelo 4 (veja os parametros indicados

na Tabela 4.2), onde consideramos nuvens completamente ionizadas com uma temperatura
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Figura 4.10: Modelo 4. Mesmos parametros e condigoes inicias do Modelo 1 da Figura
4.6, exceto de que neste caso as nuvens sao completamente ionizadas (7, = 10* K, r,=1.7
pc, e n,=2 cm?), e o fenomeno de fotoevaporacao nao é levado em conta na equagio
(4.26) (Melioli & de Gouveia Dal Pino 2004).

constante T;, = 10 K. Nessas condigoes, a foto-evaporacao (como vimos, o mais eficiente
dos mecanismos de perda de massa) nao é levada em conta porque o gas ionizado é
transparente aos fétons UV. A auséncia de um fenémeno tao eficiente de destrugao das
nuvens faz com que estas sobrevivam por um tempo mais longo, permitindo que também
a densidade do MIS mantenha-se constante por um tempo maior. O resultado, que pode
ser visto na Figura 4.10 (painel superior direito), é que EA sobe para 1 apds 20 Myr.
Ou seja, a falta de um fenomeno eficiente de destruicao das nuvens nao altera muito a
evolugao do gas da regiao de SB, mostrando mais uma vez que as condigoes iniciais nao
alterem de forma significativa o resultado final.

A analise desses resultados evidencia a importancia que as nuvens tem no controle
da evolucao da densidade do MIS e, conseqiientemente, em influenciar todo o processo
evolutivo da regiao de SB considerada. Elas comportam-se como valvulas, capazes ao

mesmo tempo de deter ou ceder gas ao meio ambiente. Por um lado, o gas concentrado
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nas nuvens nao é carregado pelas cascas dos RSNs, o que evita que seja ejetado para
fora da regiao de SB, e por outro lado, o gas que é perdido das nuvens ajuda a manter
a densidade ambiental suficientemente alta, permitindo que as perdas radiativas sejam

eficientes e EA baixa.

Como as nuvens desenvolvem um papel fundamental no processo evolutivo de todo
o SB, é importante ver como os resultados se alteram ao considerar-se uma distribuicao
de nuvens que siga uma lei de potencia (x m?), no lugar de uma populacao de massa
fixa. De fato, como apontado por muitas observagoes (Kramer et al. 1988) e também
discutido na Secao 4.3.1, a massa das nuvens parece variar entre um minimo de 1074
Mg a um méximo de 103 Mg. Por isso no Modelo 5 consideramos uma distribuicao de
nuvens N(m,) o< m_*, com a = 1.5 e uma massa média < m >~ 0.3 Mg, situagdo que
se diferencia daquelas estudadas nos modelos de 1 a 4, onde escolhemos nuvens com uma
massa fixa m, = 0.015 M. Surpreendentemente, os resultados, mostrados na Figura

4.11, nao diferem muito dos outros apresentados nas figuras precedentes.

Neste caso a densidade cresce inicialmente de 3 ordens de magnitude e o niimero de
nuvens evolui mais suavemente do que nos outros casos. Assim, mesmo assumindo uma
distribuicao de nuvens, o que realmente determina e orienta a evolugao do sistema ¢é o valor
total da massa de gés contido nas nuvens. Como este valor foi mantido igual também neste
modelo, observa-se um comportamento de EA andlogo aos outros ja estudados. EA sobe
para 1 depois de um periodo de 16-19 Myr. Isso indica também que EA é independente
da massa média das nuvens, a qual foi tomada neste modelo como sendo 10 vezes mais

alta que nos outros modelos.

Todos os modelos estudados até o momento consideraram uma formacao continua de
nuvens, determinada principalmente pela interacao e fragmentacao das cascas dos RSNs.
Caso este fenomeno nao aconteca, ou seja, caso as nuvens sejam somente aquelas da
configuracgao inicial, sem nenhum fenomeno de formacao durante a evolucao, verificamos
que o sistema evolui de uma forma bem diversa. Neste caso (Modelo 6, Figura 4.12)
a primeira e Unica geracao de nuvens é rapidamente destruida e nenhum mecanismo
é entdao capaz de manter alta a densidade do MIS. EA sobe entao para 1 logo apos
2 Myr e a ejecao de géas para fora do SB torna-se altamente eficiente. Esta situacgao
equivale a assumir que todas as cascas dos RSNs estao completamente ionizadas e as
perdas radiativas sao despreziveis. Sendo assim, mesmo interagindo entre si, os RSNs nao
conseguem formar estruturas mais densas, e o gas carregado por eles mistura-se ao MIS

e é ejetado rapidamente fora do SB.

De uma forma mais realista podemos pensar que dentro da regiao de SB algumas
interacoes de RSNs possam dar origem a nuvens, enquanto outras nao. Sendo assim,

podemos dizer que o limite de 2 Myr encontrado no modelo 6 é um limite inferior, enquanto
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Figura 4.11: Modelo 5. Mesmos parametros e condigoes iniciais do Modelo 1 da Figura
4.6, com a excecao de que a massa inicial das nuvens foi substituda por uma funcao de
distribui¢ao de massa com indice espectral @ = 1.5 (Melioli & de Gouveia Dal Pino 2004).
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Figura 4.12: Modelo 6. Mesmos parametros e condigoes iniciais do Modelo 1 da Figura
4.6, com a excegao de que neste caso nenhum mecanismo de formagao de nuvens ao longo
da vida da regido SB ¢ levado em conta (Melioli & de Gouveia Dal Pino 2004).
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que o limite de 19 Myr, encontrado no Modelo 4, é um limite superior. Se, por exemplo,
todo o ambiente for completamente ionizado, o fendmeno de fotoevaporacao nao deveria
ser levado em conta, pois o gas torna-se completamente transparente aos fétons UV.
Considerando um modelo onde nao ha formagao de nuvens e onde nao se leva em conta
a foto-evaporacao das nuvens, EA sobe para 1 depois de 8 Myr, ou seja, em um tempo
intermediario entre os dois limites encontrados neste estudo.

Resumindo, podemos dizer entao que os ambientes de SB caracterizados por uma
alta taxa de formacao de nuvens apresentam, por um certo tempo de vida, uma baixa
EA e uma alta retencao de gas. A presenca de fenomenos turbulentos de varias origens,
mantidos principalmente pelas explosoes de SNs, é o ingrediente mais importante no
processo de formacao de nuvens e por isso podemos imaginar que este fenomeno seja de
fundamental importancia tanto para governar a formacao estelar, quanto para controlar

a ejecao de gas, ajudando possivelmente futuros ciclos de formacao estelar.

4.6 Discussao dos resultados

Os resultados analisados neste Capitulo indicam que realmente, em um ambiente de SB,
nao é possivel assumir a priori um valor fixo para EA. Este valor, de fundamental im-
portancia para poder compreender-se todo o processo energético do MIS e sua evolugao,
depende de algumas caracteristicas iniciais fundamentais, e evolui no tempo de acordo
com a evolugao do gas. Em todos os modelos que testamos, o comportamento que mais
fica evidente é que a EA de uma regiao de SB pode assumir dois valores extremos, 0 ou
1, ocupando valores intermediarios por um tempo desprezivel. As duas solugoes estaveis
caracterizam-se ou por uma completa radiagao da energia, caso onde EA ~ 0, ou por
densidades baixas o suficiente para que as perdas radiativas sejam despreziveis, caso onde
EA = 1. Como mostrado tanto através da resolucao analitica das equacoes que descrevem
a evolucao energética de uma regiao de SB, quanto na integracao temporal do sistema
nao-linear (Eqs. 4.26, 4.27, 4.28 e 4.29), os principais responséveis pela evolugao de EA
sao as nuvens e os seus mecanismos de perda de massa.

De fato, a grande quantidade de energia injetada no MIS pelas explosces de SNs, a
presenca de fétons ionizantes UV, o movimento relativo existente entre as nuvens e o MIS,
provocam uma continua destruicao das nuvens. O gas quente e rarefeito que preenche
a regiao de SB por causa da passagem das frentes de choques geradas pelas explosoes
das SNs, mistura-se entao continuamente com o gas proveniente das nuvens, aumenta
a prépria densidade, e resfria com uma maior eficiéncia através das emissoes radiativas
(ox ng) Ao mesmo tempo, a maior densidade ambienta permite aos RSNs acumular uma

grande quantidade de massa nas suas superficies externas durante a expansao. A interacao
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destas superficies gera filamentos e regioes mais densas que podem ser consideradas como
os precursores de novas nuvens, as quais novamente perdem massa para o MIS, em um
ciclo continuo. Como vimos, este processo mantém-se em equilibrio somente por um certo
tempo que depende principalmente da massa total de gas presente na regiao de SB, e que
na maioria das vezes vale ~ 16 Myr.

Uma baixa EA faz com que o gds nao abandone a SB em tempos muito curtos,
podendo favorecer assim novos surtos de formacao estelar. O aumento tao repentino da
EA de 0 para 1, favorece do outro lado uma expulsao quase instantanea do gas, criando
as condigoes de uma possivel dispersao estelar e uma conseqiiente morte prematura dos
aglomerados estelares. Tanto o processo de formacao estelar favorecido pelas explosoes
de SNs, quanto a dispersao estelar provocada da rapida expulsao de gas, serao estudadas
em detalhe no préximo Capitulo 5.

Os resultados deste capitulo foram publicados em artigo na A&A (Melioli & de Gou-
veia Dal Pino 2004, Apéndice D).
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Capitulo 5

Consequéncias da energizacao por
supernovas: dispersao e formacao
estelar

Neste Capitulo serao estudados os principais fenomenos provocados pela injecao de al-
tas quantidades de energia produzidas pelas explosoes de SNs no MIS em regides com
intensa formacao estelar. Tais regioes, com tamanhos que variam entre 10 pc e 100 pc,
sao os chamados aglomerados estelares jovens, cujo evolugao faz parte de um processo
hierarquico que comeca nas pequenas escalas, da ordem de alguns pc, até chegar a es-
calas galacticas, que serao estudadas no préximo Capitulo. Mais detalhadamente, neste
Capitulo de um lado focalizaremos a nossa atencao sobre a possivel dispersao do gas dos
aglomerados estelares provocada por uma alta energizacao do MIS, enquanto que do outro
lado veremos como a energizacao, através das ondas de choque produzidas nas largas es-
calas pelos RSNs, pode favorecer a formacao de novas estrelas. A evolucao do MIS em
funcao da energia e do gas que suas proprias estrelas injetam é um classico exemplo de
como o processo de re-alimentagao (feedback) é capaz de influenciar o processo evolutivo

de uma determinada regiao galactica ou da prépria galaxia como um todo.

5.1 Introducao: aglomerados estelares

A grande maioria das estrelas das galaxias é produzida em regides dinamica e gravita-
cionalmente ligadas e caracterizadas, em uma certa época, por uma intensa atividade de
formacao estelar (Lada & Lada 2003). Tais regioes, denominadas de aglomerados este-
lares, formaram-se por causa do colapso e da fragmentagao de nuvens moleculares gigantes
(NMG) em um processo que converte cerca de 30-60 % do gas do MIS em estrelas. Pode-se
dizer entao que um aglomerado estelar ¢ uma regiao nao muito extensa onde gas e estrelas

coexistem.
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O estudo dos aglomerados estelares é de importancia fundamental no contexto as-
trofisico. A grande variedade de estrelas com diferentes massas e a quase simultanei-
dade do processo de formacao desses grupos, por exemplo, permitem testar as teorias de
evolucao estelar através da andlise dos diagramas cor-magnitude. Além disso, os aglome-
rados estelares oferecem a menor escala fisica sobre a qual é possivel avaliar com grande
precisao a distribui¢ao da fungao inicial de massa estelar (IMF). Um grupo é ligado grav-
itacionalmente e a sua evolucao é governada pelas leis de Newton do movimento. Desse
modo, outra informacao importante que pode ser obtida através do estudo dos aglomera-

dos estelares diz respeito a dinamica de sistemas complexos.

Além disso, o estudo da distribuicao espacial dos aglomerados sempre foi peca essen-
cial para ajudar a compreender a estrutura da nossa galaxia. A distribuicdo dos aglome-
rados velhos (denominados de globulares), por exemplo, permitiu determinar a posigao
do centro galdctico e a existéncia de um halo em volta da galdxia. J4, os aglomerados
mais jovens sao 6timos indicadores de formacao estelar e por isso serviram também para
tracar a estrutura espiral da Galaxia, sendo que nos bracos a taxa de formacao estelar é

maior do que a registrada nas outras regioes galacticas.

A origem dos aglomerados estelares ainda hoje nao é muito clara. Os aglomerados
mais velhos e compactos formaram-se bilhoes de anos atras, quando a nossa Galaxia ainda
nao tinha as caracteristicas que possui hoje. Poe essa razao é muito dificil conseguir provas
empiricas sobre o processo de formagao. J& os aglomerados abertos (ou jovens) estao se
formando ainda hoje, em um processo continuo que ocorre principalmente nas regioes
do disco, tornando possivel a observagao direta. Entretanto, estes estudos nao podem
atingir a precisao desejada devido a alta absorcao provocada pelo gas e pela poeira. De
fato, os aglomerados abertos jovens sao formados em NMGs cuja caracteristica principal
¢ exatamente a alta densidade gasosa e a grande quantidade de graos de poeira. Por
isso, imagens diretas sao dificeis de se obter. Somente com o recente desenvolvimento de
técnicas de observacao no infravermelho comecou-se a alcancar melhores resultados e com
maiores resolucoes. Mais especificadamente, o uso de cameras infravermelhas permitiu
revelar a presenca de regices de alta densidade (glébulos) imersas nas préprias NMGs que
parecem ser os sitios ideais para comegar o processo de formacao estelar. Tais glébulos
parecem ser realmente muito numerosos em todas as regioes onde ha NMGs e indicios de
formagao de grupos abertos. Eles sao hoje considerados as unidades bésicas no processo de
formacao estelar. Os globulos parecem, portanto, estar intimamente associados a formacgao
dos aglomerados, as primeiras fase evolutivas das estrelas e dos sistemas planetarios, e
seu estudo pode ter um papel chave para a compreensao da origem e da evolugao das
diferentes populacoes estelares e da forma universal caracteristica da funcao inicial de
massa (IMF).
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Por muito tempo pensou-se que a taxa de formacao estelar nas NMGs era pequena
demais em proporcao as altas concentragoes de gds nessas regioes inferidas através das
observagoes das moléculas de CO. De fato, o que parecia ocorrer era que o processo de
formagao estelar possuia uma baixa eficiéncia mas longa duracao, e que a fracao do gas
das NMGs convertida em estrelas fosse muito mais baixa do que o esperado (Zuckerman
& Evans 1974; Zuckerman & Palmer 1974). Além disso, existia a idéia de que as nuvens
podiam ser estruturas caracterizadas por uma vida muito longa, pois eram observadas
altas abundancias de moléculas mesmo em regides com baixas taxas de reacoes quimicas.
A conseqiiéncia logica destas idéias era que diferentes fenomenos poderiam ser capazes
de inibir a formacao estelar oferecendo um balanceamento a auto-gravitacao da nuvem.
Os principais fenomenos invocados eram os campos magnéticos e a turbuléncia do meio.
Uma vez que, a escala das NMGs, a intensidade dos campos magnéticos nao mostrou
ser suficientemente alta para impedir o colapso da nuvem, passou-se a dar uma énfase
maior ao papel desenvolvido pela turbuléncia. Esta porém, tem um tempo caracteristico
de dissipacao que é muito menor que o tempo de vida da NMG. Por isso foram estudadas
possiveis maneiras capazes de estender o tempo efetivo de influéncia da turbuléncia. De
um lado, pensou-se que a turbuléncia poderia suportar as nuvens somente nas largas es-
calas (Bonazzola et al. 1987; Leorat, Passot, & Pouquet 1990; Vazquez-Semadeni & Gazol
1995). Por outro lado tentou-se encontrar processos capazes de gerar continuamente nova
turbuléncia, como por exemplo, os ventos (Norman & Silk 1980; Franco & Cox 1983; Mc-
Kee 1989) e os jatos estelares (Chernin et al. 1994; de Gouveia Dal Pino 2000; Raga et al.
2002). Tais estudos, mesmo que baseados em hipdteses nao muitos corretas, contribuiram
para uma maior compreensao da teoria de turbuléncia (veja também Lazarian & Cho
2004; Cho & Lazarian 2004), e mais para frente nesta tese, no Capitulo 6, tentaremos
também esclarecer melhor o papel que elas desenvolvem dentro do processo evolutivo de

uma galaxia.

Hoje porém, sabe-se que os processos evolutivos das NMGs sao um pouco diferentes
daqueles conhecidos até a alguns anos atras. A formacao estelar parece ser um processo
muito mais rapido do que aqueles previstos anteriormente, e isso pode ser atestado, por
exemplo, pela observagao da grande quantidade de estrelas imersas nas nuvens (Beichman
et al. 1986). Se, como veremos em detalhe ao longo deste Capitulo, a presenca de estrelas
jovens contribui fortemente para destruir a nuvem onde as proprias estrelas formaram-se,
entao o ciclo de formacao estelar deve ser suficientemente curto e terminar antes mesmo
que o gés da nuvem seja disperso (Elmegreen 1991). Em um processo de formagao estelar
rapido, a re-alimentacao pelo géas e a turbuléncia nao sao mais fenomenos necesséarios para
governar a vida das NMGs; as transicoes quimicas dentro das nuvens explicam-se como

eventos que acontecem em certas regioes mais densas das nuvens, e que por isso sao muito
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mais rapidos que as mesmas reacoes em regioes mais amplas e de menor densidade; as
interacoes entre as proto-estrelas sao tao rapidas que nao podem afetar de maneira signi-
ficativa o perfil da distribuicao inicial de massa das estrelas; e a ineficiéncia de formagao
estelar em escalas galacticas é causada provavelmente pela forma com a qual a turbuléncia
pode gerar sub-estruturas dentro das NMGs. De fato, este ultimo ponto é fundamental
para se poder entender a origem da formacao estelar. As NMGs, descritas em primeira
aproximacao como estruturas homogeéneas com uma certa densidade e temperatura, sao
na realidade formadas por sub-estruturas, geradas através de turbuléncia, as quais as
vezes tém densidades muito baixas, e que outras vezes possuem altas densidades mas sao
pequenas demais para poder colapsar (Falgarone, Phillips, & Walker 1991; Padoan 1995).

Em geral podemos dizer entao que as NMGs sao importantes por dois fendmenos
principais. De um lado, sao sitios de formacao estelar, e ha necessidade de se estudar
e entender os fenomenos turbulentos responsaveis por isso, e de outro lado sao contin-
uamente energizadas pelas estrelas que a prépria NMG ajudou a gerar. Os resultados
analiticos do Capitulo 4 sobre a fragao da energia das SNs que é realmente injetada e
armazenada no MIS em regioes de intensa formacao estelar, e os resultados dos Capitulos
2 e 3, acerca da evolucao de RSNs e da interacao entre RSNs e nuvens e globulos, vao
ser de fundamental importancia neste Capitulo para podermos acompanhar a evolucao
global das NMGs. Na proxima secao deste Capitulo serao estudados os processos de dis-
persao do gas das NMGs iniciados por causa da alta energizagao por SNs (Hills 1980;
Lada, Largulis & Dearborn 1984; Goodwin 1997) e na secao seguinte serao analisadas
as condicoes necessdrias para que a presenca de ondas de choque geradas por RSNs ao

impactar com nuvens possa levar a fenomenos de formacao estelar.

5.2 Dispersao de gas em NMGs

5.2.1 Consideracoes teoricas

A radiacao dos aglomerados estelares emitida em comprimentos de onda UV representa
somente cerca de 20 % da energia total UV observada em galdxias de SB (Meurer et
al. 1995). Este dado, confirmado também por observagoes, indica que a maior parte da
energia emitida nessas galaxias provém de estrelas de campo, ou seja, de estrelas dispersas
que nao estao mais gravitacionalmente ligadas a nenhum aglomerado ou grupo. Existem
evidéncias observacionais que levam a pensar que tais estrelas poderiam ter se formado
em grupos mais antigos que se dissolveram ao longo do tempo por causa de fendmenos de
dispersao (Tremonti 2001; Lada & Lada 2003; Fall 2004).

Além disso, estudos estatisticos conduzidos sobre galdxias em interacdo (merging

galazies) mostram que o numero de aglomerados estelares com idade maior de 10 Myr
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decresce por um fator 10, independentemente da massa dos aglomerados, sinal evidente
de que muitos aglomerados em formacao nao sao gravitacionalmente ligados e passam
entao por um processo de dispersao.

A fracao de massa de géas convertida em estrelas em regioes de intensa formacao es-
telar é cerca de 10 vezes maior do que aquela observada em galdxias normais e, como ja
discutido no Capitulo 4, havera entao uma maior taxa de explosao de SNs e uma maior
energizacao do MIS. A maior taxa de SNs, aliada a presenca de um intenso fluxo de
fotons ionizantes, a formacao de ventos estelares e de frentes de choque podem ser entao
os principais responsaveis pelo processo de dispersao sofrido pelos aglomerados estelares.
Os fenomenos capazes de determinar a intensa formacao estelar seriam assim responsaveis
tanto pela geracao de um aglomerado, nos primeiros milhoes de anos, quanto pela sua
propria desagregacao, em épocas sucessivas ao surto de formagao. De fato, os processos
energéticos podem aquecer o gas até temperaturas maiores de 106 K, favorecendo a sua
rapida expansao e aceleracao e, conseqiientemente, favorecendo uma réapida remocao do
proprio gas da NMG. O aglomerado estelar, privado de sua massa de gas, serd carac-
terizado por um potencial gravitacional muito menor que seu potencial inicial e as suas
estrelas tornar-se-iam entao livres para espalhar-se pela galaxia, determinando assim o
fim do aglomerado estelar.

Se a morte prematura dos aglomerados estelares é realmente conseqiiéncia da rapida
expulsao de gas provocada pelas explosoes de SNs, vai ser importante estudar os parametros
que descrevem a dinamica do gas e das estrelas que os compodem. Aplicando o teorema
do virial, supondo-se que gas e estrelas estejam em equilibrio energético, resulta que a
velocidade de dispersao do aglomerado, o, vale:

M, + M\

~ | K G
o ey

(5.1)

onde M, é a massa do gas, M, ¢é a massa das estrelas, R,, ¢ o raio médio do aglomerado
estelar considerado, G é a constante de gravidade universal e K um parametro que varia
entre 0.4 e 1. O tempo de cruzamento (crossing time) das estrelas, ou seja, o tempo
caracteristico que as estrelas demoram para atravessar o grupo gravitacionalmente ligado

vale entao:

(5.2)

Se o tempo de remocao do gas, 7., for menor que o tempo de cruzamento 7., e se a
velocidade de dispersao o, for maior que a velocidade de escape v,., as estrelas ficarao
livres do préprio potencial gravitacional e poderao expandir além do raio R,,. Como a

velocidade de escape vale:
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5 G M. 1/2
vy ~ [L] (5.3)

R,y
verifica-se facilmente que a velocidade de dispersao ¢ serda maior da velocidade de escape
v, em todos os aglomerados onde seja verificada a seguinte relacao entre a massa inicial

de gés e a massa das estrelas:

M, > K M, (5.4)

onde K é um parametro que varia entre 4 (para K = 0.4) e 1 (para K = 1). Quando as
condicoes sobre o tempo de remocao do gas e sobre a velocidade de dispersao das estrelas
forem verificadas, o raio do aglomerado estelar ird aumentar ao longo do tempo 7 da

seguinte forma:

.
Rog(7) ~ Roy () (5.5)
ct
e a densidade superficial (X.) das estrelas ird decrescer com:
_
5.(7) ~ 5, (—) (5.6)
Tet

Um outro parametro importante que precisa ser introduzido para compreender a
evolucao dinamica de um aglomerado estelar é a razao entre a massa das estrelas e a
massa do gas. Define-se eficiéncia de formacao estelar, EFE, a razao entre a massa total
das estrelas e a massa total, M, = M, + My:

M,

EFE = m (5.7)
A EFE expressa a fracao de gas, inicialmente presente na NMG, que transformou-se em
estrelas, e seu valor pode aumentar com o tempo, dependendo das condicoes que favorecem
processos continuos de formagao estelar. Da condicao necessaria para que um aglomerado
estelar sofra dispersao, indicada na Eq. (5.4), verifica-se que a EFE deve ser menor ou igual
a um valor que varia entre 0.2 (para K = 0.4) e 0.5 (para K = 1). Isso mostra que para
baixos valores de EFA, as estrelas podem tornar-se gravitacionalmente nao ligadas, sendo
que de um lado serdo caracterizadas por uma alta velocidade de dispersao (M, > M,),
enquanto que do outro nao terao massa suficiente para gerar uma barreira de potencial
elevada (v, < o).

Por outro lado, para haver dispersao, a EFE deve ser alta o bastante para que o
tempo de remocao do gas, 7., seja menor do tempo de cruzamento, 7. Caso isso nao
aconteca (e neste caso teremos uma remocao adiabatica), as estrelas terdo tempo suficiente

para adaptar-se a um novo equilibrio dinamico, reduzindo a prépria taxa de formacao na
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Tabela 5.1: Valores da EFE de diferentes aglomerados estelares obtidos através de dados
sobre massa de gds e massa estelar. Referéncias: 1-Olmi & Test 2002; 2-Wilking & Lada
1983; 3-Warin et al. 1996; 4-Wolf, Lada & Bally 1990; 5-Lada et al. 1991.

Aglomerado estelar | Massa do gds (Mg) | Massa estelar (Mg) | EFE | Ref.
Serpens \ 300 \ 27 | 0.08 | 1
Rho Oph \ 550 \ 53 | 0.09 | 2
NGC 1333 \ 950 \ 79 | 0.08 | 3
Mon R2 \ 1000 \ 341 | 0.25 | 4
NGC 2024 \ 430 \ 182 | 033 | 5
NGC 2068 \ 266 \ 113 | 030 | 5
NGC 2071 \ 456 \ 62 | 012 | 5

medida em que o gas for removido do grupo estelar. Dessa maneira, a velocidade de
dispersao decresceria no tempo e a condi¢ao necessaria para se ter dispersao, o > v,,
nunca seria satisfeita.

Os dados empiricos, alguns dos quais sao mostrados em Tabela 5.1, sao obtidos através
de observagoes dos aglomerados estelares mais proximos, e indicam que o valor da EFE
varia entre 0.1 e 0.3. Quando as observacoes sao feitas sobre regioes de intensa formacao
estelar mais amplas, da ordem da NMG inteira, a EFE alcanga valores ainda menores, da
ordem de 0.05 (Duerr, Imhoff & Lada 1982). Como era de se esperar, a EFE mostra uma
tendéncia a aumentar ao longo do tempo, sendo que uma porc¢ao sempre maior do gas da
nuvem converte-se em estrelas, antes do proprio gas ser removido por causa das explosoes
de SNs. Sendo assim, quanto mais tempo o sistema considerado demora para remover o
proprio gas, tanto mais dificil sera para as estrelas tornarem-se gravitacionalmente livres
umas das outras.

As observagoes, mesmo que aproximadas e de dificil interpretagao, podem fornecer
indicacoes sobre a EFE, mas nao podem dizer nada a respeito do tempo de remocao
do gas, 7.. Neste caso, antes de tudo é importante entender se o aglomerado tem um
nimero de estrelas suficientemente alto para permitir, através das explosoes de SNs, a
remocao do gas. Depois disso, mesmo que a energia injetada seja suficiente, é necessério
avaliar-se o tempo de remocgao. Na auséncia de observacoes uteis, tais andlises deverao
ser feitas com a ajuda de consideragoes tedricas. No Capitulo 4 apresentamos um modelo
capaz de acompanhar a evolucao de varios parametros fisicos de uma regiao afetada por
surtos instantaneos de formacao estelar. O que queremos fazer agora, entao, é utilizar

aquele mesmo modelo para estabelecer quando e em quanto tempo o gas é aquecido e
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Tabela 5.2: Parametros fisicos das quatro NMGs levadas em conta na aplicagao do modelo
analitico descrito no Capitulo 4.

Modelo | n (cm™) | T (K) | Rag (pc) | My (Ma) | My (Mg)
r | 10 | 10* | 10 | 8x10° | 10°
2 | 10 | 10* | 20 | 8x10% | 10°
3 | 1w | 1w0* | 5 | 8x10° | 10
4 | 10 | 1w0* | 10 | 8x10° | 10

energizado a ponto de ser completamente removido da NMG, e de que maneira a evolucao

do aglomerado estelar jovem em formagao nela embebido é afetada.

5.2.2 Evolucao do gas

O modelo considerado no Capitulo 4 leva em conta uma regiao de intensa formacao estelar
onde o MIS é aquecido através de explosoes de SNs, resfriado por causa das emissoes
radiativas, descritas por meio de uma funcao de resfriamento, e onde a sua densidade
evolui continuamente devido a destruicao das suas nuvens provocada por uma variedade
de fenomenos, tais quais interagoes com ondas de choque, fotoevaporacao e evaporacao
térmica, entre outros. Evidentemente esta situacao é muito parecida com a situacao que
queremos estudar neste Capitulo, onde uma fracao de gas de uma NMG colapsa gerando
as estrelas que irao aquecé-lo e, em certas condicoes, dispersa-lo.

Para poder acompanhar a evolucao do gas de uma NMG, aplicamos entao o modelo
analitico descrito no Capitulo precedente a quatro regices de tamanhos e massas diferentes,
cujas caracteristicas principais sao resumidas na Tabela 5.2.

Como feito no Capitulo 4, consideramos que as estrelas formaram-se em um surto
instantaneo, através de um fenémeno que converteu cerca de 11 % do gds em estrelas
(EFE = 0.11). O ntmero de SNs, correspondente ao nimero de estrelas com massa maior
que 8 Mg, vale cerca ~ 0.01M,, e a NMG tem uma densidade inicial de 10 cm™2, uma
temperatura de 10 K, e um raio que varia entre 5 pc (Modelo 3) e 20 pc (Modelo 2). Os
glébulos de alta densidade imersos dentro da NMG tem uma densidade de 10* cm™3, um
raio de ~ 0.02 pc e uma massa de ~ 0.015 M.

Os resultados obtidos para a NMG do Modelo 1 sao mostrados na Figura 5.1. Como
se pode ver, a eficiéncia de aquecimento das SNs (EA) cresce para 1 depois de cerca de
trés milhoes de anos, e como ja foi ressaltado ao longo do Capitulo 4, tal subida acontece
em um tempo muito curto quando comparado com o tempo de vida da NMG.

Evidentemente, o fato de que EA torne-se igual a 1 nao significa que o gas sera
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Figura 5.1: Painel esquerdo: evolugao da densidade (n), temperatura (7) e pressao (p)
para um aglomerado com uma massa estelar M, = 10° Mg, raio R=10 pc, densidade
ambiental n=10 cm~3, temperatura 7' = 10* K, pressao p = 1.38 x 107! dy cm~2 e massa
total Myas = 8 X 10°M,. Painel central: evolugao do ntmero (N.) e do raio (r.) das
nuvens. Painel direito: perfil da eficiéncia de aquecimento das SNs (EA) (Melioli & de
Gouveia Dal Pino 2006).

removido da NMG automaticamente. Para isso acontecer o gas deve ser capaz de expandir
a uma velocidade maior do que a velocidade de escape, a qual depende da massa total
do sistema considerado. Além disso, deve ter uma pressao muito maior do que aquela
do MIS onde o aglomerado esta confinado. Analisando o painel esquerdo da Figura 5.1,
podemos verificar porém, que depois de trés milhGes de anos, quando a EA sobe para 1,
a temperatura do gds aproxima-se de ~ 107 K. Isso significa que a velocidade do som,
Cy = (VKT /ppmy)?, tem um valor de cerca 800 km s, muito maior que a velocidade de
escape, que vale cerca 30 kms™' (M, 5/ R%lo)l/ 2 onde M, ¢ ¢ a massa estelar do aglomerado
em unidades de 10¢ Mg, e Rug10 € o raio da NMG em unidades de 10 pc. Também, a
pressao do gas da NMG aumenta de um fator ~ 10?, tornando-se assim muito maior que a
pressao do meio externo, com o qual inicialmente estava em equilibrio. Atravas da analise
da Figura 5.1 podemos concluir que quando a EA ~ 0 o aglomerado estelar nao possui
as condigoes para dispersar o proprio gas. Esta condicao somente se verifica quando EA
~ 1. Como uma boa aproximacao, podemos entao dizer que o tempo de remocao do gas,
7., corresponde ao tempo necessario para que o sistema passe de EA =0 a EA = 1. Neste
caso especifico, o tempo de remocao vale ~ 2 x 10° anos, o qual ¢ menor que o tempo de
cruzamento, que vale ~ 3 x 10° anos, e a velocidade de dispersao das estrelas é o ~ 60

1

km s™', a qual é maior que a velocidade de escape. Isso significa que o aglomerado estelar

tem as caracteristicas fisicas para comecar a desagregar-se ap6s um tempo de ~ 3 x 106,
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confirmando assim as previsoes observacionais.

A mesma andlise foi aplicada aos outros modelos (2, 3 e 4) da Tabela 5.2. Por todos
eles obtemos resultados parecidos, confirmando a remoc¢ao do gas em tempos menores que
10 milhoes de anos. Uma sintese desses resultados é apresentada na Figura 5.2. No painel
superior é apresentado o tempo necessario para que EA cresca para 1, para trés diferentes
aglomerados com um raio de 10 pc, 20 pc e 30, e com uma EFE igual a 0.11. No painel
inferior consideramos, ao invés, trés diferentes aglomerados com mesmo raio, Rq, = 10
pc, mas com diferentes EFE, iguais a 0.11 (M, = 8 x 10° M), 0.3 (M, = 2.3 x 10° M)
e 0.5 (M, = 10° M), respectivamente.

Os resultados obtidos confirmam mais uma vez as observacoes. Mesmo em aglomera-
dos estelares muitos extensos, como os de 20 pc e 30 pc do painel superior da Figura 5.2,
o super-aquecimento do gds acontece em um tempo menor que 10 Myr (4.5 Myr em um
aglomerado de 20 pc e 6 Myr em um aglomerado de 30 pc). Também, o tempo necessério
para que EA passe de 0 a 1, comparavel com o tempo de remocao do gas, vale 2 x10°
anos (R,, = 10 pc), 4 x10° anos (R,, = 20 pc), e 7 x10° anos (R,, = 30 pc). Sendo que
o tempo de cruzamento vale, respectivamente, 3 x10° anos, 6 x10° anos e 9 x10° anos.
Dessa forma, todos os sistemas considerados nao terao tempo suficiente para adaptar-se
a um novo equilibrio e as estrelas, com velocidade de dispersao maior que a velocidade
de escape, estarao livres para espalharem-se até distancias muito maiores que os raios dos

aglomerados aqui considerados.

Os resultados mostrados no painel inferior da Figura 5.2 ajudam a verificar mais
uma condigao necessaria para se ter remocao de gas e a conseqiiente morte prematura de
um aglomerado estelar. No modelo com uma EFE igual a 0.5, por exemplo, o potencial
gravitacional das estrelas desenvolve um papel muito importante, pois a velocidade de
dispersao, que vale ¢ ~ 30 km s, é exatamente igual & velocidade de escape. Neste caso
porém, como ¢é possivel ver pela linha pontilhada da Figura 5.2, o gas é aquecido em um
tempo muito curto, em cerca de 10° anos, e a sua expansao serd entdo tao instantinea
e violenta que podera escapar ao potencial gravitacional antes que este possa exercer
algum efeito importante. Mesmo assim, vale lembrar que este é um caso limite e que
aglomerados estelares com altas EFE dificilmente serao destruidos, por causa do maior
potencial gravitacional e da menor velocidade de dispersao das estrelas. A Figura 5.3
mostra, de forma mais completa, como a variacao da EFE afeta o tempo necesséario para
aquecimento maximo do gés do sistema. Em um eixo colocamos o tempo que EA leva
para atingir o valor 1, e no outro eixo colocamos a EFE. O comportamento das curvas
confirma a analise acima. Quanto maior for EFE, menor serd o tempo que EA leva para
atingir o valor 1. Tambam, quanto maior for o tamanho do sistema e a massa total

das estrelas, maior serd o tempo em que o gas permanecera no aglomerado estelar, sem
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Figura 5.2: (a) Painel superior: evolugao da EA calculada para trés aglomerados estelares
com diferentes raios. As demais condic¢oes inicias sao as mesmas do Modelo 1 da Figura
5.1, com uma EFE igual a 0.11. O aglomerado com raio R = 10 pc é representado pela
linha pontilhada-tracejada; o aglomerado com raio R = 20 pc pela linha continua; e o
aglomerado com raio R = 30 pc pela linha tracejada. (b) Painel inferior: evolucao da EA
calculada para trés diferentes valores da EFE. Todos os perfis correspondem as mesmas
condigoes inicias do Modelo 1 de Figura 5.1, com a excecao do conteido inicial de massa
do gds. O modelo com EFE = 0.11 (com M, = 8 x 10° M) é representado pela linha
pontilhada-tracejada; o modelo com EFE = 0.3 (com M, = 2.3 x 10° M) pela linha
continua; e o modelo com EFE = 0.5 (com M, = 10° M) pela linha tracejada (Melioli
& de Gouveia Dal Pino 2006).
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Figura 5.3: EFE versus o tempo de méximo aquecimento do gés pelas SNs (EA = 1), para
aglomerados estelares com diferentes raios e com diferentes massas estelares (Modelos de
1 a 4 da Tabela 5.1) (Melioli & de Gouveia Dal Pino 2006).

alcancar as condigoes de pressao e temperatura necessarias para que seja removido.

Os resultados mostrados acima revelam uma tendéncia de comportamento carac-
teristico dos aglomerados estelares formados gracas ao colapso de uma fracao de gas das
NMGs. Os aglomerados que se formam de NMGs maiores conseguem deter o proprio gas
por tempos também maiores, aumentando assim a prépria EFE e dificultando o processo
de dispersao do gas e de sua morte prematura. Ao contrario, os aglomerados que se
formam de nuvens menores, ou com uma taxa de formacao estelar menor, conseguem o
aquecimento maximo do gas pelas SNs em tempos mais rapidos, inibindo assim processos
de formacao estelar duradouros e favorecendo uma rapida dispersao do gas e das estrelas

que se formaram no surto inicial. Tudo isso leva entao a conclusao que sistemas carac-
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terizados por altas massas estelares e processos de formacao estelar prolongados estejam
hoje ainda ligados, enquanto que os aglomerados estelares com massas estelares baixas e
surtos de formacao estelar quase-instantaneos serao, provavelmente, dispersos no MIS das
galdxias, constituindo portanto uns dos principais geradores das estrelas de campo, hoje

observadas em grandes quantidades, como discutido na introducao deste Capitulo.

5.3 Formacao estelar em NMGs

5.3.1 Consideracgoes teodricas

Se de um lado aglomerados estelares jovens embebidos em NMGs podem ser destruidos por
causa das explosoes de SNs, como acabamos de ver no pardgrafo precedente, por outro
lado as proprias explosoes de SNs podem se tornar umas das principais responsaveis
por processos de formagao estelar induzidos em NMGs. De fato, em geral, fenomenos
suficientemente energéticos sao necessarios para quebrar o equilibrio dinamico das nuvens
e gerar estruturas gravitacionalmente instaveis. Assim, as SNs podem dispersar o gas
de uma nuvem, mas podem também acumuléd-lo em regioes concentradas e com altas
densidade, criando as condigoes tipicas para que uma porc¢ao de matéria possa comegar a
colapsar.

Hoje em dia sabe-se que a maior parte dos fenomenos de formacao estelar acontece
dentro das NMGs (veja-se por exemplo Blitz 1993; Williams, Blitz & McKee 2000), mas
ainda existe intenso debate sobre as causas especificas que podem favorecer tais processos.
Muitas possibilidades j& foram levadas em conta, embora nenhuma delas tenha conseguido
ainda resolver o problema de uma forma definitiva. Baseado em simulac¢oes numéricas,
muitos autores concluiram que os principais responsaveis pelo colapso gravitacional do gas
das NMGs seriam os movimentos supersonicos presentes dentro das nuvens e mantidos
através de mecanismos internos e externos (Mac Low & Klessen 2004; Elmegreen & Scalo
2004). Os mecanismos internos poderiam ser os ventos injetados pelas estrelas de baixa
massa que formaram-se dentro das NMGs (William, Blitz & McKee 2000) ou as frentes
de ionizacdo geradas pelas estrelas massivas (e.g., Elmegreen 1998), enquanto que os
mecanismos externos poderiam ser as frentes de choque geradas nos bracos espirais das
galaxias (Roberts 1969; Bonnel et al. 2006) e as frentes de choque geradas apds as
explosoes de SN e a formacao de super-bolhas (Wada & Norman 2001; Elmegreen &
Scalo 2004). Estes ultimos processos parecem ter a energia suficiente, a priori, para poder
gerar a turbuléncia e as velocidades supersonicas necessarias para criar surtos de formacao
estelar. Os outros mecanismos, tais quais ventos e jatos proto-estelares, instabilidades
magnéticas, expansoes de regioes HII, parecem injetar energia no MIS a uma taxa com

uma ordem de magnitude abaixo da taxa minima necessaria para explicar os fenomenos
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turbulentos e supersonicos previstos e observados nas NMGs.

Para darmos nossa contribuicao a esse estimulante debate que prossegue na literatura
(e.g., Elmegreen 2006), buscamos nesta segunda parte do Capitulo, construir um espago
de parametros fisicos que nos diga quando o impacto de uma nuvem por uma frente de
choque devido a explosao de uma SN, pode favorecer a formacao estelar.

Um processo de formacao estelar instantaneo inicia-se quando uma nuvem auto-
gravitante e em equilibrio de pressao torna-se gravitacionalmente instavel, ou seja quando
a sua propria pressao nao consegue mais contra-balancar a sua gravidade. De um modo
mais geral, uma porgao de gas torna-se instavel quando a sua atracao gravitacional é
mais intensa que a soma de todas as outras forcas dispersivas e resistivas que atuam sobre
ela. O caso mais simples é aquele de um sistema em equilibrio dinamico (equilibrio do
virial) onde considera-se somente a presenga de uma energia potencial. Quando a energia
potencial é maior que duas vezes a energia cinética, o sistema colapsa; no caso contrario,
o gas expande. A mesma consideracao pode ser feita levando em conta outras possiveis
forcas resistivas e dispersivas como, por exemplo, campos magnéticos e turbuléncia. A
teoria classica, desenvolvida por Jeans no 1906, assume um meio infinito, sem a presenca
de campos magnéticos, isotérmico, homogéneo, sem turbuléncia e auto-gravitante. Apods
aplicar uma perturbagao a este sistema, uma analise linear mostra que a relagao entre a
freqiiéncia de oscilagao w e o numero de onda k, que descreve as pequenas perturbagoes,

pode ser escrita como:

w? — C?k? + 4nGpy = 0 (5.8)

onde C é a velocidade isotérmica do som, G é a constante de gravitagao universal e p
é a densidade inicial do gés, e onde foram desprezados todos os possiveis efeitos viscosos.
As perturbagoes aplicadas deixarao o sistema gravitacionalmente instavel se o nimero de
onda k ficar abaixo de um certo nimero de onda critico, k;, que corresponde ao numero

de onda de Jeans:

]{72 . 47TGp0
J C2

De fato, quando k for menor de k;, o expoente da solugao da Eq. (5.8) é real, ou seja,

(5.9)

as perturbacgoes crescerao sempre ao longo do tempo. No caso contrario, o expoente é
imagindrio, e as perturbagoes oscilarao sem provocar o colapso de sistema. Lembrando
a relagao que existe entre o nimero de onda e comprimento de onda, o comprimento de

onda de Jeans, A\, pode ser escrito como:

2T 2\
o= - = | == 5.10
J kj GpO ( )
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e indica a dimensao que deve ter a porcao de gas perturbado para que possa ser gerado
um colapso gravitacional. Assumindo uma perturbacao esférica, com diametro igual ao
comprimento de Jeans, \;, a massa limite (massa de Jeans) acima da qual o gds comeca

a colapsar, vale:

AT PR N 7
Mj = —po gj = 6(5) py 1 C3 (5.11)

Todas as perturbagoes que ultrapassarem a massa limite de Jeans, M;, colapsarao entao
sob o préprio peso. Como o sistema é isotérmico, a velocidade do som é C? = (kT)/(umg),
e, depois de algumas passagens algébricas, a massa de Jeans pode ser escrita como:

1.5

0 T
M; ~1.4x 10710 ﬁ Mg (5.12)

onde Ty é a temperatura inicial do gas em K, e onde a densidade inicial, py, é expressa
em g cm 3. Fica evidente entdo que a massa de Jeans diminui se se aumenta a densidade
inicial e se se diminui a temperatura inicial do gas. Todos os fenomenos responsaveis por
um aumento de densidade ou por uma emissao de energia de um dado sistema diminuem
portanto o valor da massa de Jeans, favorecendo assim a producao de instabilidades
gravitacionais e conseqiientemente, induzindo processos de formacao estelar.

Com base nessa idéia, nas proximas sessoes tentaremos encontrar as condigoes fisicas
necessarias para que uma explosao de SN possa levar uma porcao de gas a tornar-se
gravitacionalmente instavel. A interacao entre a frente de choque gerada por uma SN e
uma NMG pode determinar o aumento de densidade do gas e a rapida emissao radiativa

suficientes para que haja o inicio de um processo de formacao estelar.

5.3.2 Interacao RSN-NMG

Como vimos no Capitulo 2, onde descrevemos detalhadamente as fases evolutivas da ex-
pansao de um remanescente de SN (RSN), o resfriamento do gas, provocado pela continua
emissao radiativa oc n?A, onde n é a densidade do gés e A é a funcao de resfriamento,
determina as duas fases principais: a fase adiabdtica e a fase radiativa. Durante a fase
adiabdtica a camada mais externa do RSN expande sem que as perdas radiativas possam
alterar as suas caracteristicas principais. Nesta fase o gas chocado tem uma densidade
que é igual a quatro vezes a densidade do MIS, e a sua temperatura, de acordo com as
leis de Rankine-Hugoniot (veja-se também o Apéndice B), alcanca valores maiores que
10° K. Depois de um certo tempo, denominado tempo de resfriamento (veja também a
Eq. (2.16) do Capitulo 2), t. = 3 x 10* EY%?? n=05 anos, a emissao do gds nao pode mais
ser desprezada, e o RSN entra na chamada fase radiativa. Nesta fase o gas da camada

mais externa fica sempre mais denso e mais frio, e continua sendo empurrado pelo gas
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quente que preenche a cavidade do RSN. As expressoes analiticas obtidas no Capitulo 2,
que descrevem a taxa de expansao do RSN e a sua velocidade nos dois diferentes regimes
adiabatico e radiativo, tornam-se aqui muito 1teis para podermos descrever, de forma
analitica, as caracteristicas principais da possivel interacao entre um RSN e uma NMG.
As equagbes (2.12) e (2.20), que descrevem a velocidade do RSN em fungao do tempo,
podem ser re-escritas, através de uma simples parametrizacao, em funcao da distancia

percorrida. No caso adiabatico a velocidade resulta ser entao:

E51 0.5 1
RSN,50
enquanto que durante a fase radiativa, obtém-se:
By
RSN,50

onde Rrsnso € o raio do RSN expresso em unidades de 50 pc, Es; é a energia da SN
em unidades de 10°! erg e n é a densidade do meio. Expressar a velocidade em funcao
do raio alcancado pelo RSN é de grande utilidade porque permite conhecer a intensidade
do impacto entre a frente de choque e a NMG conhecendo-se apenas a distancia que as
separa. Claramente, esta distancia nao pode ser exageradamente grande, sendo que o

maximo raio alcancado por um RSN corresponde a:

Rrsn ~ 56 T; %% E5 %12 n™%3%7 pe (5.15)

onde T} ¢ a temperatura do MIS em unidades de 10* K. De fato, depois que o RSN alcanca
a distancia Rrsy da equagao acima (5.5), a sua pressao interna fica compardvel a pressao
externa do MIS, a expansao é estagnada e aos poucos a camada mais externa comeca
a fragmentar-se, provocando a conseqiiente mistura entre o gas quente que preenchia o
interior do RSN e o gas do MIS.

Depois que um RSN impacta com a superficie externa da nuvem, uma nova frente de
choque comeca a propagar-se internamente a NMG com uma velocidade caracteristica v,
que indicaremos como v, 4 se for provocada pela interagao com um RSN que esteja ainda
na fase adiabatica, e v, g se for provocada pela interagao com um RSN que esteja ja na
fase radiativa. A pressao dinamica (ram pressure) da frente de choque dentro da nuvem,
N, V2, serd comparavel & pressao dinamica da frente de choque do RSN, nrgyvigy, €
a expressao analitica da velocidade da frente de choque dentro da nuvem em funcao das

condicoes do RSN, serd entao:

0.5 43 EO.S
Un,A ~ VRSN <nzﬁ) = R—m km/s (516)

15 705
RSN,50 .10
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SNR shell

Figura 5.4: Representacao esquematica da interagao entre o RSN e a nuvem. O RSN
expande até um raio Rrgy e impacta com a nuvem. Os angulos «, e v variam em
funcao do tempo, da velocidade do RSN e do seu raio, como indicado nas equagoes no
texto.

3 e onde

no caso adiabatico, onde n, 19 ¢ a densidade da nuvem em unidades de 10 cm™
assumimos que a densidade da frente de choque do RSN é nrgy = 4n (de acordo com as

condigoes de Rankine-Hugoniot para um choque forte e adiabatico), e

0.8
Vg~ 0.5 46 Eg;
m 10 5572 0.5 ,,0.41
RRSN,5O Ny 10 T

km/s (5.17)

no caso radiativo, onde fiy é o contraste de densidade entre a camada do RSN e o MIS,
em unidades de 10.

As equagoes (5.16) e (5.17) sdo calculadas considerando-se um choque plano. Em
uma interacdo entre uma frente de choque e uma nuvem esféricas (como é o caso), os
efeitos da curvatura devem ser levados em conta, assim como a geometria do problema.
A imagem esquematica da Figura 5.4 pode ajudar a compreender esta nova situagao.

A velocidade instantanea do gés chocado em direcao ao centro da nuvem representa
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somente uma fracao da velocidade do RSN e depende do contraste de densidade, y, entre
a camada do RSN e a nuvem (como ji vimos também no Capitulo 3, e em qualquer
caso plano) e do angulo v entre o vetor que representa a velocidade do RSN e a linha
imaginaria que conecta o centro da nuvem com o ponto instantaneo de contato entre a
nuvem e o RSN. Quando o RSN interage com a nuvem estas duas linhas coincidem, v é
igual a 0 e a velocidade ¢ simplesmente dada pela expressao v, = x**vgrgn, cOmo no caso
plano. Ao contrario, quando o RSN alcanga o centro da nuvem, o angulo v é igual a 7/2,
e conseqiientemente v,, = 0. O valor médio da velocidade da frente de choque dentro da

nuvem, calculado através do tempo de cruzamento, . rsy, vale entao:

nRSN)0'5 1

tc,RSN
/ cos~y(t) dt (5.18)
te,rsN /O

Un = URSN (
n

onde o tempo de cruzamento vale t. rgn = 27, /Vrsn, € onde r,, é o raio da nuvem. Através
de simples consideragoes geométricas feitas sobre a imagem da Figura 5.4, encontramos

que:

(1) = a(t) + B(1)

onde:

t
a(t) = cos™ (1 _ URSN )

T'n

B(t) = sen™ [

(20psNTRt — VEHgNT?)"D
Rrsn ]

e onde o raio 7, da nuvem é expresso em pc. Os valores da integral da Eq. (5.18),
I =1/t.gsn [fyeRsN cosy(t) dt, sao obtidos através de integragdo numérica e sao mostrados
na Figura 5.5 em fungao da razao Rrgy /7y

Para esclarecer melhor o que foi dito até agora, antes de concluir este paragrafo e nos
concentrarmos na obtencao do espago de parametros ideais que podem levar a formacgao
estelar, mostraremos um exemplo. Consideramos que um RSN, apds expandir até um
raio Rrsy = 50 pc, impacta com uma NMG de raio r,, = 10 pc. Neste caso a velocidade

da frente de choque induzida dentro da nuvem vale:

b = 0.34 (LEENY05 oy (5.19)
np,

e o tempo necessario para que esta frente de choque cruze inteiramente a nuvem, t.., vale:

0.5 15
5 Tn10 T'n,10 RRSN,SO
thA ~ 7 x 10 05

anos (5.20)
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0.4 — —

0.3 — —

0.2 — —

0.1 — —

Figura 5.5: Valores do integral I calculados para diferentes razdes Rrsy /T

no caso adiabatico, onde 7, 19 € o raio da nuvem em unidades de 10 pc e I5 é a integral [

calculada para uma razdo Rrsy/r, = 5. Ja no caso radiativo, obtemos:

25 0.5 041
T'n,10 RRSN,so SR

0.5 770.8
10 E51

teeg ~ T X 10° anos. (5.21)

De um ponto de vista puramente tedrico, apdés o tempo de cruzamento t.., a frente de
choque deve alcancar o centro da nuvem e, na auséncia de um potencial gravitacional,
deveria voltar a expandir apds uma maxima compressao.

O que precisamos verificar entao, é se as condigoes fisicas nas quais encontra-se o gas
chocado sao tais que poderiam justificar um colapso gravitacional. E o que veremos nos

proximos paragrafos.

5.3.3 Condicoes fisicas do gas chocado

O gés chocado no interior da nuvem terda uma densidade e uma temperatura que depen-
derao do tipo de choque (adiabético ou radiativo), da intensidade da interagao e das suas
condigoes iniciais. Em presenca de choques fortes, um parametro fundamental para descr-
ever a condicao do gas é o nimero de Mach, o qual representa a razao entre a velocidade

de propagacao da onda de choque e a velocidade do som. Caso a interacao aconteca entre
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uma nuvem e um RSN ainda na fase adiabdtica, o nimero de Mach (M,) é dado por:

0.5
E51

0.5 15 0.5
Tn,lOO RRSN,50 np10

My =14 Iy (5.22)

enquanto que para interagoes entre uma nuvem e um RSN na fase radiativa, o nimero de
Mach (Mg) é:

0.8
flO E51 I5
05 705 2.5 0.41
Nnt0 Thioo RRSN,50 n

Mp = 44 (5.23)

onde T}, 100 ¢ a temperatura inicial da nuvem em unidades de 100 K.

Dependendo das condicoes fisicas da nuvem, assim como ja vimos no estudo do RSN,
a propagacao da frente de choque dentro de uma nuvem pode ser adiabdtica ou radiativa.
Na presenca de gas aquecido a temperaturas de ~ 10* K e com densidades caracteristicas
nao despreziveis, como para o gas das NMGs, o tempo de resfriamento resultante é muito
mais curto que o tempo de cruzamento, tal como mostrado no Capitulo 3 (veja-se também
Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005). Por isso parece 16gico levar-se em conta,
dentro das NMGs, os efeitos das perdas radiativas atras do choque interno.

Conhecendo o niimero de Mach, e utilizando as relagoes de Rankine-Hugoniot obtidas
para choques fortes, apresentadas no Apéndice B, é possivel determinar-se facilmente a
densidade e a temperatura do gas chocado dentro da nuvem. Para um choque radiativo

forte as condigoes de Rankine-Hugoniot sao:

Tpe =T, (5.24)

Np,e = M2 Ny, (525)

onde n,. e T, . sao, respectivamente, a densidade e a temperatura do gas da nuvem
chocada. Utilizando as expressoes do nimero de Mach das Eqs. (5.23) e (5.24), podemos
entao concluir que o gas de uma NMG chocada por um RSN na fase adiabética tera uma
densidade

1800 Esy 5 cm ™ (5.26)

Nnc,A ™~ 53
Rpsnso Tnitoo

enquanto que no caso da interacao com um RSN na fase radiativa, a densidade do gas

sera

2300 EX6 12
NneR ™~ 55 Lo ({;g cm ™. (5.27)
RRSN,so T, 100 N7
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A temperatura do gds, como mostrado também na Eq. (5.25), manter-se-4 igual a tem-
peratura que o gas tinha antes do choque, em virtude da alta taxa de perdas radiativas.
Através destas consideragoes, podemos entao conhecer as condicoes fisicas do gés chocado
em fungao da energia e da distancia da explosao da SN, da temperatura e da densidade
inicial da NMG, e das condigoes fisicas do MIS onde o RSN expande-se. Com estes dados,
e por meio das consideragoes que serao apresentadas no préximo paragrafo, poderemos
finalmente conhecer o espaco de parametros idéias para se obter formacao estelar induzida

por frentes de choque de SNs.

5.3.4 Condicoes fisicas para a formacgao estelar

A massa de Jeans

A primeira condicao fisica que deve ser satisfeita para se ter formagao estelar é que a
nuvem chocada possa ter uma massa maior que a massa de Jeans, mj , como vimos no
inicio deste Capitulo. Inserindo as Eqs. (5.24), (5.26) e (5.27) na Eq. (5.12) que determina

a massa de Jeans, obtemos:
Ty 100 BEans0
mjaA = 2200 Tgf’ M@ (528)

quando o gas da NMG é chocado por um RSN na fase adiabdtica, e

0.41

Ti 100 R%%N 50 1
200 T Mo o

quando o RSN encontra-se ja na fase radiativa. Isso significa que a NMG deve ter uma
massa maior ou igual & massa indicada nas Eqs. (5.28) e (5.29). Caso contrario, nao havera
instabilidade gravitacional mesmo apds o choque. A mesma condi¢do pode ser expressa
em funcao do raio inicial da nuvem. Neste caso obtemos que para se ter instabilidade

gravitacional, o raio minimo da nuvem antes do choque deve ser:

Tj/3 RO9.5
1100 VRSN 50 . (5.30)

1/3 . 1/3  r0.17
I Ny,10 Exi

Tn,A Z 12

para uma interagao com um RSN na fase adiabdtica, ou

T2/ 3 RO:83 0.14

no
ror > 114 1,100 {VRSN,50 pe (5.31)
0 T B

para uma interacao com um RSN na fase radiativa.
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A forga do impacto

A segunda consideracao que deve ser feita, é que a interagao entre uma frente de choque
e uma nuvem nao pode ser violenta demais a ponto de provocar a destruicao da nuvem.
Para estabelecer um limite sobre a intensidade maxima que a frente de choque pode ter
para nao destruir a nuvem, temos que comparar o tempo caracteristico de colapso livre
(oude free fall), tss, com o tempo caracteristico de destruicao, ¢4. Quando ¢y for menor
que tg4, o potencial gravitacional poderda dominar o colapso, que sera mais rapido que a
destruicao da nuvem. No caso contrario, mesmo possuindo a massa limite de Jeans, a
nuvem sera destruida antes que o géds possa colapsar. Em uma nuvem esférica e com uma

densidade apos o choque, p,, ., 0 tempo de colapso livre vale:

1/2
3T
trr=| o 5.32
1f <32G,0n,c> (5.32)

e deve ser comparado com o tempo de destruicao da nuvem, t;. No Capitulo 3, onde
estudamos as interagoes entre uma frente de choque e uma nuvem, vimos que o tempo

caracteristico de destruicao é proporcional ao tempo de cruzamento, t..., onde

; B 27, 21y 21y (5.33)
cruz T 1/2 - - .
URSN ( IZiN) Une  C:M

é o tempo necessario para que a onda de choque cruze completamente a nuvem, e onde
expressamos a velocidade da frente de choque, v, ., em funcao do seu nimero de Mach, M,
e da velocidade do som do gas da nuvem, Cy. Caso a interacao seja adiabatica, o tempo
de destruicao corresponde a ~ 2 — 3 vezes o tempo de cruzamento (e.g., Klein, McKee
& Colella 1994), enquanto que em interagoes radiativas encontramos (veja Capitulo 3;
Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005) que o tempo de destruigao pode se prolongar
até ~ 4 — 6 vezes o tempo de cruzamento. Baseados nisso assumimos que a nuvem ¢é

destruida em um tempo:

81y,
C,M

Comparando as Eqgs. (5.32) e (5.34), e lembrando que o gds da nuvem apés o choque tem

ty =4 toys = (5.34)

uma densidade p,, . oc M?, obtemos que a seguinte condigao

2
T: 10 M
10 710 9 5 (5.35)
T, 100
deve ser satisfeita para que nao haja destruicao da nuvem antes do colapso gravitacional.
Fica evidente que tal condicao estabelece um limite que nao depende das caracteristicas

do choque, mas somente das condigoes iniciais da nuvem. Isso acontece porque tanto o
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tempo de colapso livre, na Eq. (5.32), como o tempo de destrui¢ao, na Eq. (5.34), tem a
mesma dependéncia com o numero de Mach, M, que entao desaparece da equacao final
(5.35). Através de uma andlise mais detalhada porém, onde se considera, (a) que a nuvem
chocada aproxima-se de uma forma cilindrica, (b) que a sua densidade ap6s o choque nao
é mais homogénea, e (c) que entao o tempo de colapso livre deve ser calculado sobre uma
massa limite de Bonnor-Elsen (a qual é o andlogo da massa de Jeans para uma nuvem
com uma distribuigdo de densidade p(r)), obtém-se (veja Nakamura et al. 2006) uma
dependéncia sobre o valor do niimero de Mach, que apds algumas passagens algébricas,

resulta ser:

1.16

M<id( ) g3 (5.36)

1,100
Esta condicao indica, como ja observado anteriormente, que a propagacao da frente de
choque dentro da nuvem nao pode ser rapida demais para nao provocar a sua destruicao
antes que a fase nao-linear do colapso comece. Tal consideracao reflete-se diretamente
sobre a distancia minima que deve existir entre a nuvem e a SN na época da explosao.
Em termos de distancias, a Eq. (5.36) pode ser re-escrita como:
0.33 r10.44
Rpsna > 34 M pc (5.37)

2
Mn,10 Tn, 10

para o RSN na fase adiabatica a época da interacao, e

0.33 £0.2 770.26 70.4
10 T I5

51 ;100
Rpsnr 2> 50 — =113 pc (5.38)
Np1o 77 TRllo

para o RSN, ja na fase radiativa. As condicoes encontradas estabelecem o segundo limite
que deve existir para que haja formacao estelar. Ou seja, resumindo-as, o choque deve
ser suficientemente energético para determinar o colapso da nuvem, mas deve ser também

suficientemente fraco para nao provocar a sua destrui¢ao prematura.

Penetracao da frente de choque no interior da nuvem

Existe ainda um terceiro limite que deve ser levado em conta. De fato, um choque radiativo
que propaga dentro de uma nuvem perdera sua intensidade por causa dos efeitos de
viscosidade e a causa da continua emissao de energia atras do choque, e a conseqiiéncia
mais importante serda a diminuicao da prépria velocidade, a qual apdés um certo tempo
tornar-se-a sub-sonica. Através de uma simples andlise energética, podemos estabelecer
o tempo necessario para que a frente de choque seja completamente freada durante a sua
propagacao no interior da nuvem. Se este tempo for menor que o tempo de cruzamento,

significa que o RSN nao possuia a energia suficiente para varrer a nuvem inteira, e as
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condigoes para se ter formacao estelar nao poderao ser satisfeitas. Da conservagao da

energia, obtemos:

3 1 3
§nn,ckan,c + i,umHnn,c'Uic =~ §nn,c(tst)kan,c(tst) + A[Tn,c(tst)] nn,c(tst)2 tst (539)

O lado esquerdo da Eq. (5.39) expressa a energia total da frente de choque no instante
inicial do impacto. No lado direito, o primeiro termo representa a energia total da frente
de choque apds o tempo tg, o qual corresponde ao tempo apds o qual o choque interno é
freado dentro da nuvem e sua velocidade se anula, e o segundo termo representa a energia
total emitida durante a sua propagacao. A funcao A descreve o resfriamento do gds
chocado, tal como descrito nos Capitulos 3 e 4 (veja tambam Dalgarno & McCray 1972),
e os valores iniciais da densidade, temperatura e velocidade (ng,., T, vn.) da frente
de choque sao calculados de acordo com as condigoes adiabaticas de Rankine-Hugoniot.
Quando v, . = 0, a densidade da frente de choque (~oc M?) é aproximadamente igual a
densidade da nuvem, e assumindo o equilibrio de pressao entre o gas chocado no interior
da nuvem e o gés ainda nao perturbado, é possivel resolver facilmente a Eq. (5.39),

obtendo-se:

gﬂmHzg
16 n,A ™°

Comparando o tempo de estagnagao com o tempo de cruzamento, e impondo que este

tst =

. (5.40)

ultimo seja sempre menor do primeiro (te.. < tg) para que haja condi¢ao de formar

estrelas, é entao possivel calcular o raio maximo !, que um RSN deve ter para poder

varrer inteiramente uma nuvem. Tal limite vale:

Rrsy <75

E'g.133[g.66
5.41
(rn,10027)%°00 50 be (541)

onde Ay7 é a funcao de resfriamento em unidades de 10727,

Formacao estelar induzida por choque: espaco de parametros

Apoés a andlise, podemos concluir que existem trés diferentes condigbes que sao necessarias
para que haja formagao estelar induzida por frentes de choque de SNs. A primeira é que a
frente de choque tenha energia suficiente para colocar a massa da nuvem acima do limite de
Jeans, através de uma compressao capaz de aumentar a densidade e as emissoes radiativas
do gas. A segunda é que a frente de choque nao carregue uma energia maior do que aquela
necessaria para destruir a nuvem antes que a gravidade domine a evolucao do sistema. A

terceira, é que a frente de choque tenha uma energia suficiente para cruzar completamente

lou a energia minima
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a nuvem antes que a viscosidade e as perdas radiativas acarretam sua estagnacao. Estas
condigoes, juntamente com a distancia maxima que um RSN pode alcancar, dada na
Eq. (5.15), sao mostradas nos graficos da Figura 5.6, onde as condi¢oes acima, obtidas
nas Eqgs. (5.30-5.31), (5.37-5.38) e (5.41) sado apresentadas em funcao do raio do RSN
(para um RSN na fase adiabdtica, a qual é mais potente) e da densidade da nuvem, para
distintos raios da nuvem. A &rea escurecida determina uma regiao no diagrama onde a
combinagao dos trés parametros (raio do RSN e densidade e raio da nuvem) estabelecem
condicoes adequadas para se ter formagcao estelar induzida por choque de SNs.

Como se pode verificar, dependendo do raio da nuvem, existem diferentes combinagoes
possiveis para que haja formacao estelar. No caso de uma nuvem pequena por exemplo,
do tamanho de 1 pc, nao existe nenhuma combinacao no plano Rrsy —n, que possa levar
a formacao estelar. Nesse caso, a intensidade do choque deveria ser tao intensa para que a
massa de Jeans ficasse menor que a massa da nuvem, que a propria nuvem seria destruida
antes do colapso comecar. Uma situacao parecida acontece quando a NMG tem um raio
de 5 pc. Neste caso existe a possibilidade de se ter formagao estelar, por exemplo, em
nuvens com densidades maiores que 60 cm™ chocadas por RSN de raio menor que 30
pc. Embora a probabilidade de que isso aconteca nao seja grande, nao podemos excluir,
a priori, esta possibilidade. A situacao muda quando se consideram NMGs maiores, da
ordem de 10 — 20 pc. Como é possivel ver nos dois painais inferiores da Figura 5.5, o
espaco de parametros que permite a formagao estelar torna-se maior. De forma geral,
pode-se dizer que explosoes de SNs que acontecam a uma distancia menor que 40 pc tem
uma alta probabilidade de criar as condigoes ideais que determinam formacao estelar.
Entretanto, frentes de choques geradas por RSNs menos energéticos, com raios da ordem
de 50 — 60 pc, tem a tendéncia a frear quando ainda estao dentro da nuvem, dando assim
origem a distribui¢coes nao-homogéneas de gas, fragmentos densos, e toda uma série de
estruturas que, com o tempo, poderiam também tornar-se sitios de formagao estelar.

Na proxima segao, apresentaremos os resultados que obtivemos a partir de simulacoes
numéricas hidrodinamicas radiativas de interacoes entre RSN e NMG. Estas servirao nao
apenas para verificar a veracidade dos resultados do estudo analitico acima, os quais foram
sumarizados no diagrama Rrgy X n, da Figura 5.6, como tambam permitirao um estudo
mais detalhado dos processos de destruicao das nuvens e de mistura entre o gas da nuvem

e do MIS num regime nao linear.

5.4 Simulacoes numéricas das interagcoes RSN-NMG

As simulacges numéricas das interagoes que acontecem entre uma frente de choque e uma

nuvem ja foram longamente discutidas no Capitulo 3 desta tese. Neste caso porém, o
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Figura 5.6: Diagrama para formacao estelar induzida por choques de SNs. Vinculos sobre
o raio dos RSN e as densidades das nuvens obtidos para quatro diferentes raios da nuvem,
r,. Painel superior esquerdo: 7, = 1 pc; painel superior direito: r, = 5 pc; painel inferior
esquerdo: 7, = 10 pc; painel inferior direito: r,, = 20 pc. A linha continua (negra) mostra
o limite minimo do raio do RSN para que nao haja destruicao da nuvem apos a colisao. A
linha tracejada (vermelha) estabelece o limite maximo do raio do RSN para que a nuvem
possa alcancar o limite de Jeans. A linha pontilhada (azul) mostra o limite maximo do
raio do RSN para que a frente de choque possa ter energia suficiente para percorrer toda
a nuvem. A linha pontilhada-tracejada (rosa) indica a méxima distancia que pode ser
alcancada pelo RSN em um MIS com uma densidade n = 0.05 cm ™3 e temperatura T=10%
K. A area cinza define a regiao dos diagramas onde podem ser induzidos processos de
formacao estelar apés uma interacao com um RSN. As cruzes nos quatro painéis indicam
a combinacao de parametros escolhida para cada uma das simulacoes apresentadas no
Pardgrafo 5.4 (Melioli et al. 2006).
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Tabela 5.3: Parametros fisicos adotados no estudo das interagoes RSN-NMG.

Simulagio | ny, (cm™®) | T5, (K) | ry (pc) | Rrsn (pc) | Resolugao (pc)

| |
1 | 10 | 100 | 10 | 52 | 0.398
2 | 10 | 10 | 20 | 52 | 0.398
3 |10 | 100 | 5 | 52 | 0.398
4 | 20 | 100 | 10 | 30 | 0.199

objetivo principal nao é o de entender as diferentes fases da interacao, mas sim testar os
resultados tedricos apresentados no paragrafo precedente. Também, o tamanho da nuvem,
quando comparado com a dimensao da frente de choque, é muito maior do que aquele
que caracterizava os estudos feitos no Capitulo 3 e conseqiientemente novas informacoes

serao obtidas acerca este tipo de interagoes.

Novamente, utilizamos a versao radiativa, tridimensional do cédigo de diferencas
finitas YGUAZU, apresentado detalhadamente no Apéndice A, e descrito brevemente no
Capitulo 3. O dominio computacional onde as interacoes acontecem é coberto por uma
grade de 256 x 128 x 128 pontos, e representa um ambiente com dimensao fisica de 102 pc
x 56 pc x 56 pc. A resolucao adotada é ~ 0.4 pc, com excecao da ultima simulagao, onde
escolhemos um dominio computacional de 512 x 256 x 256 e uma resolucao de ~ 0.2 pc.
As quatro situacoes estudadas, resumidas na Tabela 5.3, representam a interacao entre
um RSN, gerado de uma SN com energia Ey = 10°! erg, e uma NMG. Em cada simulacio
as condigoes fisicas da NMG sao diferentes, ao fim de se testar varias combinagoes de

parametros, e assim verificar os resultados analiticos obtidos no paragrafo precedente.

A primeira simulagao considera a interagao entre um RSN e uma NMG separados
inicialmente por uma distancia, entre o centro da explosao e a superficie da nuvem, de
52 pc. A NMG tem um raio de 10 pc, uma densidade de 10 cm™ e uma temperatura de
100 K. Olhando no painel inferior esquerdo da Figura 5.6, esta combinacao de parametros
(indicada com uma cruz negra fora da regiao cinza da figura) nao deveria criar as condigdes
adequadas para se ter formacao estelar. De fato, o resultado analitico indica que a frente
de choque tem energia suficiente para varrer a nuvem, mas nao para deslocar o limite
da massa de Jeans para um valor abaixo da massa da nuvem. Isso significa que apds
a compressao inicial, a nuvem comecard uma fase de re-expansao sem que a gravidade
consiga iniciar o colapso. A simulagao, cujas fases principais sao apresentadas na Figura
5.7, confirma estes resultados analiticos. A nuvem é chocada depois ~ 8 x 10* anos, o
qual corresponde ao tempo necessario para o RSN alcancar uma distancia de ~ 50 pc.

Nesta altura o RSN esta ainda na fase adiabatica, a sua camada mais externa tem uma
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densidade nggy = 3.5n (painel superior esquerdo da Figura 5.7) e a sua velocidade é de
240 km s™!, condigoes que aproximam-se muito aos resultados analiticos das Eqs. (2.16),
(5.13) e (5.14). Depois de interagir com a nuvem, a simulagdo mostra que o RSN produz
uma frente de choque principal que se propaga dentro da nuvem com uma velocidade de

3 e mantém uma temperatura de ~ 60 K.

~ 5 km s™!, possui uma densidade de ~ 100 cm™
Depois de um tempo de 3.7 Myr, a NMG é comprimida para uma forma cilindrica de raio
~ 4 pc, altura ~ 3 pc, densidade de ~ 220 cm™ e temperatura de ~ 48 K (veja o painel
inferior esquerdo da Figura 5.7). Nesta altura, a nuvem pode ou colapsar, se a sua massa
for menor que a massa limite de Jeans, ou re-expandir, se os efeitos térmicos e dinamicos
dominam a evolucao do gas. Com os parametros que acabamos de listar, a massa do
nicleo central da NMG apods a compressao é de ~ 950 Mg, enquanto que a massa de
Jeans, calculada de acordo com a Eq. (5.12), corresponde a 2140 M. Evidentemente a
nuvem chocada nao tem as condicoes fisicas para poder colapsar, e os resultados numéricos

confirmam plenamente os resultados analiticos da Figura 5.6.

A segunda simulacdo tem as mesmas condigoes iniciais da primeira, com a Unica
excecao que neste caso a NMG tem uma raio de 20 pc. Observando o painel inferior direito
da Figura 5.6, pode-se notar que também esta combinagao de parametros (indicada com
uma cruz negra) nao deve levar a formagao estelar. Neste caso a frente de choque teria a
energia suficiente para alcancar as condigoes de Jeans sem destruir a nuvem, mas nao a
intensidade necessaria para percorré-la inteiramente. Novamente, os resultados numéricos
confirmam plenamente esta previsao tedrica. Como se pode observar na Figura 5.8, apds
um tempo de 8 x 10° anos, a frente de choque é completamente congelada dentro da

nuvem, com uma velocidade quase nula.

A terceira simulagao também possui as mesmas condicoes iniciais das duas primeiras,
exceto que o raio da NMG neste caso é de 5 pc. Esta escolha de parametros também nao
deve permitir que o gas chocado possa tornar-se gravitacionalmente instéavel, conforme
indica a cruz do painel superior direito da Figura 5.6. De fato, com estas caracteristicas
o resultado analitico mostra que a nuvem é destruida antes que qualquer outro processo
possa dominar a evolucao do sistema. A simulagdo mostrada na Figura 5.9 confirma isso.
A nuvem é completamente destruida depois da passagem da onda de choque, e nenhuma

estrutura densa sobrevive apés um tempo inferior a 2 Myr.

Por fim, na quarta simulacao, consideramos a interacao entre um RSN e uma NMG
separados por uma distancia de 30 pc. Neste caso escolhemos uma nuvem com densidade
n, = 20 cm™3, a fim de se ter uma combinacdo de parametros que possa favorecer a
formagao estelar, conforme indica a cruz vermelha do painel inferior esquerdo da Figura
5.6, a qual encontra-se dentro da regiao cinza. A evolucao do sistema, mostrada na Figura

5.10, evidencia que apds um tempo t ~ 4 x 10% anos, a nuvem chocada assume uma forma,
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Figura 5.7: Simulacao 1. Representacao da distribuicao de densidade, em escala
logaritmica colorida, para quatro diferentes épocas da interacao RSN-NMG. Os tempos
de cada painel sao: a) t = 2.2 x 10° anos (painel superior esquerdo); b) ¢t = 2. x 10°
anos (superior direito); ¢) t = 3.7 x 10° anos (inferior esquerdo); e d) t = 8.5 x 10° anos
(inferior direito). O RSN é gerado de uma explosao de SN com uma energia de 10°! erg.
O MIS onde ocorre a interacao tem uma densidade n = 0.05 cm™ e uma temperatura de
10* K. A NMG tem uma densidade n, = 10 cm~3, uma temperatura 7,, = 100 K, e um
raio r, = 10 pc. A distancia inicial entre o centro da SN e a superficie da nuvem é de 52
pc (Melioli et al. 2006).
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Figura 5.8: Simulagao 2. Representacao da distribuigdo de densidade (painel superior es-
querdo), temperatura (superior direito), pressao (inferior esquerdo) e velocidade (inferior
direito) da interagao RSN-NMG em um tempo ¢t = 8 x 10%. Todos os parametros sio os
mesmos de Figura 5.7, exceto que o raio da nuvem é r, = 20 pc (Melioli et al. 2006).
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Figura 5.9: Simulagao 3. Representagao da distribuicao de densidade, em escala
logaritmica colorida, para quatro diferentes épocas da interacao RSN-NMG. Todos os
parametros sao os mesmos da Figura 5.7, a excecao do raio da nuvem, r,, = 5 pc. Os tem-
pos de cada painel sao: a) t = 2.5 x 10° anos (painel superior esquerdo); b) t = 8.9 x 10°
anos (superior direito); t = 1.8 x 105 anos (inferior esquerdo); ¢t = 8.5 x 105 anos (inferior
direito).
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Figura 5.10: Simulacao 4. Representacao da distribui¢ao de densidade (painéis superiores)
e de pressdao (painéis inferiores), em escala logaritmica colorida, para duas diferentes
épocas da interagao RSN-NMG. Todos os parametros sao os mesmos da Figura 5.7, com
a excecao da densidade da nuvem que é no caso dada por n,, = 20 cm™? e a distancia
inicial SN-NMG que vale 30 pc. Painéis esquerdos: ¢ = 1.6 x 10° anos; painéis direitos:
t = 4.1 x 10° anos.

cilindrica com um raio de ~ 3 pc, uma altura de ~ 3 pc, uma densidade de ~ 440 cm™3

e uma temperatura de ~ 40 K. Nestas condigoes o nucleo chocado da nuvem tem uma
massa total de ~ 1200 M, que é maior que o limite de Jeans, que vale ~ 1000 M. Ou
seja, o tamanho da nuvem e os seus valores de densidade e temperatura alcancados nas
simulagoes indicam que a NMG pode realmente iniciar o colapso, dando assim origem a
formacao estelar. Novamente, as simulagoes confirmam as previsoes tedricas da Figura
5.6.

Ao fim de ter uma aplicagao direta astrofisica, aplicamos os resultados analiticos e
numeéricos obtidos neste estudo a regiao de formacao estelar 3 Pictoris. Este é um aglo-
merado estelar aberto da nossa galdxia, distante ~ 35 pc do Sol (Zuckerman et al. 2001;
Torres et al. 2006), com uma idade de cerca 12 Myr (Ortega et al. 2002, 2004) e composto
principalmente por estrelas de tipo 7' — T'auri (Torres et al. 2006). Diferentemente dos
mecanismos que usualmente sao propostos para explicar-se a formagao dos aglomerados
abertos, estudos recentes (Ortega et al. 2002, 2004) apontaram & possibilidade que este
sistema possa ter sido gerado apds a explosao de uma SN de tipo II. Os aglomerados este-

lares dentro dos quais poderia ter acontecido tal explosao, sao os grupos abertos da Cruz
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Baixa e do Lobo Superior de Centaurus. A distancia entre estes grupos e 3 Pictoris, na
época da sua formagao (12 Myr atrds), valia entre 60 e 100 pc (Ortega et al.). Olhando
para o diagrama da Figura 5.6, é possivel notar que somente em nuvens com um raio
de ~20 pc, chocadas por um RSN gerado por uma SN distante no maximo 40 pc, seria
possivel criar as condigoes adequadas para se ter formacao estelar. Esta andlise excluiria
entao a possibilidade que ( Pictoris tenha se formado a causa de uma explosao de SN,
a nao ser, como mostrado na simulacao da Figura 5.9, que a frente de choque induzida
dentro da nuvem, depois de estagnar, fragmentou-se formando nticleos e regioes mais den-
sas e frias, sitios ideais para comegar-se novos processos de formacao estelar. Inclusive,
a presenca de campos magnéticos, turbuléncias e regioes nao-homogéneas em densidades
e temperaturas dentro da nuvem, poderiam justificar resultados diferentes do que aquele
obtidos ao longo desta anélise simplificada.

Claramente, as simulagoes apresentadas neste paragrafo nés pretendem acompanhar a
fase nao-linear do colapso da nuvem. Para tal, o c6digo precisava ainda ser implementado
com a auto-gravitagao. Nosso objetivo aqui era simplesmente acompanhar a evolucao
do gés chocado em seus estagios iniciais e verificar em que condi¢bes poderia tornar-se
gravitacionalmente instavel em conformidade com as previsoes tedricas. Os resultados
encontrados indicam que somente certas NMGs, em ambientes ricos em explosoes de SN,

devem formar estrelas induzidas pelos choques das SNs

5.5 Conclusoes

No decorrer deste Capitulo analisamos os efeitos que uma intensa energizacao causada por
explosoes de SNs pode provocar em regioes galacticas com dimensoes tipicas entre 10 e 100
pc, caracterizadas por uma alta taxa de formagao estelar. Estas regioes, denominadas de
aglomerados estelares jovens e geradas em NMGs, dependendo das suas condigoes iniciais
e da taxa de SNs, podem tanto ser destruidas, com também ver aumentada sua capacidade
de formar novas estrelas. De fato, por um lado a grande energizacao do MIS determina
um aumento da temperatura do gas e sua conseqiiente rapida expansao, tal como vimos
na Secao 5.2. Se a perda de gas dos aglomerados for mais rapida que a capacidade
de o aglomerado virializar-se, entao as estrelas deverao dispersar-se causando a morte
prematura do aglomerado em formacao e um aumento das estrelas de campo. Por outro
lado, tal como vimos na Secao 5.3, a presenca das frentes de choque das SNs pode acarretar
processos de formacao estelar locais em NMGs. Este fenomeno sera tanto mais provavel
quanto maior for o tamanho fisico da nuvem e tera maxima eficiéencia quando a distancia
entre a NMG e os sitios das explosoes das SNs estiver entre 20 e 40 pc. Este resultado foi

também aplicado ao sistema estelar de 3 Pictoris, e excluiu, a menos de determinadas e
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poucos provaveis condigoes iniciais, que este formou-se por causa de uma interagao entre
um RSN e uma NMG. Vale lembrar porem que estes estudos, analiticos e numéricos,
foram conduzidos levando em conta nuvens homogéneas e com campo magnéticos nulos.
A presenca de campos magnéticos, de movimentos turbulentos e de fragmentos e nticleos
caracterizados por maiores densidades, poderiam modificar os resultados obtidos e deverao
entao ser adicionados mais para frente em novos estudos.

Ambos os fendmenos acima de morte prematura dos aglomerados jovens e de formacao
estelar local em NMGs sao provocados por explosoes de SN e sugerem uma ligacao entre
as pequenas e as grandes escalas em uma galaxia. A perda de gds de um aglomerado
jovem determina o fim de novos processos de formacao estelar e conseqlientemente, mais
adiante também o fim das explosoes de SNs em dada regiao. Por outro lado, o aumento
da taxa de formacao estelar nas NMGs provocada, e.g, pela presenca de frentes de choque
no MIS das SNs, podera acarretar um aumento na taxa de explosoes de SNs. De qualquer
forma, todo jeito entao, chegarda um momento em que o gas sera ejetado para fora do
aglomerado devido ao aquecimento e expansao pelo alto nimero de SNs. Este fenomeno
podera ser mais ou menos intenso, dependendo das caracteristicas do MIS e do ntimero de
SNs, e podera gerar ventos galacticos, ou simplesmente favorecer uma redistribuicao do
gas em diferentes regioes da galdxia. Essa ejecao do gas para fora dos aglomerados sobre
o disco e o halo de uma galaxia, é o fenomeno que estudaremos no proximo Capitulo.

Os resultados deste capitulo foram publicados em artigos na A&A e na MNRAS
(Melioli & de Gouveia Dal Pino 2006, Apéndice F; Melioli, de Gouveia Dal Pino, la Reza
& Raga 2006).
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Capitulo 6

Consequéncias extremas da
energizacao por SNs: formacao de
super-bolhas e chafarizes em galaxias

Nesse capitulo estudaremos a evolucao do gas presente em regides de intensa formacgao
estelar, apds ser aquecido pelas explosoes de SNs e acarretar a formacgao de bolhas e
super-bolhas. Através do estudo da interacao entre o gas aquecido e o ambiente galdctico
circundante, poderemos entender se, e em quais condicoes, o gas ejetado é recapturado
pelo potencial gravitacional da galaxia ou escapa em um vento, e procuraremos enten-
der também como este fendmeno influencia a distribuicao de metalicidade da galaxia em
funcao do seu raio. Depois de estudar nos Capitulos precedentes alguns processos car-
acteristicos de regioes de intensa formacao estelar, tentaremos abordar neste Capitulo
os efeitos desses eventos sobre o ambiente galactico em uma escala maior, visando uma

nadlise mais completa da evolugao global do MIS.

6.1 Introducao: ventos e chafarizes galacticos

Conforme vimos nos Capitulos precedentes, as explosoes de SNs sao a principal fonte de
energia em regioes com surtos de formagao estelar. Dependendo das condigoes iniciais
de densidade e pressao do MIS, e da quantidade de gas sob forma de nuvens, a energia
injetada pode ser armazenada no gas sob forma de entalpia ou, do contrario, ser rapi-
damente irradiada. No primeiro caso, a temperatura e a pressao do MIS aumentam e
conseqiientemente o gas comeca a expandir, abandonando a regiao inicialmente ocupada.
No segundo caso, a temperatura e a pressao do sistema mantém-se constantes, mas as
nuvens sao destruidas, misturando-se com o gas do MIS. Ea destruicao das nuvens que
garante o equilibrio termodinamico do sistema, aumentando a sua densidade e as suas per-

das radiativas e contra-balanceando assim a injecao de energia pelas SNs. Este equilibrio
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porém, tal como vimos detalhadamente no Capitulo 4, nao dura para sempre, porque em
um certo ponto o processo de destruicao das nuvens sera mais eficiente que o processo de
sua formacao, e a densidade do MIS nao poderda mais ser mantida alta o bastante pela
injecao de gés que as nuvens garantiam. Com densidades menores, a taxa de resfriamento
do MIS torna-se menos eficiente que a taxa de aquecimento e a temperatura e a pressao

do gas irao aumentar rapidamente.

Fica entao evidente que apdés um certo tempo, independentemente das condicoes
iniciais do sistema, a alta taxa de explosao de SNs tende a aquecer, acelerar e aumentar
os fenomenos turbulentos do gas. Como vimos no Capitulo 5, tais processos podem
favorecer tanto o aumento da taxa de formacao estelar, quanto a dispersao do gas do

sistema.

Até agora ao longo desta tese, consideramos todos estes fendmenos como eventos
isolados, sem levar em conta o ambiente galactico no qual estao imersos e dentro do qual
desenvolvem-se. Para poder conhecer a ligagao que existe entre os processos fisicos origi-
nados nas micros escalas e os fendmenos tipicos das macros escalas, torna-se indispensavel
considerar o ambiente galactico onde todos estes eventos acontecem. Mais precisamente,
para poder acompanhar a evolugao do gas até grandes distancias, é necessario levar em
conta a estrutura do ambiente galactico e a presenca do meio intergalactico, a fim de

entender como a injecao de energia e de matéria é afetada e afeta o ambiente circundante.

As galaxias ricas em gas podem ser representadas em geral por um disco fino composto
de gas e de estrelas com altas densidades, circundado por um halo de gds de menor
densidade e muito mais quente. Os surtos de formacao estelar mais energéticos acontecem
no disco, e conseqiientemente o gas expulso destas regioes expande-se com maior facilidade
na direcao perpendicular ao préprio disco, onde a densidade é baixa, do que lateralmente,
onde, ao invés, o gas é freado por causa da maior densidade do MIS. Este fenomeno parece
muito simples de se descrever qualitativamente, mas é extremamente complicado de se

descrever quantitativamente.

De fato, trés sao os ingredientes principais que determinam a evolucao do gas, uma
vez que este é aquecido e comecga expandir. O primeiro é a quantidade de energia total
realmente armazenada no gas, o segundo é o valor e o perfil do potencial gravitacional da
galdxia, o qual atua contra a expansao do gas, e o terceiro é a distribuicao do géas da galéxia
(HI, HII, e Hy), com as suas densidades, temperaturas e velocidades caracteristicas.
Além disso, mais diretamente correlacionado as condigoes fisicas do ambiente galactico, as
emissoes radiativas do gas tém um papel fundamental que determinam o seu resfriamento
e a conseqiiente diminuicao de sua velocidade de expansao. Imagina-se entao que de um
lado a alta energizacao do gas provoque a sua expansao, enquanto que do outro lado,

o potencial gravitacional, as perdas radiativas e a pressao térmica do MIS e do meio

125



Figura 6.1: Imagem de M82, obtida sobrepondo-se observagoes realizadas com diferentes
telescépios. Uma observagao foi realizada com o telescépio WIYN de 3.5 metros de Kitt
Peak, enquanto que a outra foi realizada com a camera WFPC2 montada no HST. As
cores roxas representam as emissoes Ho (NOAO/AURA/NSF).
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intergalactico opoem-se a sua rapida expansao. A soma de todos estes efeitos é que
determinara a evolucao final do gas de regides com intensa formacao estelar. Quando
a aceleracao do gas nao pode ser anulada por nenhum dos processos acima, a expansao
produzirda um wvento galdctico, e o gas espalhar-se-4 muito acima do halo da galaxia,
contribuindo para enriquecer o meio intergaldctico. Quando ao invés, a agao combinada
dos outros processos consegue frear a expansao total do gas, este voltard a cair sobre o
disco da galdxia, dando assim origem a um fenoémeno chamado de chafariz galdctico, o

qual foi pela primeira vez previsto por Shapiro & Field (1976).

A observacao e o estudo dos ventos galacticos teve nos ultimos anos um forte in-
cremento. O vento galactico mais conhecido é possivelmente aquele gerado no centro da
galdxia M82, caracterizada por numerosos surtos de formacao estelar nas proximidades do
seu nucleo central, e apresentando uma das ejecoes de gés mais intensas até hoje obser-
vadas. M8&2 representa o prototipo do vento galactico, com todas as suas caracteristicas
essenciais. Como se pode notar na Figura 6.1, o gés ejetado (representado pela cor roxa)
alcanca alturas maiores que o préprio raio galdctico, e tem temperaturas maiores que 10°
K. Nesta situagao, parece légico imaginar que o material espalhado nao possa mais ser
re-capturado pelo potencial da galéxia, contribuindo assim para enriquecer o meio inter-
galéctico e provocando uma conseqiiente diminuicao da massa de gés presente no centro
da galdxia. As numerosas simulagbes numéricas conduzidas até hoje (veja-se Suchkov et
al. 1994; Silich & Tenorio Tagle 1998; D’Ercole & Brighenti 1999; MacLow & Ferrara
1999; Strickland & Stevens 2000) demonstraram que estas intensas ejegoes de gds po-
dem até levar a morte da galaxia hospedeira, quando esta for uma galaxia ana de baixa
massa. Inclusive, assim como vimos no Capitulo 5, uma rapida remocao de gas pode
afetar de forma significativa o equilibrio dinamico, provocando também uma conseqiiente
dispersao total das estrelas. Mesmo sendo fenomenos importantes na evolucao do géas de
uma galaxia, o estudo dos ventos torna-se mais simples do que o estudo dos chafarizes
galacticos. De fato, um vento comeca a existir quando a energia do gas é tao intensa que
nenhum dos outros processos pode impedir a sua expulsao. Este é entao um problema
que depende principalmente do potencial gravitacional da galdxia e da energia injetada,
a qual é gerada somente na regiao do ntucleo central da galaxia onde a taxa de explosao
de SNs, a provavel presenca de um nucleo ativo e a alta concentracao de gas determinam

as condigoes ideais para que este fenomeno de geracao de vento comece.

O caso dos chafarizes galacticos é um pouco distinto. Por serem fendmenos menos
energéticos do que os ventos, teoricamente todos os aglomerados estelares jovens com
contetudo suficiente de géas e taxa regular de formacao estelar deveriam possuir energia
suficiente para gera-los. Sendo assim, os chafarizes galacticos poderiam desenvolver-se

em qualquer regiao do disco, e nao somente no centro da galdxia, como os ventos. Além
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disso, apds um certo tempo, a energia do gas ejetado deve tornar-se da mesma ordem
que a energia potencial gravitacional (negativa) e, para poder estabelecer-se exatamente
em que altura este equilibrio vai ser alcancado é necessario conhecer-se com a maior
precisao possivel a distribuicao do gas da galaxia. Apds a primeira formulacao feita por
Shapiro & Field (1976), os chafarizes galdcticos foram estudadas analiticamente (veja-
se Bregman 1980; Kahn 1981; Breitschwerdt & Komossa 2000) e também através de
simulagoes numéricas (Avillez et. al. 1998; Avillez 1999; Avillez 2001), mas até hoje nao
existem descricoes exatas deste tipo de fenomeno. Os resultados analiticos nao podem
levar em conta a nao-linearidade de todos os processos mencionados acima, e de forma
muito simplificada assumem que o gds aquecido, apés alcangar uma certa altura, resfria,
condensa, e volta a precipitar sobre o disco galactico sob forma de nuvens, chamadas
nuvens de alta velocidade (NAV). Estas sao observados, por exemplo, na nossa galdxia.
Os modelos numéricos encontram porém maiores dificuldades em descrever de modo auto-
consistente este ciclo do gds, e também indicam que nao seria possivel formar nuvens
dentro do fluxo de um chafariz galdctico, pois as velocidades alcancadas impediriam a
condensacao do gas. Além disso, as alturas alcancadas pelos chafarizes galacticos parecem

ser menores que as alturas onde as NAV s@o observadas (Avillez 2000; Avillez 2001).

Se de um lado o estudo tedrico dos chafarizes galacticos nao pode fornecer todas as
respostas necessarias para entender o ciclo dinamico do gas, o espalhamento dos metais
produzidos dentro de um aglomerado estelar, a formacao das NAVs e a continua re-
alimentacgao de gas no halo e no disco, por outro lado os estudos numeéricos até o presente
ainda nao foram capazes de alcancar a precisao e a completeza adequadas para fornecer
respostas univocas a todas estas questoes. De fato, até hoje foram investigados fenomenos
de ejecao de gds em regides nao muito extensas (alguns kpc), e a evolugao do gas foi
acompanhada até alturas nao muito elevadas (~ 10 kpc). Além disso, nao se levou em
conta a rotacao diferencial da galdxia (veja porém Silich 1991 e Silich et al. 1996 para um
estudo inicial a respeito), ingrediente fundamental na mistura e no espalhamento do gas
ejetado pelo gas restante da galaxia. Também o resfriamento, que determina a evolucao
da temperatura do gas e as suas perdas energéticas, foi sempre calculado através de uma
parametrizacao da funcao de resfriamento, sem considerar-se o nao-equilibrio de ionizagao

e os diferentes elementos que compoem o préprio gas da galaxia.

Neste ultimo Capitulo, apresentaremos os primeiros resultados de um estudo numérico
que conduzimos acerca do ciclo do gas aquecido dentro dos aglomerados estelares e ejetado
para fora do disco galactico sobre o halo. Nossas simulacoes, apresentadas em detalhe nos
proximos paragrafos, consideram o disco galactico completo, o seu halo e as componen-
tes HI, Hy e HII do gas. O fato de podermos trabalhar com um ambiente galactico

completo, permitiu-nos considerar também a rotacao do gas e em conseqiiéncia, obter
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uma visao global do seu espalhamento e dos efeitos da rotacao sobre o gas ejetado. Além
disso, o cdlculo do resfriamento (mesmo que ainda em andamento) é feito considerando-
se 0 nao-equilibrio de ionizagao, e em certas circunstancias, através do emprego da rede
adaptativa do YGUAZU, foi possivel acompanhar o gas até alturas no halo de 25 kpc.
Antes de apresentar nossas simulacoes e resultados preliminares, faremos no préximo
paragrafo uma breve revisao das principais caracteristicas do gas extra-planar, as quais
sao importantes tanto para construir corretamente a estrutura da galaxia nas simulagoes
numéricas, quanto para poder em seguida comparar os nossos resultados tedrico-numéricos
com os dados observacionais. A descricao do gas extra-planar apresentada em seguida
refere-se principalmente as observacoes da nossa galaxia e, em linhas gerais nao pode a
priori ser automaticamente extrapolada para todas as outras galaxias. Como veremos
brevemente, porém, existem observacoes de gés neutro e ionizado também em outras
galdxias espirais que indicam que as distribuicoes de gas observadas na Via Lactea podem

descrever as estruturas fisicas e morfoldgicas, pelo menos, das galaxias espirais em geral.

6.2 Gas acima do disco galactico

6.2.1 Nuvens de altas velocidades

As NAV sao observadas pelos astronomos desde os anos 50, quando os espectros em
absorcao de estrelas de alta latitude galdctica mostraram a presencga de gas neutro com
altas velocidades acima do disco (Miinch 1952; Miinch & Zirin 1961). Baseado nestas
observagoes, Spitzer (1956) sugeriu que nuvens neutras podiam estar imersas em uma
coroa de gas quente com uma pressao térmica adequada para manteé-las confinadas dentro
do préprio raio. As primeiras evidéncias diretas das nuvens de média (30 km s™! < v,, < 90
km s7!) e altas (v, > 90 km s™!) velocidades foram obtidas somente dez anos depois,
através da observagao da emissao da linha de rddio de 21 cm do HI (Muller et al. 1963).
As teorias que tentaram explicar a origem destas nuvens invocaram tanto fenomenos
extragaldcticos (fluxos de gds provenientes de galdxias em interagao; condensacao do gas
primordial do qual formou-se a galdxia), quanto fenémenos de origem galdctica (chafarizes
galdacticos, como descrito no paragrafo precedente).

Umas das principais diferengas que devem existir entre nuvens de origem galactica e
extragaldctica sao as abundancias quimicas e as distancias do plano galactico. Eviden-
temente, se as nuvens tém um origem extragalactica, estarao a uma grande distancia do
plano da galédxia e nao deverao apresentar tragos de metais. Por outro lado, se as nuvens
forem geradas de gés ascendente do disco, entao deverao estar mais proximas e serao car-
acterizadas por linhas de emissao e de absorcao de vérios metais, assim como dever-se-a

esperar para um gas que ja foi processado nas estrelas que explodiram como SNs. As ob-
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Figura 6.2: Mapa das nuvens de alta velocidade projetadas no hemisfério celeste em
coordenadas galacticas. O mapa mostra a distribuicao do gas neutro com densidades de
coluna maiores que 2 x 10'® em™2. Os dados sao baseados em observacoes da linha de
21 cm do hidrogénio neutro de Hulsbosch & Wakker (1988) e Morras et al. (2000) (veja
também Wakker 2004).

130



servagoes, porém, ainda nao forneceram respostas claras, devido a alta precisao necessaria
para este tipo de andlise. Os dados obtidos em algumas regioes do halo indicam que as
nuvens de velocidade intermedidria estao a uma distancia de ~ 2 kpc, enquanto que as
NAV estao a uma distancia entre 5 e 13 kpc. Quanto aos valores da metalicidade, as
observagoes mais recentes mostram um intervalo de abundancia de metais que varia entre
0.1 e 1 da solar (veja-se Richter et al. 1999; Wakker et al. 1999; Collins et al. 2003;
Sembach et al. 2004), indicando assim uma provavel coexisténcia entre nuvens de origem
galdctica e nuvens de origem extragalactica.

A distribuicao das nuvens no halo galactico pode hoje ser mapeada completamente
através das emissoes da linha de 21 ecm do hidrogénio neutro, assim como indicado no mapa
da Figura 6.2 (Wakker 2004). A fracao de drea ocupada por gds neutro com densidade
de coluna maior que 2 x 10'® cm™ representa cerca de 30% da 4rea inteira do céu, e
mesmo que o HI aparega distribuido em véarios complexos (ou grupos) diferentes, pode
notar-se que estes complexos estao distribuidos de forma mais ou menos homogénea no
halo inteiro. Isso significa que o processo de formacao de gés neutro do halo, qualquer
que seja, deve ser algo que envolve o halo como um todo, e nao pode ser um fenémeno
especifico localizado que afete somente uma determinada regiao.

Nos tltimos anos tornou-se possivel observar a presenca de gas neutro extra-planar
também em muitas outras galaxias, além da Via Léctea, entre as quais M31, M51, M81,
M101, NGX 891 (veja-se Oosterloo 2004). Halos de HI foram revelados em volta de
varias galaxias, com extensoes que em alguns casos podem alcancar até 10 kpc de altura,
e que parecem estar em lenta rotacdo em volta da prépria galaxia. As NAV e o gas neutro
acima do disco parecem ser entao fenomenos difusos e tipicos das galdxias espirais, e um
modelo possivel construido para justificd-los na nossa galaxia podera provavelmente servir

também para descrever o mesmo ciclo de gés nas outras galdxias.

6.2.2 O halo

Como observado anteriormente, Spitzer (1956) foi o primeiro que postulou a existéncia
de um halo quente em volta da Galdxia. De fato, ap6s as observagdes de Munch (1952)
e Munch & Zirin (1961) que indicavam a presenca de gés neutro com baixa densidade
bem acima do plano galactico, Spitzer verificou que tais concentracoes de gas poderiam
existir por um tempo méximo de 107 anos antes de desagregar-se e espalhar-se no meio
intergalactico. A vida média destas estruturas poderia porém ser prolongada assumindo-
se a presenca de uma halo muito quente (ou coroa, assim como foi chamada inicialmente
por Spitzer) que pudesse confinar, com a prépria pressdo térmica, o gas neutro. Nos
anos seguintes, obtiveram-se também algumas observacoes diretas que confirmaram a

existéncia de gas ionizado a baixa densidade dentro do disco da Galdxia (Jenkins et al.
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1974; Williamson et al. 1974). A combinacao entre o modelo de Spitzer e as observagdes
de gés ionizado com temperaturas da ordem de ~ 10° — 10% K, determinou a primeira
formulagao, feita por Shapiro e Field (1976) da teoria dos chafarizes galdcticos. Dessa
maneira, o gas quente produzido apds as explosoes de SNs e ejetado no disco justificaria
a presenca de bolhas de gés com altas temperaturas observadas no disco, e a eventual
ruptura dessas bolhas com eje¢ao de gas quente acima do disco da Galaxia (veja-se a teoria
das super-bolhas apresentada no Capitulo 2) justificaria a formagao do halo quente. O
resfriamento desse gas seria responsavel pela producao das nuvens neutras que voltariam

a cair sobre o disco adquirindo altas velocidades.

As primeiras observagoes de um halo quente ao redor da Galédxia tornaram-se possiveis
somente nas ultimas décadas. As linhas de absorcao do SilV, CIV e NV relevadas pelo
HST (veja-se, por exemplo, Savage et al. 1997) e o estudo das linhas de absor¢ao do OV I
forneceram as primeiras indicacoes importantes sobre a presenca de grandes quantidades
de gds com altas temperaturas acima do disco. O oxigénio ionizado 5 vezes (OVI) tem
um potencial de ionizacao de ~ 114 eV, que corresponde a uma temperatura de ~ 5 x 10°
K. Evidentemente estas linhas nao tracam diretamente a presenca do halo, o qual é
caracterizado por temperaturas maiores que 10° K, mas a presenca de uma interface entre
o halo e as estruturas a temperaturas menores. Como porém um fluido com temperaturas
de 10° K ¢é instével e resfria muito rapidamente, a observacao de grandes quantidades de
OV I demonstra indiretamente a existéncia do halo rarefeito, o qual é indispensavel para
formar e garantir a sobrevivéncia de gds a uma temperatura de 105 K. Além disso, nos
ultimos anos o estudo das emissoes nos comprimentos de onda de raio-X evidenciou a
presenca de uma componente difusa caracterizada por uma temperatura maior que 10°
K, confirmando assim diretamente a presenga de halo ao redor da Galaxia (veja-se, por
exemplo, Wang 2004).

Halos quentes e rarefeitos sao observados também ao redor de outras galdxias. Através
das observacoes de raio-X efetuadas com o telescépio espacial Chandra e X M M — Newton
tornou-se possivel detectar a presenca de envelopes gigantes de gés altamente ionizado,
muitas vezes até mais extensos que o halo postulado ao redor da Via Léictea (Wang et
al. 2001; Strickland et al. 2004), assim como mostrado na Figura 6.3. Novamente é
possivel generalizar os resultados observacionais obtidos na nossa Galaxia e imaginar que
devem existir fendmenos capazes de transportar, ou manter, o gas quente acima do plano
galactico também em outras galdxias espirais. A manutencao de um halo quente é possivel
com a presenca de campos magnéticos que sao carregados por forcas de empuxo do disco
para o halo juntamente com o gés, tal como se observa na coroa solar. As observagoes
de campos magnéticos a altas latitudes em galdxias normais e de SB parecem favorecer

esse cendrio (e.g., Beck 2005). Contudo, no estudo preliminar que estamos apresentando
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Figura 6.3: Halo quente em volta da galaxia NGC 5746. A imagem foi obtida
através de uma observagao em raio-X realizada com o telescopio espacial CHANDRA
(NASA/CX/Un. de Copenhagen).

neste Capitulo, os efeitos do campo magnético do disco e do halo serao negligenciados
na analise do desenvolvimento e propagacao do gas das super-bolhas, mas deverao ser

considerados em analises posteriores.

Em suma, atualmente sabemos que em volta da nossa e de outras galaxias existe um
halo de gas quente e rarefeito, no qual estao imersas estruturas compostas de hidrogénio
neutro, cuja origem pode ser tanto galactica como extragalactica. Os halos observados
parecem estar em equilibrio dinamico, enquanto que o gas neutro tém velocidades carac-
teristicas que variam entre 20 e 300 km s~! e por isso imagina-se que o mesmo esté sob
forma de nuvens de velocidades intermediarias e altas. Os modelos de chafarizes galacticos
que apresentarmos em seguida, visarao justificar, pelo menos em parte, a origem destas

distribuicoes de gas.
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6.3 Ejecao de gas nas galaxias

Brevemente, vamos escrever as equacoes que descrevem a ejecao de gas das galaxias, apds
este ser energizado por uma série de explosoes de SNs. No modelo origindrio de Shapiro
& Field (1976) e Kahn (1981) dos chafarizes galacticos, o géds, apds aquecido, adquire
uma velocidade vy ~ C;, expande e alcanca uma altura f,q, ~ v4t., onde ¢, corresponde
ao tempo caracteristico de resfriamento e C é a velocidade do som no disco da galéxia.

! e assumindo um

Com uma temperatura média do gas de ~ 10° K, Cy ~ 100 km s~
tempo de resfriamento t. ~ 10* anos, a altura maxima alcancada corresponde a ~ 1 kpc.
Quando o gas alcanga uma altura igual a h,,.., as instabilidades térmicas provocam a
fragmentacao da camada de gés que resfriou, formando nuvens que continuam subindo de
forma balistica até uma altura de ~ vg /2g. ~ C?/2g, ~ 5.5 kpc. Apés alcancar a méxima
altura possivel, as nuvens voltam a cair sobre o disco da galdxia, retornando no mesmo
ponto onde o gas comecou a expandir.

Este cendrio porém, parece nao ser muito realistico. Como descrito no Capitulo 2,
as explosoes de SNs geram uma frente de choque que varre o gas e o aquece, criando
uma estrutura esférica denominada remanescente de SN (RSN). A dinamica do sistema
deve entao ser estudada de forma mais detalhada considerando-se as fases evolutivas e
as caracteristicas de uma super-bolha formada por véarios RSN. Uma super-bolha deve

alcancar uma extensao em um meio difuso de densidade n (Eq. 2.22 do Capitulo 2):

ngt:; 1/5
n

R = 267 pc <

e expande com uma velocidade (Eq. 2.23 do Capitulo 2)
R~157kms! Léé‘:’ n~1/° t7_2/5,

onde Lsg é a luminosidade da fonte central em unidades de 10%® erg s™'. A super-bolha

alcancara a altura do disco, h., apdés um tempo:

L~ 108 [ =2 <—> 1
t 0 < 1kpc> Ton anos (6.1)

que para valores de densidade do MIS de ~ 0.1 ecm~3, corresponde a cerca 107 anos,
para um disco de 1 kpc de altura e uma super-bolha energizada com uma luminosidade
de 108 erg s7!. Se a superficie da super-bolha alcanca a maxima altura do disco com
uma velocidade maior que a velocidade do som, ela volta a se acelerar por causa da menor
densidade do gas encontrada acima do disco, e comeca entao a fragmentar-se por causa das
instabilidades R-T descritas no Capitulo 3. A condicao necessaria para que a super-bolha

fragmente-se é entao aquela obtida no Capitulo 2 (Eq. 2.24),

Lyuptura ~ 7.1 X 10°° Poy HZ; 5 Cig exgs™’
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a qual fornece a luminosidade minima que deve ser injetada para que a super-bolha,
na altura méaxima do disco, tenha uma velocidade igual ou maior a velocidade do som.
Lembramos que nesta expressao H.sro ¢ a escala de altura normalizada a 102 pe, Py
é a pressao do MIS em unidades de 10* k, e Cs6 ¢ a velocidade isotérmica do som em
unidades de 10% km s

Com base na equacao acima, tal como vimos no Capitulo 2, é possivel estimar-se o
numero de SNs necessario para que uma super-bolha se fragmente e espalhe o préoprio gés
acima do disco da galdxia (composto de Hy e HI). Este ntimero é dado pela Eq. 2.27:
TSN ) 1

Nsn[ruptura — parcial] ~ 50 (m o

J& o nimero de SNs necessario para que a super-bolha consiga cruzar inteiramente o
disco espesso da galdxia (Hy, HI e HII), ejetando o préprio gds no halo e no espago

intergalactico formando um vento corresponde a (Eq. 2.28):

1
Nsn[ruptura] > 800 ( TSN )

6 x 107 anos/ FEx;

Com esta breve descrigao tedrica podemos entender melhor a diferenca que existe
entre chafarizes galdcticos e ventos. Os aglomerados estelares normais, que possuem um
nimero maximo de SNs que varia entre 50 e 100, dependendo de suas dimensoes, podem
dar origem somente a fenomenos de chafarizes galacticos. Neste caso, o gas nao abandona
completamente a galdxia e provavelmente, cedo ou tarde, voltara a cair sobre o disco. Os
ventos, ao invés, que necessitam de um nimero minimo de 800 SNs (explodindo através
de um intervalo de cerca de 6 x 107 anos) poderao desenvolver-se somente nas regioes
centrais das galaxias, onde ocorrem sitios de formacao estelar muito intensa, assim como
acontece, por exemplo, com a galaxia MS82.

Utilizando as equagoes acima, que indicam o niimero de SNs para um dado processo e
o raio da super-bolha que se forma (Eqgs. 2.22 e 2.28), apds algumas passagens algébricas
podemos estimar a quantidade de gas transportada para fora do disco. Esta corresponde

a:

Nioo )2/5

M, ~ 3.5 x 107 n3/° (7
fot % " 3 x 107anos

(6.2)

onde Mg = N/100. Isso significa que um vento galdctico pode carregar, no minimo,
cerca de 10® Mg, de gés em um tempo de 6 x 107 anos, o que corresponde a uma taxa de
perda de massa de ~ 1.6 M por ano, enquanto que um chafariz galactico pode carregar
cerca de 2.5 x 10" My de gds em um tempo de 6 x 107 anos, o que corresponde a uma

taxa de ~ 0.4 Mg por ano. Evidentemente, estes sao limites inferiores, pois levam em
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conta apenas a quantidade de gas varrida pela super-bolha antes de alcangar a altura
maxima do disco e quebrar-se. Em geral porém, principalmente no caso dos ventos, deve-
se esperar que o buraco que se formou no disco deva ser continuamente preenchido pelo
MIS ao seu redor, uma vez que a superficie lateral comega também a fragmentar-se. Isso
deve inclusive alimentar um ciclo de gas que penetra nas paredes laterais, ergue-se acima
do disco e em seguida é ejetado para fora da galdxia (ou retorna no disco, no caso dos
chafarizes).

Para concluir, antes de passar aos modelos numéricos, podemos fazer uma tiltima
avaliacao tedrica. Se, como confirmado por algumas observagoes, existe realmente um
halo quente e rarefeito ao redor das galdxias espirais, a sua massa total deve valer, aprox-
imadamente, My, ~ (4/3)7R3 ;ompnnao. ~ 102 —10'° My, assumindo-se uma densidade

Nhalo ™~ 1073 cm™3.

O halo pode ter duas diferentes origens, uma interna (galdctica) e
uma externa (extragalactica). No primeiro caso, os responsaveis pelo transporte de gas
do disco até o halo devem ser os chafarizes galdcticos, enquanto que no segundo caso,
o transporte de gés aconteceria do meio intergalactico para o disco, e o halo seria um
remanescente do gas primordial do qual formou-se a prépria galaxia. Se cada chafariz
galdctico transporta cerca de 2.5 x 107 M, de gés, o halo poderia ter uma origem interna
somente se a galdxia pudesse contar aproximadamente com um numero de chafarizes en-
tre 40 e 400, a fim de poder manter, de forma estacionaria, a massa do halo. Umas das
finalidades das simulacoes numéricas deverd ser entao também verificar se o cendrio de

formacao de halo pode ser ou nao realistico, com base nos movimentos de gas obtidos.

6.4 Modelos numéricos de chafarizes galacticos

6.4.1 Condicoes iniciais

O ingrediente mais importante dos modelos numéricos que apresentaremos nessa segao
é a estrutura da propria galdxia. No caso, a galdxia considerada tem condigoes iniciais
similares a da Via Lactea, mas como explicamos no paragrafo precedente, os resultados
poderao ser generalizados também para outras galaxias espirais. Até agora, ao longo
desta monografia, apresentamos varias simulagoes numéricas de interacoes entre nuvens
e frentes de choque. Naqueles estudos a construcao das condigoes inicias era bastante
simples, e a parte de maior complexidade e mais importante era a fase da interacao e
a sua interpretacao. Neste caso porém, a construcao das condigoes iniciais no dominio
computacional nao apenas demanda maior complexidade (como veremos abaixo), mas
também torna-se, por essa razao, a parte mais importante deste estudo preliminar. De
fato, uma mesma quantidade de energia injetada no MIS produzird resultados completa-

mente diferentes dependendo da pressao, densidade, temperatura, velocidade e potencial
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Figura 6.4: Distribui¢do de densidade de Satoh (1980). Cada perfil de densidade é cal-
culado para diferentes valores da razao b/a. Em (a) b/a = 1; em (b) b/a = 5; e em (c)

b/a = 10. As curvas de nivel, normalizadas ao valor da densidade central, correspondem
a 1071, 1072 e 1073 py.

gravitacional do ambiente em exame. Acreditamos que quanto mais acurada seja a con-
strugao da galédxia, tanto mais precisos e realisticos serao os resultados conseguidos.
Como primeiro passo, implementamos as equagoes hidrodinamicas do cédigo YGUAZU
com um potencial gravitacional externo, de modo a poder reproduzir o potencial grav-
itacional da Galaxia levando-se em conta as estrelas, o bojo, e o halo de matéria escura.

Para fazer isso, as equacoes foram implementadas da seguinte maneira:

v !
TR Vv = —;Vp—VCP (6.3)
%+V~(;}s?):£ (6.4)

onde o potencial gravitacional ® é calculado, no principio da simulacao, em cada ponto

da grade, de acordo com a distribuicao de massa escolhida.

137



O potencial das estrelas, ®,, é calculado com um método numérico aplicado a uma dis-
tribuicao de estrelas de uma galdxia descrita por uma distribuigao de Satho (1980). Uma
distribuicao de Satho assume o perfil tipico mostrado na Figura 6.4 e pode ser obtida ba-
sicamente em fungao da razao entre os dois eixos caracteristicos a e b. A distribuicao de
densidade das estrelas da Galéaxia terd entao uma forma analitica obtida através de uma
escolha apropriada da razao b/a, e seu potencial é calculado numericamente, integrando-se
a expressao analitica da densidade, ponto por ponto.

Os potenciais do bojo, ®;, e do halo de matéria escura, &y, sao calculados de forma
analitica. O bojo é assumido esférico, com uma massa M, = 3.5x10'° M, e seu potencial,
em cada ponto, corresponde ao potencial de uma esfera com distribuicao homogénea de

gas e raio (r) igual a distancia entre o centro do bojo e o ponto considerado:

GM,
(r2 + 12)1/2

onde [ é uma constante < r que garante valores finitos para ®,(r) mesmo quando r — 0.

Oy (r) = (6.5)

A presenca de um halo de matéria escura em volta das galdxias é ainda hoje uma hipétese
baseada somente nas observagoes (curvas de rotacao, lentes gravitacionais), e nao existe
nenhuma teoria fisica testada que seja capaz de descreve-lo de maneira auto-consistente.
Mesmo assim, a matéria escura é hoje em dia aceita, e seu perfil e as suas caracteristicas
principais sao descritas por varios modelos. Neste estudo adotamos o modelo de Navarro,
Frenk & White (1997), onde a distribuigao esferoidal de densidade pode ser escrita como
(veja-se também Mac Low & Ferrara 1999):

pr(r) = @ (6.6)

e onde o raio maximo do halo vale:

M 1/3
R, = 0.016 (—h> H™?* kpc (6.7)
M

Nestas expressoes, a densidade central, p., vale

M -1/3
pe = 6.3 x 10" (ﬁ) H™'Y3 Mg kpe™ (6.8)
O]

o raio caracteristico R, é

M 1/2
R, =0.89 x 1075 <ﬁ"> HY? kpe (6.9)
O]

e a massa total do halo corresponde a
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Ry,
My(r) =4r [ p(r)ridr = dmpc Ry, — tan™ ()] (6.10)
0
onde y, = r/R. e H é a constante de Hubble normalizada a 100 km s~ Mpc~!. Adotando
este modelo de matéria escura, o potencial gravitacional em cada ponto do espago pode
ser obtido analiticamente por meio da seguinte expressao:

1 tan™!
@y (1) = 4rGp.R? l—log(l +yp) + tan” (y) (6.11)

2 Yh
O potencial gravitacional total adotado nestas simulagoes numéricas serd entao a soma

dos trés potenciais calculados separadamente:

O(r) = O, (1) + Pp(r) + Dp(r) (6.12)

Ap6s haver construido um potencial externo com as mesmas caracteristicas do po-
tencial da Via Lactea, temos que produzir condicoes inicias de densidade, temperatura,
pressao e velocidade similares a distribuicao de gés inferida através das muitas observacoes
da nossa galaxia. Como observado anteriormente, as trés componentes que devem ser
levadas em conta sdo a do hidrogénio neutro (HI), do hidrogénio molecular (Hs) e
do hidrogénio ionizado (HII). De fato, até agora concentramos-nos apenas nas car-
acteristicas do gés extra-planar, com alturas maiores de 1 kpc, mas para construir cor-
retamente o ambiente galdctico é importante considerar a composicao de gas do proprio
disco.

O MIS do disco tem uma estrutura complexa. A maior parte do gas atomico neutro
é observado tanto em uma fase morna, com uma temperatura 7' ~ 10* K, como em uma
fase fria, com uma temperatura 7'~ 100 K (Kulkarni & Heiles 1987; Dockey & Lockman
1990). Uma parte do gds morno resulta ser parcialmente ionizado, mesmo tendo uma
temperatura de 10* K (McKee & Ostriker 1977; Reynolds 1983; Haffner, Reynolds &
Tufte 1999), e uma pequena fracao de gds é ionizada a uma temperatura T ~ 105 K
(Cox & Smith 1974; McKee & Ostriker 1977). Além do gds atomico, hd também o gés
molecular, que até o raio correspondente a dérbita solar representa cerca de 50% da massa
total do MIS (Scoville & Sanders 1987; Bronfman et al. 1988, 2000). Esta estrutura
pode ser simplificada assumindo-se, assim como feito por Field, Goldsmith & Habing
(1969), que as duas componentes do gds neutro (a morna e a fria) estejam em equilibrio
de pressao, tornando o gds atomico neutro um meio caracterizado por duas fases. A
distribuicao de densidade do disco, calculada para cada componente de gas que participa

da sua estrutura, pode entao ser expressa pela seguinte relacao geral (Wolfire et al. 2002):

- Bel ()0 (3] o
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Tabela 6.1: Parametros fisicos adotados no modelo do disco galdctico (Wolfire et al. 2002).

Componente ‘ ¥q (Mepc?2 ‘ R, (kpc) ‘ Ry (kpe) ‘
HI (R < 13 kpc) | 7.94 |1 | 1000 | 178
HI (R > 13 kpc) | 571 |10 | 4 ] 324
Hy \ 57.5 | 33 | 289 | 634
HII \ 1.39 |0 | 30 | 880

onde p; é a densidade de cada componente (HI, Hy, HII) e os parametros Y4, 24, R, €
Ry, escolhidos de acordo com as observagoes, sao dados na Tabela 6.1.
A distribuigao final de densidade sera entao obtida fazendo-se a soma das densidades

de cada componente, ou seja:

pg(rv Z) = pHI(T> Z) +pH2(T> Z) +pHII(T> Z) (614)

e seu perfil, a um raio r = 8.5 kpc, é aquele mostrado na Figura 6.4, onde é possivel fazer
também uma comparacao com o perfil de densidade utilizado até hoje nas simulacoes
numéricas precedentes de chafarizes galacticas.

Como se pode notar, a distribuicao de densidade utilizada neste trabalho resulta ser
cerca trés vezes maior que a distribuicao de densidade utilizada nos estudos precedentes
de chafarizes galacticos (veja-se, e.g., Avillez 1998; Avillez 2002), que baseavam-se em
dados observacionais mais antigos.

Uma vez que temos um potencial gravitacional definido sobre o dominio computa-
cional inteiro e uma distribuicao de gés que reproduz a de nossa galaxia, resta colocar
este sistema em equilibrio. De fato, comparada ao tempo caracteristico de um chafariz
galdctico, o qual é da ordem de alguns 107 anos, uma galdxia é um sistema estdvel e esta-
ciondrio, e suas condigoes inicias, a menos das perturbacoes introduzidas pelos chafarizes,
deverao manter-se constantes ao longo de toda a simulagao. A cada elemento de gas
sao entao associadas uma temperatura e uma velocidade adequadas para garantir tanto
o equilibrio vertical como o equilibrio horizontal. Neste estudo, na auséncia de campo
magnético, na direcao vertical o inico fenomeno fisico capaz de opor-se a forca de gravi-
dade exercida pela galaxia é a pressao térmica. Para garantir o equilibrio hidrostatico,
uma vez que a densidade e o potencial sao dados, a temperatura devera entao satisfazer

a seguinte condicao:

m—H,u [Pg(Z)T(Z) - Pg(z +d2)T(z + dz)] =

. [ p(2) + plz + dz)] [@(2)— ®(2+d2)] (6.15)
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Figura 6.5: Distribuigdo de densidade do disco galdctico, dada pela Eq. (6.13). As
densidades de HI, Hy e HII sao representadas, respectivamente, pelas linhas negra, azul
e vermelha. A linha verde representa a distribuicao de densidade utilizada nos trabalhos
precedentes de chafarizes galdcticos (veja-se Avillez 1998; Avillez 2002).
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Ja, o equilibrio na direcao horizontal e na auséncia de viscosidade, é garantido pela ve-
locidade de rotacao do gas, cuja densidade, temperatura, e potencial no qual estd imerso
ja conhecemos. Neste caso, de um lado temos a forca de gravidade, Fg, que tende a
atrair o gas em direcao ao centro da galaxia, e do outro lado temos a forca centrifuga e
a forca causada pelo gradiente de pressao térmica. A velocidade tangencial devera entao
satisfazer a seguinte condicao de equilibrio:

pg(T)’U(T)2 _ k VT(T) + 79(7’) (6.16)

r My

onde v(r) = vg ().

Lembrando que 79 = —V&, aplicando a Eq. (6.16) o potencial do disco, do bojo,
do halo e o potencial total da galaxia, obtidos anteriormente neste capitulo, obtemos as
curvas de velocidade mostradas na Figura 6.6.

Como se pode notar, a curva de velocidade final tangencial aproxima-se muito bem
a curva de velocidade rotacional da Via Léactea obtida através de observacoes da linha de
21 cm do HL E possivel notar também como a presenga do bojo é responséavel pela alta
velocidade do gas a medida que nos aproximamos do centro da Galdxia, enquanto que a
presenca do disco é responsavel pela velocidade do gas até distancias de 10 — 12 kpc. O
halo de matéria escura garante a alta velocidade do gds em raios muito grandes, maiores
que 40 kpc (ainda hoje nao se observa uma queda na curva de velocidade da Galéxia).

Todas as condigoes fisicas descritas até agora ao longo deste Capitulo, necessérias para
caracterizar a densidade, a temperatura, a pressao e a velocidade do gés, e o potencial
da Galaxia, foram inseridas em uma nova sub — rotina do cédigo YGUAZU (descrito em
detalhe nos Capitulos precedentes e no Apéndice A), a fim de construir, em ¢t = 0, as
condigoes iniciais do ambiente onde estudaremos a formacao de chafarizes galacticos. A
Galaxia construida é mostrada na Figura 6.7, onde ¢é evidenciada a distribuigao, em escala
logaritmica, de densidade (painel superior), pressao (painel central) e temperatura (painel
inferior) no plano z — z. Para estabelecermos um limite fisico para o disco, levando em
conta os vérios aspectos discutidos nos paragrafos precedentes, acrescentamos a estrutura
da galdxia um halo quente esférico em volta do disco, com uma temperatura caracteristica
T;, = 5x10° K e uma densidade com distribuicio exponencial com o raio, tendo ao centro
um valor ny, = 1073 cm™3.

Em todos os pontos do dominio computacional (em ¢t = (), comparamos entao a
pressao do halo, py,, com a pressao do disco, p,, € cada vez que p;, > pgy, substituimos o gas
da galdxia com o gas do halo, o qual ¢é caracterizado também por uma velocidade rotacional
nula. Por fim, a uma certa distancia radial do centro da galaxia, postulamos a existéncia
de um aglomerado estelar jovem de raio caracteristico r.;, onde ocorre a continua explosao

de SNs, injetando uma energia total Fgy no decorrer de algumas dezenas de milhoes de
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Figura 6.6: Curvas de velocidade tangencial do modelo da Galdxia construidas aplicando-
se a Eq. (6.16) o potencial do disco (linha vermelha), do bojo (linha verde), do halo (linha
azul) e o potencial total da galdxia (linha negra). A velocidade, no eixo das ordenadas, é
expressa em km s™!, e o raio da Galaxia, no eixo das abscissas, ¢ expresso em kpc.
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anos, a qual corresponde a uma dado nimero de SNs e a uma quantidade de matéria
mgy, correspondente a massa total liberada pelas SNs.

As simulagoes foram realizadas com diferente resolucoes, dependendo do tamanho
fisico do problema e do nimero méaximo de pontos de rede possivel. Em geral, consid-
eramos uma galdxia com um raio de 25 kpc (diametro de 50 kpc) e uma altura de 12.5
kpc, e adotamos um dominio computacional com 1024 x 1024 x 512 pontos de rede. A
resolu¢ao maxima correspondente é entao AX = 50 kpc/1024 ~ 48 pc. Para viabilizar a
realizacao das simulacoes numéricas em um dominio computacional com tais dimensoes
fisicas e com essa resolucao, utilizamos a rede adaptativa do cédigo YGUAZU. De fato,
com os recursos computacionais disponiveis, seria impossivel conduzir simulagoes com
10242 x 512 = 5.3 x 10® pontos, enquanto que com a utilizacdo da rede adaptativa, o
ntimero maximo de pontos em cada intervalo temporal foi sempre menor que 7 x 10°.
Observando a Figura 6.8, onde mostramos a posicao dos pontos de rede no plano x — z e
no plano x — y, é possivel notar que a maxima resolugao ¢ utilizada somente no centro da
Galaxia, no sitio onde explodem as SNs e nas bordas do disco, onde um gradiente muito
alto caracteriza a fronteira entre disco em rotacao e o halo quente com velocidade nula.
Nesse calculo utilizamos um total de 6 niveis de rede. A medida que a bolha e depois o gas
ejetado, vao expandindo, a rede ird se adaptar para garantir sempre a maxima resolucao

nas regioes afetadas pelos eventos aqui estudados.

6.4.2 Resultados

Em primeiro lugar, antes de realizar um estudo especifico sobre a evolucao do gés ener-
gizado pelas explosoes de SNs, precisamos testar as nossas simulagoes, e verificar as prin-
cipais diferencas que podem ocorrer entre estas e simulagoes conduzidas anteriormente.
Para fazer isso, na Figura 6.8 apresentamos os resultados de uma simulagao numérica 2-D
adiabética (Modelo GF2dA) realizada por D’Ercole (2006) com um cédigo que integra
as equagoes hidrodinamicas com um método de diferencias finitas (Ciotti et al. 1991)
concomitantemente as nossas simulagoes 3-D. Neste caso, foi injetada uma quantidade de
energia total Egy = 10% erg, correspondente a 100 SN, durante um periodo de 30 Myr,
com uma luminosidade Lgy = 10%3/[(30 x 10°)(3.15 x 107)] = 10 erg s™*. As condi¢oes
iniciais do ambiente sao idénticas as condicoes calculadas anteriormente para representar
a nossa Galaxia, tanto quanto as caracteristicas fisicas do géas, como ao perfil do potencial
gravitacional. O dominio computacional foi construido sobre uma escala linear de até um
raio de 1.5 kpc e uma altura de 3 kpc, a partir dos quais passou a ser construido sobre
uma escala logaritmica. Por se tratar de um problema estudado em duas dimensoes, o
gas foi considerado com uma velocidade rotacional nula, e a energia injetada dentro de

um unico ponto da rede bidimensional. Pode-se notar que, apds um certo tempo o gas
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Figura 6.7: Representacao em escala logaritmica colorida no plano x — z da distribuigao
de densidade (painel superior), pressao (painel central) e temperatura (painel inferior)
da Galaxia, construida de acordo com as condigoes descritas neste Capitulo. O dominio
computacional representa uma regiao de 50 kpc x 25 kpc x 25 kpc, e tem uma resolucao
de 48 pc.
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Figura 6.8: Distribui¢ao dos pontos no plano z — z (painel superior) e no plano = — y
(painel inferior) da rede construida sobre o dominio computacional considerado. Neste
caso especifico a rede é construida com 6 niveis, e a distancia entre os pontos podera ter
entao 6 comprimentos caracteristicos diferentes, conforme se pode notar nas figuras.
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em expansao consegue quebrar a estrutura do disco, comecando assim a fluir até alturas
maximas de cerca 12 kpc. Como a energia ¢é injetada somente nos primeiros 30 Myr
da simulacao, o ambiente dentro do disco onde a bolha se formou volta e fechar-se apds
cerca 60 Myr. Mesmo assim, o gas ejetado continua expandindo, o que é particularmente
evidente no segundo painel, onde é mostrada a evolucao do gas inicialmente confinado
dentro da bolha quente (através do tragador de gas do interior da bolha). Observa-se que
uma fragao notavel deste material volta a cair sobre o disco apés ~ 80 Myr.

Este resultado é um pouco diferente daquele obtido em uma simulagao analoga efet-
uada por nés em 3-D (Modelo GF3dA1), apresentada na Figura 6.9. Neste caso consider-
amos a mesma distribuicao de gas, o mesmo perfil de potencial e, a fim de poder comparar
os resultados com o caso 2-D, eliminamos a componente de velocidade rotacional do gés.
Para fazer isso, introduzimos um potencial gravitacional ficticio para contrapor-se ao gra-
diente de pressao na diregao radial, assegurando assim uma velocidade rotacional nula.

A energia injetada corresponde também a uma luminosidade de 103 erg s7%, e a
resolucao é também de 25 pc, como na simulagao precedente. Novamente, verifica-se que
a energia injetada forma uma bolha que irrompe apds ~ 40 Myr, deixando entao o gas
quente livre para escapar com altas velocidades acima do disco. A diferenca consiste na
eficiéncia deste fenomeno. Enquanto na simulacao 2-D o gés alcancava alturas de 12 kpc,
aqui o material ejetado chega no maximo a uma altura de 10 kpc, e em geral apresenta-se
como um fené6meno menos colimado. Mesmo assim existe uma boa correlagao entre os dois
casos, e as diferencas poderiam ser justificadas pelas geometrias distintas do problema,
embora testes adicionais estejam em progresso.

Fizemos também uma simulacao em 3-D com as mesmas caracteristicas e condicoes
iniciais das precedentes, mas levando-se em conta a rotacao do gas e do sistema onde a
bolha expande-se (Modelo GF3dA2). Neste caso preocupamos-nos apenas com a evolugao
da bolha, comparando-a com as evolugoes obtidas anteriormente. O fato novo que surge
(Figura 6.11) é que a escala de altura de expansao da bolha e de ejegao do gés parece ser
mais baixa, resultando ser quase 4 vezes menor do que a obtida no Modelo GF3dA1. De
fato, o gas ap6s 60 Myr (época a que se referem as imagens) alcanga uma altura de ~ 2
kpc, e a velocidade maxima atingida é de somente 40 km s~!.

Esta diferenca parece dever-se a velocidade de rotagao do gdés. Em um caso com
velocidade nula, a massa de gas varrida pela bolha corresponde simplesmente ao produto
entre a densidade do MIS e o volume da bolha. Em um instante qualquer ¢, a massa

varrida, M, vale portanto:

4
M, ~ (% 33) ngmy ~ 2.3 x 10° 1304 M, (6.17)

Ja, em um caso onde o gas possui uma velocidade caracteristica v,, a medida que expande,
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Figura 6.9: Representacao em escala logaritmica das curvas de nivel da distribuicao de
densidade (painel superior) e do tragador do gas originalmente contido no interior da
bolha (painel inferior), para o Modelo bidimensional GF2dA. A resolucdo, até um raio
de 1.5 kpc (x = 62) e até uma altura de 3 kpc (z = 124), é de 25 pc, e depois diminui
com escala logaritmica (R= 2.3 kpc em = = 80, h=8.4 kpc em z = 170). A energia é
injetada por um tempo de 3 x10” anos, com uma luminosidade de 103 erg s7'. As quatro
épocas apresentadas correspondem a 15 Myr (primeiro painel a direita), 30 Myr (segundo
painel), 60 Myr (terceiro painel) e 80 Myr (quarto painel & esquerda) (D’Ercole 2006)
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Figura 6.10: Representacao em escala logaritmica das curvas de nivel da distribuicao de
densidade para o Modelo GF3dA. A resolucao é de 25 pc, e o dominio computacional
Em z = 200, 5 kpc;
em z = 300, 7.5 kpc. A energia é injetada por um tempo de 3 x107 anos, com uma

¢ definido sobre uma regiao de 3.2 kpc x 3.2 kpc x 12.8 kpc.

luminosidade de 10% erg s

-1

. Os quatros periodos apresentados correspondem a 15 Myr

(primeiro painel a direita), 30 Myr (segundo painel), 60 Myr (terceiro painel) e 80 Myr
(quarto painel a esquerda).
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Figura 6.11: Representacao em escala logaritmica colorida no plano x — z da distribuigcao
de densidade (painel superior) e do tragador de gas (painel central) e, em escala linear,
da componente vertical da velocidade (painel inferior) em ¢ = 6 x 107 anos para o Modelo
GF3dA2. As condigoes inicias sao as mesmas da Figura 6.10, exceto que neste caso o gas
tem uma velocidade rotacional v, como indicado na Figura 6.6. A distancia ¢ apresentada
em kpc, a densidade em g cm ™3, a velocidade em km s™! e o valor da densidade do tracador
de gas da bolha é normalizado a densidade do MIS.

a bolha desenha no espa¢o um cone cuja a base (em um tempo t) possui o tamanho do
raio da bolha, e onde a altura corresponde a distancia percorrida até aquele instante.
Nesse caso podemos entao estimar que a massa varrida vale:

(o

g szgt) NgMp ~ ﬁ% M, (6.18)

Com uma velocidade rotacional de ~ 200 km s~!, apés um tempo de 60 Myr, e com um raio

MUUN<

da bolha de ~ 1 kpc, resulta que M,, ~ 3.15M,, o que é consistente com o resultado da
simulagao. De fato, quanto maior a quantidade de massa varrida, menor sera a eficiéncia
de expansao, e parece légico postular que os dois efeitos sejam inversamente proporcionais.
Este resultado, obtido numericamente e confirmado através de uma analise analitica, é
um dos resultados mais importantes deste estudo e, se correto, nos diz que em um sistema
real, se a rotacao da galaxia é importante, o processo de ejecao de gas e a formacao de
chafarizes galdcticos torna-se menos eficiente.

As conseqiiéncias deste resultado tornam-se mais visiveis apds uma nadlise dos re-
sultados do Modelo GF3dA3 (Figuras 6.12 a 6.16). O Modelo GF3dA3 tem as mesmas
caracteristicas do Modelo GF3dA2 que acabamos de apresentar, com a diferenca de que
neste caso a maxima resolugao possivel corresponde a metade da resolugao considerada
acima. Neste caso a nossa preocupacao ¢ com a evolugao global do gas dentro do ambiente
galdctico, e por isso adotamos uma resolucao mais baixa para poder representar a Galaxia

inteiramente. Nas Figuras 6.12 a 6.16 sao mostrados, respectivamente, as distribuicoes de
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Figura 6.12: Modelo GF3dA3. Representacao em escala logaritmica colorida no plano
x —y da distribuicao de densidade em z=0 para quatro instantes diferentes. As condigoes
inicias sao as mesmas da Figura 6.11, com a excecao de que neste caso a maxima resolucao
adotada corresponde a 55 pc. As imagens correspondem a t = 30 Myr (painel superior
esquerdo), ¢ = 50 Myr (painel superior direito), ¢ = 80 Myr (painel inferior esquerdo) e

t = 110 Myr (painel inferior direito). A distancia é apresentada em kpc, e a densidade

em g cm ™S,

densidade (em z=0 e z=1.3 kpc), do tragador do gas da bolha (z=0 e z=1.3 kpc), e da

componente vertical da velocidade (em z=1.3 kpc) em quatro instantes diferentes.

Como se pode notar, o gas nao consegue espalhar-se muito pelo disco da galaxia,
e apos alcancar uma altura de 1.3 kpc, em ¢t = 80 Myr, nao sobe mais e nao aumenta
a velocidade. E possivel que devido ao fato de nao havermos considerado as perdas
radiativas, o gas tenha se estabilizado nesta altura bem antes da altura maxima prevista

analiticamente. E também nao se observa nenhuma componente negativa da velocidade
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Figura 6.13: Modelo GF3dA3. Representacao em escala logaritmica colorida no plano
x — y da distribuicao de densidade em z=1.3 kpc para quatro instantes diferentes. As
condigoes inicias e os tempos caracteristicos sao os mesmos da Figura 6.12. A distancia é

apresentada em kpc, e a densidade em g cm™3.
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Figura 6.14: Modelo GF3dA3. Representacao em escala logaritmica colorida no plano
x —y da distribuicao do tracador do gés contido na bolha em z=0 para quatro instantes
diferentes. As condigGes inicias e os tempos caracteristicos sao os mesmos da Figura 6.12.
A distancia é apresentada em kpc, e a densidade é normalizada a densidade do MIS.
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Figura 6.15: Modelo GF3dA3. Representacao em escala logaritmica colorida no plano
xr — y da distribuicao do tracador do gas contido na bolha em z=1.3 kpc para quatro
instantes diferentes. As condigoes inicias e os tempos caracteristicos sao os mesmos da
Figura 6.12. A distancia é apresentada em kpc, e a densidade é normalizada a densidade
do MIS.
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Figura 6.16: Modelo GF3dA3. Representacao em escala linear colorida no plano z — y
da distribuicao de velocidade do gas em z=1.3 kpc para quatro instantes diferentes. As
condigoes inicias e os tempos caracteristicos sao os mesmos da Figura 6.12. A distancia é

apresentada em kpc, e a velocidade é dada em cm st
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que possa indicar seu retorno ao disco.

Para verificar se este efeito é devido a baixa quantidade de gas transportada acima do
disco, ou se é conseqiiéncia de um equilibrio alcangado entre o gas ejetado e o gas quente
do halo, conduzimos uma nova simulagao, com as mesmas caracteristicas das precedentes,
exceto que com uma maior energia injetada, que neste caso corresponde a explosao de 300
SNs (Modelo GF3dA4). A maior energia injetada, mesmo representando uma situacao
menos realistica, permite a expulsao de uma maior quantidade de matéria, e nos da
entao a possibilidade de estudar com maior precisao a evolugao do géas que participa deste
processo. Nas Figuras 6.17, 6.18 e 6.19 sao mostradas as fases avancadas da evolugao deste
modelo. Em cada imagen procuramos apresentar um corte do plano z —y a uma altura de
3.2 kpc, e um corte do plano x — z feito na regiao que apresenta densidades maximas do
tracador do gas da bolha. Neste caso, os resultados sao tambam bastante interessantes.
Observa-se que o gas expulso do disco, por causa da rotacao diferencial da galaxia, atrasa
a prépria expansao com respeito aquela da regiao onde explodiram as SNs, na base do
disco. A conseqiiéncia é a geracao de um fluxo de gas entre a regiao esvaziada do disco e
a regiao ocupada pelo gas que foi expulso. Este ultimo adquire uma velocidade negativa
que, somada a velocidade propria do gas da galaxia, desloca-se para a regiao acima da
zona onde explodiram as SNs, e dali volta a subir criando um verdadeiro ciclo. Este
fenomeno, bem visivel em cada uma das figuras apresentadas, parece causar uma série de
turbilhoes que poderiam ser responsaveis pela geracao de turbuléncia no MIS. Inclusive, é
interessante notar que a maior parte da matéria ejetada nao volta a cair dentro do disco,
mas acumula-se em uma regiao situada a uma altura média de ~ 1.5 — 2 kpc. Esta altura
corresponde a distancia tipica do gas neutro acima do disco associado com as nuvens de
velocidade intermedidria. Parece razoavel entao imaginar que o gas ejetado para fora dos
sitios de intensa formacao estelar, apds alcancar uma altura de 5—6 kpc, acumule-se pouco
acima do disco, criando assim condigoes favoraveis para condensar e, eventualmente, levar
a formacao de nuvens de velocidade intermediaria. Porém, estes resultados sao produzidos
apds uma injecao de energia superior aquela tipica de uma aglomerado estelar jovem, e
por isso sao necessarios estudos mais aprofundados para verificar se realmente, com uma
injecao de energia de ~ 10% erg s™!, a expulsao de gds bem acima do disco seja possivel

ou nao de acontecer.

Até aqui, todas as simulacoes apresentadas neste Capitulo nao levaram em conta as
perdas radiativas. Neste tipo de estudo, as emissoes radiativas do gas sao tao impor-
tantes quanto dificeis de se considerar. De fato, calcular o resfriamento sobre o dominio
computacional inteiro significa anular as condicoes de equilibrio do gas que garantem a
estabilidade da Galaxia. Associar uma fonte de aquecimento capaz de compensar as per-

das é também muito complicado, pois neste caso estamos considerando uma regiao muito
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Figura 6.17: Modelo GF3dA4. Painéis superiores: representacao em escala logaritmica
colorida no plano z — y da distribuigao do tracador de gas da bolha (a esquerda), e em
escala linear da distribuigdo de velocidade (a direita), em um instante ¢ = 160 Myr.
Painéis inferiores: representagao das curvas de nivel e dos vetores de velocidade no plano
y—z cortado em x = 190 da distribuigao de densidade (a esquerda) e do tracador do gés da
bolha (a direita). As condigbes inicias sao as mesmas da Figura 6.12, exceto que a energia
injetada neste caso vale Egy = 3 x 10° erg. As dimensoes do dominio computacional no
painel superior correspondem a 25 kpc x 25 kpe. No painel inferior a 12.5 kpe x 25 kpe.
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Figura 6.18: Modelo GF3dA4. Painéis superiores: representagao em escala logaritmica
colorida no plano « — y da distribui¢ao do tracador de gas da bolha (a esquerda), e em
escala linear da distribuigao de velocidade (a direita), em um tempo ¢t = 220 Myr. Painéis
inferiores: representagao das curvas de nivel e dos vetores de velocidade no plano z — z
cortado em y = 170 da distribuigao de densidade (a esquerda) e do tracador do géds da
bolha (a direita). As condigbes inicias sao as mesmas da Figura 6.12, exceto que a energia
injetada neste caso vale Egy = 3 x 10° erg. As dimensoes do dominio computacional no
painel superior correspondem a 25 kpc x 25 kpc. No painel inferior a 12.5 kpc x 25 kpc.
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Figura 6.19: Modelo GF3dA4. Painéis superiores: representagao em escala logaritmica
colorida no plano z — y da distribuigao do tracador de gas da bolha (a esquerda), e em
escala linear da distribuigao de velocidade (a direita), em um tempo ¢t = 290 Myr. Painéis
inferiores: representacao das curvas de nivel e dos vetores de velocidade no plano y — z
cortado em = = 320 da distribuicdo de densidade (a esquerda) e do tragador do gas da
bolha (a direita). As condigbes inicias sao as mesmas da Figura 6.12, exceto que a energia
injetada neste caso vale Egy = 3 x 10° erg. As dimensoes do dominio computacional no
painel superior correspondem a 25 kpc x 25 kpc. No painel inferior a 12.5 kpc x 25 kpe.
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Figura 6.20: Representacao em escala linear colorida no plano z — y da distribuigcao de
velocidade para o modelo adiabatico (painel superior), e radiativo (painel inferior) em um
tempo t = 40 Myr. As condigbes inicias sao as mesmas da Figura 6.12. As dimensoes do
dominio computacional correspondem a 25 kpc x 25 kpc.
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extensa e nao homogeénea, e deveremos entao adotar uma fungao diferente ponto a ponto.
A tnica possibilidade é entao a de resfriar somente o gas que participa da expansao da
bolha e da conseqiiente ejecao. Para fazer isso, utilizamos duas informacoes diferentes.
A primeira é a velocidade do gas, a segunda é a abundancia do gas que inicialmente
estava confinado na regiao de injecao da energia. As perdas radiativas foram calculadas
somente naquelas regioes caracterizadas por uma componente vertical de velocidade do

1 ou por uma abundancia maior que 107%. Estes limites foram

gas maior que 10 km s~
obtidos de maneira empirica, depois de varios testes numéricos. Desta maneira, garanti-
mos que o gas da galaxia em equilibrio dinamico nao seja resfriado, enquanto que o gés
ejetado, mesmo alcancando um equilibrio dinamico, continua sendo tratado como um gas
radiativo. Estas condigoes devem, porém, combinar-se com as caracteristicas da Galaxia.
Se esta nao encontra-se em perfeito equilibrio dinamico, algumas regioes podem comegar
resfriar mesmo sem estar diretamente envolvidas na ejecao do gas, podendo iniciar as-
sim um efeito dominé que levaria ao colapso da Galaxia inteira. Para evitar que isso
acontega, acrescentamos outros vinculos ao gas, a fim de garantir uma correta avaliacao
do resfriamento do gas ejetado e ao mesmo tempo garantir o equilibrio da Galaxia. Por
ser um trabalho ainda em andamento, modelos radiativos ainda nao foram completados,
e os unicos resultados que podemos apresentar sao aqueles obtidos para verificar o bom
funcionamento do cédigo implementado com a parte radiativa, mostrados na Figura 6.20.
Como se pode notar, a regiao de expansao da bolha no caso radiativo apresenta veloci-
dades muito diferentes do caso adiabatico, enquanto que as demais regides continuam
perfeitamente idénticas. Isso demonstra que os ajustes efetuados no coédigo permitem
um calculo correto das perdas radiativas (somente na regiao da bolha), abrindo assim a
possibilidade para toda uma série de simulacoes numéricas inéditas que poderao elucidar

sobre o papel do resfriamento na dinamica de um chafariz galactico.

Podemos sintetizar em trés, os principais resultados deste Capitulo. O primeiro é
que a eficiéencia de ejecao de gas de um aglomerado estelar jovem caracterizado por uma
certa velocidade rotacional parece ser menor que a eficiéncia de ejegao a partir de um
sistema estelar fixo. Este resultado, se confirmado por simulagoes de mais alta resolucao,
tem implicagoes importantes sobre a teoria dos chafarizes galacticos, pois a maioria dos
aglomerados estelares da Galaxia e de outras galdxias espirais emitem uma energia média
correspondente a 50-100 SNs, e isso diminuiria bastante a importancia que os chafarizes

galdcticos poderiam ter sobre a expulsao do gas das galaxias e evolucao do halo.

O segundo resultado importante é a determinacao de uma altura média caracteristica
onde acumula-se o gds que consegue escapar para fora do disco, de cerca 2 kpc. Este
acumulo de gas poderia ser responsavel pela formacgao de nuvens de velocidade inter-

mediaria, observadas acima do disco a uma distancia de 1.5 — 2 kpc.
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Por fim, o terceiro resultado esta diretamente ligado a formagao de turbuléncia. As
Figuras 6.17, 6.18 e 6.19 mostram que a propagacao do gas através do disco, acompanhada
de uma ligeira expulsao e recaida sobre a Galaxia geram uma série de vortices e turbilhoes
que poderiam ser responsaveis por movimentos randomicos tipicos de fenomenos turbu-
lentos. Desta maneira, os chafarizes galacticos poderiam ser responsaveis pela mistura dos
metais ejetados pelas SNs (em intervalos menores que ~ 10® anos) nao por um fenémeno
macroscdpico, como ocorreria na formacao de um chafariz classico que leva o gas a grandes
alturas e o espalha de volta sobre o plano galdctico (em escalas de tempo maiores que
10% anos), mas sim através de fenomenos que atuam em escalas menores, turbulentas.
Sendo assim, o préximo passo deste estudo (apds os testes finais de resolugao) deverd
ser a analise de uma galdxia onde acontecem ao mesmo tempo varias explosoes de SNs
espalhadas em diferentes sitios. De fato, acreditamos que a evolucao da Galaxia é dom-
inada pela agdo combinada de varios fenomenos nao muito energéticos. A turbuléncia
seria assim a principal responsavel pela mistura dos metais e indiretamente também pela
possivel formagao estelar em larga escala, como observado no Capitulo 5. A formagao do
halo quente continuaria sendo, no entanto, um problema ainda nao resolvido, assim como
a formagao das nuvens de altas velocidade. Nestes casos, uma origem extragalactica, di-
retamente ligada ao gas primordial do qual formou-se a prépria Galdxia, poderia ser uma

das possiveis explicagoes.
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Capitulo 7

Conclusoes

Ao longo deste estudo consideramos os diferentes processos evolutivos de regices galacticas
com intensa formacao estelar. Mais especificamente, investigamos a evolucao do gas apds
ser aquecido e acelerado pelos remanescentes de SNs (RSNs) gerados a partir de explosoes
de SNs, em diferentes escalas de um ambiente galdctico. Inicialmente, focalizamos-nos nas
escalas de fracoes de pcs, levando em conta os processos de interacao que ocorrem entre
as frentes de choque dos RSNs e as nuvens do meio interestelar (MIS). Este estudo foi
realizado sobretudo com a ajuda de simulacoes numéricas hidrodinamicas tridimensionais
radiativas, buscando entender como estas interacoes podem destruir as nuvens e modificar
a densidade do MIS onde as nuvens estao imersas. Num segundo passo, investigamos
regices com surtos de formacao estelar (SBs) de tamanhos tipicos de ~ 100 pc, levando-
se em conta todos os processos fisicos significativos, tais quais a expansao dos RSN,
as interacoes entre eles, a geracao de bolhas e super-bolhas, a injecao de energia das
SNs, a perda de massa das nuvens (por fotoevaporagdo, evaporacao térmica e arraste
pelo MIS), o resfriamento do gas causado pelas emissoes radiativas, e o escape do gas
para além das fronteiras da regiao de SB. Para tal construimos um modelo semi-analitico
descrito por um sistema de equacoes de conservacao integradas numericamente sobre
um tempo de ~ 30 Myr, o qual é tipico de um ambiente de SB, a fim de determinar
a evolucao do gas nesses sistemas. Desse modo, obtivemos a evolucao da eficiéncia de
aquecimento do gds das SNs (EA), a qual exprime a razao entre a energia presente no
gés (interna mais mecanica) e a energia injetada pelas SNs, em funcao das condigoes
iniciais. Posteriormente, investigamos o papel da energizacao produzida por explosoes
de SNs na evolugao de nuvens moleculares gigantes (NMG) e de aglomerados estelares
jovens. Para tal, utilizamos em parte o modelo e os resultados semi-analiticos precedente
obtidos para a evolucao de uma regiao de SB, e também realizamos simulagoes numéricas
tridimensionais quimio-hidrodinamicas das interagoes entre RSNs e NMGs. Por fim, na
ultima parte deste estudo, buscamos investigar a evolucao do géas energizado em regioes

de SB, acompanhando-se desde a formagao das super-bolhas, até a expansao destas pelo
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disco e halo galacticos. Dependendo da regao da galdxia, e da quantidade de energia
injetada pelas explosoes de SNs nessas regioes de SBs, essas super-bolhas podem dar
origem a ventos galacticos ou a fenomenos menos energéticos, como os chafarizes. De
qualquer modo, esses processos sao essenciais para se compreender a evolucao global do
gas nas largas escalas galdcticas, de vérios kpc. Este estudo foi também realizado com o
auxilio de simulagoes numéricas hidrodinamicas tridimensionais adiabaticas e radiativas
onde se construiu a estrutura de uma galdxia, dentro da qual explodiu-se um conjunto de
SNs localizadas em um aglomerado estelar jovem extra-nuclear.

Os principais resultados obtidos de nosso estudo sobre a evolugao do gés de regioes

de SB podem ser sumarizados da seguinte forma:

e As interagoes entre nuvens e frentes de choque de RSN produzem dois efeitos prin-
cipais: de um lado, ocorre uma perda de massa provocada pelo arraste da passagem
da frente sobre o gas da nuvem, e por outro lado, o impacto induz a propagacao de
um choque no interior da nuvem que acarreta sua compressao e re-expansao. Em
uma interacao radiativa, a nuvem é parcialmente destruida em um tempo cerca de
duas vezes maior que o tempo de destruicao previsto para uma interacao adiabatica
e, em geral, as perdas radiativas permitem uma dissipacao mais rapida das insta-
bilidades destrutivas R-T e K-H. A primeira conseqiiéncia disso é o baixo aumento
na densidade ambiental e uma menor eficiencia no processo de mistura entre o gas
das nuvens e o gas do MIS, contrariando resultados de estudos prévios, sobre a mis-
tura de fases do MIS que assumiam interagoes puramente adiabaticas. A segunda
conseqiiéncia, é a formagao de filamentos mais densos e mais frios que o MIS cir-
cundante, que nao se fragmentam em tempos curtos e preservam a sua estrutura
mesmo depois da passagem da frente de choque. Somente em presenga de um fluxo
de fotons UV das estrelas quentes é que a dispersao do gas da nuvem para o meio,
seguida de aumento da densidade ambiental, torna-se significativa, devido princi-
palmente ao efeito de fotoevaporacao (Capitulo 3; Melioli, de Gouveia Dal Pino &
Raga 2005).

e Em um ambiente de SB nao é possivel assumir, a priori, um valor fixo para a
eficiéncia de aquecimento do gas pelas SNs (EA). Em todos os modelos que testa-
mos, EA pode assumir dois valores extremos, 0 ou 1, ocupando valores intermediérios
por um tempo desprezivel. As duas solucoes estaveis caracterizam-se ou por uma
completa emissao radiativa da energia, caso onde EA ~ 0, ou por densidades am-
bientais baixas o suficiente para que as perdas radiativas sejam despreziveis e toda
a energia liberada pelas SNs transforme-se em energia interna e mecanica do gas,
caso onde EA = 1. Como vimos, os principais responsaveis pela evolugao de EA

sao as nuvens que atuam como valvulas reguladoras da densidade ambiental através
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de seus mecanismos de perda de massa. Quando a taxa de perda de massa das
nuvens para o MIS consegue manter a densidade ambiental suficientemente alta, o
resfriamento domina sobre o aquecimento, e a temperatura do gas continua baixa.
Este processo mantém-se somente por um certo tempo que depende principalmente
da massa total de gas presente na regiao de SB, e na maioria das vezes é da ordem
de aproximadamente meia vida do SB, ~ 16 Myr (Capitulo 4; Melioli & de Gouveia
Dal Pino 2004).

e Regides com um tamanho tipico entre 10 e 100 pc, caracterizadas por uma alta taxa
de formagao estelar, podem tanto ser destruidas, com também ver aumentada a
propria capacidade de formar estrelas, devido ao alto niimero de explosoes de SNs.
De fato, a alta taxa de explosoes de SNs em aglomerados estelares em formagao
em galaxias interagentes, acarreta uma rapida expansao e escape do gas desses
aglomerados antes que os mesmos tenham tempo de virializar-se, e isso termina
acarretando sua morte prematura (em cerca de 5 Myr), com a dispersao das estrelas
para o campo (Capitulo 5; Melioli & de Gouveia Dal Pino 2006).

e Por outro lado, o impacto de frentes de choque de remanescentes de SNs com nuvens
moleculares pode induzir a formacao estelar. Este fenomeno é tanto mais provavel
quanto maior for o tamanho fisico da nuvem, e terd a maxima eficiéncia quando a
distancia entre a NMG e o sitio de explosao de SN estiver entre 20 e 40 pc. Mais
detalhadamente, construimos um diagrama do raio dos RSNs versus a densidade
das nuvens no qual se delineiam zonas permitidas e proibidas de formacao estelar.
Uma aplicagdo desse estudo a regiao de formagao estelar de [-Pictoris mostrou
que somente uma combinacao restrita de condigoes inicias do sistema em exame
(densidade ambiental; densidade, temperatura e raio da nuvem) poderia justificar
um processo de formacao estelar causado por uma interagao com um RSN (Capitulo
5; Melioli, de Gouveia Dal Pino, de la Reza & Raga 2006).

e A morte prematura de aglomerados estelares jovens e a formagao estelar em NMGs
provocados por explosoes de SNs, sao exemplos de processos locais que atuam nas
pequenas escalas galdcticas. A inducao de formacao estelar em NMGs por RSNs
acarretara novas explosoes de SNs que poderao levar a novos eventos de formacao
estelar. Mas, em qualquer caso, chegarda um momento em que o gas aquecido sera
ejetado para fora do sistema, podendo gerar ventos ou chafarizes galacticos, fa-
vorecendo uma dispersao do gas em escalas mais amplas da galaxia, afetando sua
evolugao. (Capitulos 5 e 6; Melioli & de Gouveia Dal Pino 2006; Melioli, de Gouveia
Dal Pino, de la Reza & Raga 2006)

e O gas de uma super-bolha que irrompe no halo galactico, produzida a partir de
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explosoes de SNs em um aglomerado estelar extra-nuclear, parece atingir menores
altitudes quando se leva em conta a rotacao da galaxia. KEsse resultado, se con-
firmado por simulacoes numéricas de mais alta resolucao, podera ter implicacoes
importantes sobre a teoria de formacao dos chafarizes e ventos galdcticos, pois a
maioria dos aglomerados estelares da Galaxia e de outras galaxias espirais parecem
emitir uma energia média correspondente a 50 — 100 SNs. Essas energias, com-
binadas com o efeito de rotacao da galdxia, diminuiriam a importancia potencial
dos chafarizes no processo de expulsao de gas das galaxias. O géas ejetado parece
acumular-se em alturas ~ 2 kpc. Este acimulo de gas poderia ser o responsavel
pela formacao das nuvens de velocidade intermediaria que sao observadas acima do

disco da Galdxia a distancias de 1.5 — 2 kpc (Capitulo 6).

e As simulagoes numéricas hidrodinamicas indicam que o gas de uma super-bolha que
propaga através do disco galactico, irrompe no halo e retorna ao disco, é responséavel
pela geracao de turbilhoes que poderiam em parte alimentar a turbuléncia galéctica
(Capitulo 6).

Resumindo, podemos dizer que altas taxas de explosoes de SNs sao responsaveis por uma
variedade de fenomenos em diferentes escalas de uma galéxia, desde alguns pcs até varios
kpc. Estes fenomenos estao por sua vez intimamente ligados entre si, mas verificamos em
varias circunstancias que a evolugao desses fendmenos parece acontecer das pequenas para
as largas escalas, embora isso seja ainda tema em aberto dentro do cenario de evolucao
dinamica do MIS das galaxias. De qualquer modo, dentro do papel que as SNs possuem
nesse cenario, parece haver uma ordem hierarquica entre os diferentes processos evolutivos
do géas, desde sua energizacao por SNs dentro de nuvens e aglomerados jovens, até sua
expulsao sob forma de vento ou chafarizes galacticos para fora da galaxia. Ao longo
desta evolugao, observa-se a geracao de turbuléncia e o possivel incremento do processo
de formagao estelar.

Evidentemente, nossos resultados sao ainda deficientes acerca da evolucao do gas eje-
tado para fora da galdxia. Particularmente nesse contexto, resta ainda levar em conta as
perdas radiativas, e também aumentar a resolucao adotada nas simulagoes da galaxia, a
fim de podermos acompanhar com maior precisao a possivel formagao e desenvolvimento
de turbuléncia e das nuvens de altas latitude. Nossas préximas metas serao entao, de um
lado dar enfoque aos mecanismos de geragao e dissipacao de turbuléncia interestelar, e
do outro lado produzir novas simulagoes numéricas quimio-hidrodinamicas de chafarizes
e ventos galacticos, levando-se em conta as perdas radiativas com maiores resolugoes. De
fato, a procura por resultados sempre mais precisos, provenientes de problemas altamente
nao-lineares evidencia a necessidade de se poder contar com coédigos numéricos avancados,

que levem em conta também o potencial auto-gravitante do gas, a presenca de campos
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magnéticos, a condugao térmica e os processos de fotoionizacao em geometrias tridimen-
sionais. O desenvolvimento e utilizagao destes codigos serd entao também um dos nossos

desafios para os préximos anos.
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Apeéendice A
O cdédigo YGUAZU

A.1 Introducao

O YGUAZU é um cédigo tridimensional com rede adaptativa que resolve as equacoes
hidrodinamicas de um plasma juntamente com um sistema de equagoes para a evolucao
de varias espécies atOmicas, idonicas e moleculares. A evolucao das espécies quimicas
permite o calculo do resfriamento radiativo mesmo na auséncia do equilibrio de ionizagao.
Em um intervalo de temperaturas entre 1000 K e 10” K o resfriamento é calculado no
c6digo com um erro maximo do 10 %.

A primeira versao 3-D do YGUAZU foi desenvolvida por Raga, Navarro Gonzalez e
Villagran Muniz (2000) e empregada em varios estudos de jatos e de interagoes de jatos
com nuvens. A partir dai, varias modificacoes foram introduzidas a fim de viabilizar
o estudo de variados problemas astrofisicos. Entre eles, valem destacar as interacoes
entre frentes de choque e nuvens (Melioli, de Gouveia Dal Pino & Raga 2005), interagoes
entre remanescentes de supernovas (RSN) e nuvens moleculares gigantes (NMGs) (Melioli,
de Gouveia Dal Pino, de La Reza & Raga 2006), interacoes entre frentes de choque e
nuvens sob a agao de foto-evaporacao (Gonzales & Raga 2005; Melioli, de Gouveia Dal
Pino & Raga 2005), interagoes entre ventos (Gonzales, de Gouveia Dal Pino & Raga
2004a,b), interagoes de ventos com RSNs (Velazquez, Koenigsberger & Raga 2003) e mais
recentemente, processos de ejecao de gas (oulflow) e de formacao de halos quentes em
galaxias (Melioli at al., em prep.).

O YGUAZU (escrito em FORTRAN 77) foi criado para poder resolver problemas
complexos nao-lineares através de calculo numérico sem necessariamente precisar de super-
computadores ou processadores ligados em paralelo. A presenca da rede adaptativa per-
mite alcancar altas resolucoes sem a necessidade de demandar longos tempos de calculo.
As simulagoes utilizadas ao longo desta tese, por exemplo, foram rodadas em micro com-
putadores PENTIUM 4 de 32 bit e Athlon de 64 bit, com 1 Giga de memoria RAM. Os

processos demandaram tempos totais de computagao que foram desde 24 horas (para sim-
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ulagoes adiabéticas da formacao e evolucao de superbolhas e ventos em discos galacticos;
veja Capitulo 6) até 22 dias (para simulagoes das interacoes radiativas entre uma onda de
choque e trés nuvens; veja Capitulo 3).

E importante notar que o YGUAZU ainda nao estd implementado com equagoes
magnetohidrodinamicas e nao leva em conta nem a conducao térmica e nem a auto-
gravidade do gas, embora seja possivel implementa-lo o c6digo com um campo externo

(como fizemos no Capitulo 6).

A.2 O cddigo

O cédigo YGUAZU integra um sistema formado pelas equagoes hydrodinamicas de Euler
em 3-D e por uma serie de equagoes que consideram a evolucao de varias espécies atomicas,
ionicas e moleculares. As equagoes de conservacao de massa, momento e energia sao dadas,

respectivamente, pelas equagbes abaixo (também vistas no Capitulo 3):

@+V~(p7)=o (A1)
dt
v =, 1 1—
%+V-§)V——;Vp+;fext (A.2)
$+V~(p57):£ (A.3)

onde p é a densidade total do fons, ¥V é o vetor velocidade, p é a pressao térmica, s

Id . . ﬁ ~

é a entropia por grama do sistema, f ., representa todas as forcas de natureza nao
hidrodinamica (como, por exemplo, o campo gravitacional) e £ é a taxa de resfriamento
liquido radiativo (diferenga entre os termos de aquecimento e os termos de resfriamento).

Dentro do cédigo, essas equagoes possuem a seguinte forma:

dU dF dG  dH

ataty T E oS (A.4)

U = (E, pu, pv, pw, p,n1, ,R) (A.5)

F = (u(E + P), pu® + P, puv, puw, pu, nju, , ngu) (A.6)
G = (v(E + P), puv, pv* + P, pvw, pv,n1v, , ngv) (A.7)
H = (w(E + P), puw, pvw, pw? + P, pw, nyw, , ngw) (A.8)
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S = (G- L,0,0,0,0,5,,Sg) (A.9)

1
FE = 5p(u2 +v? + w?) + C, P (A.10)
P
P=(— kT A1l
( +ne) (A.11)
Ne = N2, 1, (A.12)
Ym,n

= i Al

" Xn, (A.13)

onde v, u, w sdo as componentes da velocidade ¥ ao longo dos eixos x, y e z, T a
temperatura, ni, . ., ng sao as densidades das varias espécies quimicas consideradas,
n. ¢ a densidade de elétrons e z, representa a abundancia de cada espécie. O termo
S representa o vetor fonte, o qual inclui os ganhos (G) e as perdas (L) energéticas (o
equivalente de L), e os termos Sy, . ., Sg, 0s quais descrevem as reagoes que acontecem
entre as varias espécies. Modificando o vetor S é possivel considerar também outros
fenomenos fisicos, como por exemplo, a presenca de um campo gravitacional externo.

O sistema de equagoes é integrado no tempo da seguinte forma. A integracao das

equagoes na primeira ordem é feita dentro de meio passo temporal como:

At At _ _
Ui jx(t + 7) = Ui jx(t) — AL (Fi—tl,j,k Tk~ FZJZk —F)—
At _ _
E(G:j—l,k + G — Gy — Gijn)—
At _ _
E(Hi—j—j,k—l g — Herjk — M)+
At
TSi,j,k(t) (A’14>

onde i, j, k, e Ax, Ay e Az sao os indices e os tamanhos da grade nos pontos de coordenadas
X,y ez, eonde os fluxos F*, F~, GT, G~, H" ¢ H™ sao calculados de acordo com o
algoritmo flux vector splitting de Van Leer (1982). E importante notar também que os
valores de U(t) sdo calculados no centro de cada célula da grade.

A técnica do flux vector splitting é baseada na definicao de vetor de fluxo, gerado

pela soma de duas componentes: uma positiva, F'", que carrega as informacoes que se
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propagam a esquerda da interface da célula, e uma negativa, F'~, que carrega as in-
formacoes que se propagam a direita da interface da célula. A formulacao original dessa
técnica é baseada na diagonalizacao e na decomposicao da matriz Jacobiana de fluxo.
Em fluxos multidimensionais, o método do flux splitting considera uma decomposicao
local dos autovalores unidimensionais, o que é equivalente a assumir que a propagagao
da informagao é perpendicular a parede da célula da grade, e entao a solucao tem uma
dependéncia com a orientacao da prépria grade. O esquema introduzido por Van Leer foi
obtido impondo-se véarias condicoes sobre os dois fluxos F* e F~ que, especificamente,
devem ser fungoes continuas do nimero de Mach associado ao fluxo Jacobiano, e sao
expressos como polinomios de ordem mais baixa possivel.

Depois de haver evoluido U através de meio passo temporal, o coédigo calcula as
variaveis primitivas, Prim = (p, u, v, w, p, ny . ., ng), e entao as utiliza para calcular o

gradiente ao longo dos trés eixos em cada face dos pontos (i,j,k):

ALk = Primigy e — Prim . (A.15)
Arigk = Primijx — Primi_y ;. (A.16)
Ayiin = Primg iy, — Prim; (A.17)
Ak = Primg g — Prim; i1k (A.18)
Azi,j,k = Prim;jrr1 — Prim; (A.19)

zigk = Primige — Primg ;g (A.20)

e também no centro de cada célula da grade (A, ik Ayijk, Dsijk), por meio de uma
interpolagao dos préprios gradientes acima (Egs. A.15 — A.20).
Uma vez que sao obtidos os gradientes no centro da célula, é possivel calcular as

primitivas nas faces das grades apds meio passo temporal, da seguinte maneira:

Awi j

Primi_1/27j’k = Primm,k — #M (A21)
Ami j

Primi+1/2,j7k = Primi,j7k + #j’k (A22)
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O mesmo calculo é feito ao longo dos eixos y e z. Com estes valores é entao possivel
obter os valores dos fluxos no centro de cada célula da grade, condi¢ao indispensavel para

poder-se integrar as equacoes na segunda ordem sobre o passo temporal inteiro:

At _ _
Uz}j,k(t + At) = Uz}j,k(t)A—I(F(Jz'r—l)+1/2,j,k + F(z'+1)—1/2,j,k - F;—Zk - Fi,j,k)_

At _ -

At ~ _
E(Hfj,(k—lm/z +H i gy age = Hig = Hija)+

ALS, ;1(1) (A.23)

Para a integragao do sistema que descreve a evolucao das espécies quimicas, o codigo
YGUAZU usa um método semi-implicito inspirado no trabalho de Young & Boris (1973).
Sem entrar no detalhe desse método, é possivel demonstrar que a expressao final que
representa a densidade numérica de uma determinada espécie, depois da evolucao ao

longo de um passo temporal, resulta ser:

N (tn) = —Ate By, (ta1, At) + At £SV) (t,_q, At) (A.24)

onde S, , representa a taxa de reacao entre as espécies p e r que destroem a espécie 7, e
51(92 representa a taxa de reacao entre as espécies p e s que formam a espécie r.

O aspecto importante a ser ressaltado nesta expressao é que ela é estavel para qualquer
escolha do passo temporal At, o que permite uma correta convergéncia para um equilibrio

parcial entre espécies provenientes de reagoes rapidas.

A.3 A rede adaptativa

Uma das caracteristicas mais importantes do coédigo YGUAZU é o fato de se poder integrar
as equagoes sobre uma grade adaptativa. De forma esquemadtica, podemos dizer que
existem dois niveis de grade que sao definidos sobre o dominio computacional inteiro,
e os demais n — 2 niveis de grade sao construidos apenas naquelas regioes do dominio
computacional onde os gradientes das varidveis fica maior que um certo valor de referéncia
1. Mais detalhadamente: existem duas grades, g = 1 e g = 2, definidas sobre todo o
dominio computacional. A razao entre as distancias dos pontos da grade g =2e g =1
é igual a 2. As sucessivas grades, g = 3, 4, . ., n, tém uma distancia entre os pontos de

grade que é um fator 1/2"™ menor do que o da grade g = 1. Ou seja, se a grade g = 1 tem
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Figura A.1: Representacao esquematica da rede adaptativa construida pelo cédigo
YGUAZU.

uma distancia entre dois pontos igual a d, a grade de nivel 6 (g = 6) terd uma distancia
entre dois pontos igual a d/25 = d/64.

Toda vez que o gradiente de uma varidavel qualquer calculada em dois pontos con-
secutivos for maior que um certo valor de referéncia, o cédigo constréi uma nova grade
com resolucao dobrada, diminuindo de um fator 2 a distancia entre os pontos naquela
regiao especifica. Isso permite obter alta resolugao em regioes com altos gradientes e altas
densidades, e resolucoes menores nas demais regioes. Uma representacao esquemética de
como a grade é construida é ilustrada na Figura A.1.

E importante ressaltar o fato de que o numero de niveis necessarios para resolver
um determinado problema nao pode ser escolhido de forma casual, e também nao pode

ser indeterminadamente alto. De fato, quanto maior for o nimero de niveis de grades,
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menor vai ser a resolucao definida sobre o dominio computacional completo. Além disso,
é necessario ressaltar que cada varidvel é escrita como um vetor de n componentes (n =
niveis de grades). Um problema fisico integrado sobre 6 niveis ocupara entao o dobro da
memoria ocupada pelo mesmo problema integrado sobre 3 niveis. O que deve ser feito
entao, é escolher-se o niimero de niveis adequado para poder-se obter boa rapidez de
calculo e a0 mesmo tempo uma boa resolucao com a suficiente memoria RAM ao longo

de toda a simulacao.

A.4 O calculo do resfriamento

Como vimos no final da Sessao A.2, o cédigo YGUAZU consegue calcular e acompanhar
a evolucao das abundancias das varias espécies. Dessa forma, é possivel obter-se o resfria-
mento com grande precisao, pois a cada passo temporal é possivel calcular explicitamente
as perdas radiativas associadas a cada espécie quimica.

As espécies quimicas consideradas pelo cédigo sao:

e Elétrons (e7)

e Hidrogénio neutro (H 1)

e Hidrogénio ionizado (HII)

e Oxigénio neutro (OI)

e Oxigénio ionizado uma vez (O11)

e Oxigénio ionizado duas vezes (OI11)
e Carbono ionizado uma vez (CI1)

e Carbono ionizado duas vezes (CI1I1)

e Carbono ionizado trés vezes (CIV)

e as reacoes levadas em conta sao:

e ¢ +HII — HI
e ¢ +HI —2e +HII
e ¢ +0I =2 +0I1

e ¢ +0II -2 +0II1
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e +0IIl - OIl

e +0II — OI

HI+OIl — HII +0OI

HII+0OI — HI+0I1I

e~ +CII -2 +CIII

e +CII] -2 +CIV

e-+CIV - CIII

e c +CIII —CII

onde as taxas de ionizac¢ao sao aquelas indicadas por Cox (1970), as taxas de recombinagao
sao aquelas indicadas por Aldrovandi & Péquignot (1973) e as taxas de reacao entre o
hidrogénio e o oxigénio sao aquelas indicadas por Osterbrock (1989). Através destas
reagoes ¢ entao possivel calcular o resfriamento com grande precisao em um intervalo de
temperaturas entre 103 K e 10% K. Caso se queira calcular o resfriamento em situacoes de
temperaturas inferiores aos 10® K, é necessério levar-se em conta também a presenca de
moléculas, como o Hy ou o CO, tal como fizemos em algumas das simulagoes apresentadas
ao longo deste estudo.

Os &atomos e os ions listados acima emitem energia de acordo com uma taxa de
resfriamento tabelada por Raga, Mellema & Lundqvist (1997). Para simplificar o calctilo
do resfriamento, o plasma é sempre considerado opticamente fino, assim que nenhuma
equacao de transporte radiativo precisa ser resolvida pelo cédigo. Tal hipotese é valida
para densidades do gds menores que 10* — 10° ecm~2, e desta maneira o resfriamento
depende somente da temperatura e da densidade do plasma. As perdas energéticas (L;)

sao entao calculadas considerando-se as seguintes equagoes:

e Excitagao por choque do HI:

L

logio < = ) = —50 + 32.3(1 — t) — 1180(1 — ¢>0%1) (A.25)
NeNHI

com t = 1590 K/T.

e lonizagao por choque do HI:

Lion,HI = nenHIq(T)XH (A26)

onde ¢(T') é o coeficiente de ionizagao por choque e yg o potencial de ionizagao do

hidrogenio.
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e Recombinacao radiativa do HII: Neste caso foi utilizada a féormula cldssica de

interpolagao dada por Hummer & Seaton (1959).

e Excitacao por choque do OI (com elétrons):

L=1I+Ls (A.27)
onde
logio ( ) — _93.95+ 1.23t, + 0.5¢10 (A.28)
NeNor
€
logro ( ) — 21,05 + 1.2t + 1.2[maz(ts, 0)]° (A.29)
NeNor

eondet; =1—100 K/T ety =1—10* K/T

e Excitagao por choque do OI (com HI):

L
logro ( ) — 10.3t + 5 — 34.4 (A.30)
nginor
onde t =10 K/T.
e Excitacao por choque do OI1I:
L=1L+ Ly (A.31)
onde I
logio ( ! > = 7.9t —26.8 (A.32)
NeNOIT
© 0.5
L to|”
logw( 2 ) P Y (A.33)
NeNoII to

eonde t; =1 —2000 K/T ety =1—5x 10* K/T

e Excitagao por choque do C1I1I:

L
logio ( ; ) = —23.65 + 1.2[maz(t — 2), 0]f1->~0-2omaz(i=40) (A.34)

NeNorr

onde t = log1T [K].

e Excitagao por choque do CIII:

L
logio ( ! ) = —-20.8+ 3.9(t — 4) — 1.37(t — 4)2 (A.35)
NeNorrr

onde t = min(logiyT [K],5.4).
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e Resfriamento parametrizado do OII1:

L=1L+1L, (A.36)
onde
l L - 2
ogip | — | = —21.4— 3.5(t — 5.4) (A.37)
NeNyorrr
l Lo - 2
ogio | ——— | = —21.7— 0.7(t — 6.5) (A.38)
NeNyorIrr

e onde t = log1oT" [K] e nyorrr é a fragdo de OI11 ionizado.
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Apeéendice B

Ondas de choque

B.1 Descontinuidades em hidrodinamica

Uma das caracteristicas da hidrodinamica é a de admitir solugoes descontinuas, tais
que em certas superficies especiais, chamadas de descontinuidade, todas as quantidades
fisicas macroscopicas descontinuas. De um ponto de vista matematico, tais superficies
sao verdadeiros degraus sem nenhuma espessura, onde os limites das quantidades fisicas
no lado esquerdo da superfcie sao diferentes dos limites das mesmas quantidades fisicas
no lado direito. De um ponto de vista fisico, por outro lado, a descontinuidade possui
sempre uma certa espessura, mas o seu valor é desprezivel quando comparado com o
tamanho caracteristico do sistema. Por isso é razoavel, na maioria dos casos, estudar
uma descontinuidade fisica através de uma representacao matematica, onde os micros
eventos que acontecem dentro da propria descontinuidade nao sao levados em conta e
nao tém influéncia sobre a evolugao global do sistema. Existem dois tipos diferentes de
descontinuidades: o primeiro é chamado de descontinuidade tangencial, o segundo de
descontinuidade de choque. Uma descontinuidade tangencial forma-se quando dois flui-
dos coexistem um ao lado do outro sem que a superficie de separagao seja cruzada por
qualquer fluxo de massa. Este tipo de descontinuidade nao tem nenhum interesse fisico, é
instavel e conseqiientemente nao pode existir por um longo tempo. Uma descontinuidade
de choque forma-se, ao invés, quando dois fluidos com caracteristicas fisicas diferentes
co-existem um ao lado do outro e ocorre uma transferéncia de massa através da superficie
que os separa. As descontinuidades de choques (ou ondas de choque) tem uma grande
importancia em varios processos fisicos e astrofisicos, e formam-se com facilidade tanto
nas micros como nas macros escalas.

Em um sistema caracterizado por uma simetria plana (onde todas as grandezas fisicas
dependem de uma tnica coordenada) e estaciondrio (onde todas as grandezas fisicas nao
dependem explicitamente do tempo), as equagoes da hidrodinamica de conservagao de

massa, momento e energia de um fluxo tem a mesma validade também em presenca de
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uma descontinuidade. Isso significa que:
dJ
dx
onde J representa quaisquer um dos fluxos de massa, momento e energia, e onde a derivada

0 (B.1)

é calculada através da superficie matematica da descontinuidade. Se as quantidades no
lado esquerdo da descontinuidade sao indicadas com o niimero 1, e as quantidades do lado
direito sao indicadas com o nimero 2, a Eq. B1 pode ser re-escrita, para os trés fluxos

(na auséncia de campos magnéticos), como:

P1U1 = P23 (B2)

1 2 1 2
P1U1 (w + 5’01) = P2U3 (UJ + 51)2) (B?))
p1+ pro} = pa2 + pav; (B.4)

onde w = e+ p/p é a entalpia especifica, € é a energia interna do gés, p a sua pressao, v a
sua velocidade e p a sua densidade. Tais equagoes sao obtidas assumindo que a velocidade
é perpendicular a superficie de descontinuidade, e que a entalpia especifica é a mesma nos
dois lados da descontinuidade. As Eqs. B2, B3 e B4 sao chamadas equagoes de Rankine-
Hugoniot, e descrevem entao as condigoes de continuidade de um fluxo atravessado por
uma descontinuidade (ou onda) de choque.

B.2 Ondas de choque

Consideremos um sistema de referéncia onde a descontinuidade, ou onda de choque, esteja
em repouso, ou seja tenha uma velocidade v, = 0. Nesta situacao, é o gés que se mexe em
diregao a frente de choque (ou descontinuidade) com uma velocidade vy, uma densidade
p1, uma temperatura 77 e uma pressao p;. Evidentemente, na realidade, é a onda de
choque que se move no fluido ainda nao perturbado com uma certa velocidade, mas a
andlise das condicoes de Rankine-Hugoniot torna-se muito mais simples em um sistema
de referéncia onde v, = 0.

As equagoes de Rakine-Hugoniot permitem determinar as condigoes hidrodinamicas
do fluido apds o choque, uma vez que sao conhecidas as condigoes antes do choque. Para
tal, é necessario conhecer-se também a equacao de estado do fluido em exame. Para um

fluido ideal, onde ~ é a razao dos calores especificos, a equagao de estado é:

w=——=—" (B.5)



onde C, é a velocidade do som. Definindo-se o niimero de Mach, M, como a razao entre
a velocidade do gds nao perturbado, v;, e a velocidade do som, tal que M; = vy /Cy, as

equacoes B.2, B.3 e B.4 podem ser reescritas, apds alguma passagem algébrica, como:

== = B.6
pr vz (y—1)Mf+2 (B.6)

o oY+l y+1 ’
E _ [27M12 — (7 - 1)][(7 - 1)]\412 + 2] (B 8)

T (7 + 12013 |

Ja o material chocado terd um ntimero de Mach, Mj:
2+ (y—1)M?

M2 = B.

2yME - +1 (B.9)

As relagoes que acabamos de escrever podem ser reescritas para os casos onde My > 1,

e sao os chamados casos de choque forte, ou hipersonico. Teremos nesses casos:

p2_tn_yt1

= B.10
pr v oy —1 ( )
2y M? 20103
pr _ M. 2P0 (B.11)
pooy+1 7+1
T. —1 2y(y — 1 —1
i:L@:MMf; Ty=2 1 m? (B.12)
I v+1p (v+1)7 (y+1)?
v—1
M2 — B.13
1= (B.13)

onde m é a massa média das particulas que cruzam a onda de choque.

B.3 Interpretacao fisica das ondas de choque

As equagoes que acabamos de escrever mostram que mesmo em presenca de um choque
forte, o gds pode aumentar a prépria densidade somente de um fator 4 (para v = 5/3),
enquanto a temperatura pode alcancar valores muitos maiores, sendo diretamente pro-
porcional ao quadrado do nimero de Mach. Evidentemente, a energia responsavel por
este aquecimento é a energia cinética: por isso, a velocidade do gas apds o choque é muito
menor da velocidade do gas antes do choque. Podemos dizer entao que o choque trans-
forma a maior parte da energia cinética em energia interna. E necessario, porém, fazer-se

algumas consideragoes sobre os possiveis valores do numero de Mach. De fato, quando
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My = 1, temos que p; = pg, V1 = Uy € p; = pa, € nao ocorre nenhuma transformagao entre
os lados 1 e 2, pois na verdade nao ha uma descontinuidade (ou choque) nesse caso. Ja
quando M; < 1, as Egs. B.6, B.7 e B.8 nos dizem que v; < vy e T} > T5. Isso significa
que a energia interna do sistema teria sido transformada em energia cinética sem fazer
nenhum outro tipo de trabalho. O segundo principio da termodinamica nos diz porém
que isso é impossivel (ndo se pode transformar integralmente calor em trabalho), e por
isso podemos dizer que nao se pode ter uma onda de choque em presenca de movimentos
sub-sonicos. As ondas de choque sao entao sempre super-sonicas. Levando em conta a
Eq. B.9, e baseados no fato de que M; é sempre maior de 1, podemos também concluir
que o choque resulta ser super-sonico com respeito ao fluido nao perturbado, mas sera
sempre sub-sonico respeito ao fluido perturbado.

A formacao de uma onde de choque depende da nao linearidade das equacoes da
hidrodinamica e de muitas condi¢oes de contorno tipicas da situacao considerada. O
unico caso que pode ser tratado analiticamente é aquele onde a onda tem uma amplitude
nao infinitesimal, chamada ondas simples. Neste caso, a velocidade de propagacao da
onda é tanto maior quanto maior é a densidade, e os pontos préximos a crista da onda
mover-seao mais rapidamente do que os pontos proximos a base da onda. Neste caso, a
diferencga entre as duas velocidades nao € infinitesimal, sendo que a onda tem dimensoes
finitas e por isso, ao longo de um tempo finito, a crista ira alcancar a base, formando uma
superfcie de descontinuidade. Por isso, nao é importante ter condicoes iniciais especificas
para formar uma onda de choque: é necessario somente um meio fortemente perturbado,

tal que as proprias perturbacoes tenham amplitudes com uma dimensao nao infinitesimal.

B.4 Ondas de choque radiativas

Até agora consideramos apenas descontinuidades adiabaticas, ou seja, descontinuidades
onde as perdas radiativas nao sao levadas em conta. Na realidade porém, e ainda mais
em uma situacao de choque forte, depois de um certo tempo as perdas radiativas nao
podem mais ser desprezadas, e por isso é preciso tratar também este tipo de choques. Em
um choque fortemente radiativo, as perdas energéticas sao tao rapidas que podemos as-
sumir que 77 = T5, ou seja, o aumento de temperatura causado pelo choque é contrastado
por perdas radiativas bem rapidas que acontecem enquanto o material cruza a descon-
tinuidade. Sendo assim, em choques intensos é razoavel assumir que a energia cinética do
fluido seja muito maior que sua pressao, ou seja pyv? > p;. Inserindo esta condi¢ao em
Eq. B.4, resulta:

p2 ~ P10} — pav; (B.14)
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Utilizando as Egs. B.2, B.3, B.4 e o fato de que a velocidade do som é a mesma tanto no

pré-choque quanto no pés-choque, a Eq. B.14 pode ser reescrita como:

vy — vy + C2 =0

cujo solucao, para choques fortes, é:

U1 2C2 C2
~= 1= (1) =2
Sl i U

Em termos do nimero de Mach, resulta entao que:

ﬂ:Mf
V2
@:Mf
P1

(B.15)

(B.16)

(B.17)

(B.18)

ou seja, a taxa de compressao nao é mais limitada por 4, como no caso adiabético, mas

depende do numero de Mach do gas nao perturbado. De fato, para manter T' constante,

parte da energia interna é irradiada, favorecendo assim a compressao.

Retomando o

sistema de referéncia em repouso no fluido, utilizando a Eq. B.17 é facil verificar que

Vo ~ Ve

(B.19)

ou seja, o gas chocado tem aproximadamente a mesma velocidade e direcao da onda de

choque.
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Apeéendice C

Glossario dos simbolos

(: fator que aparece na funcao de resfriamento
Cj: velocidade do som (cm s™!)

¢s6: velocidade do som em unidades de 10° cm s™*

x: contraste de densidade, p,/p,

d.sssp: espessura da camada gerada ap3s o resfriamento do gas
0: fracao de gas do MIS depositado nas superficies dos RSNs
EA: eficiéncia de aquecimento pelas SNs

EFFE: eficiencia de formagcao estelar

Es;i: energia da SN em unidades de 10%! erg

Ey: energia da SN (erg)

€sn: taxa de injecao de energia das SNs

Egn: energia injetada pelas SNs

7: razao entre a massa das estrelas e a massa total de gas
F’)g: forca de gravidade da galaxia

TW: soma de todas as forgas de natureza nao hidrodinamica
fr+: fator de fragmentacao

hsn: espessura da frente de choque

hmaz: altura maxima do disco da Galédxia

H, 90 escala de altura em unidades de 100 pc

H.ss: escala de altura (pc)

I: integral para o calcilo da velocidade média dentro da nuvem
A(T): funcao de resfriamento

Arn: comprimento de onda da instabilidade K-H

Aq¢: comprimento de onda da instabilidade R-T

Aj: comprimento de onda de Jeans

L,: luminosidade em que RB(Heff) =C,
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Ljs: caminho maximo da nuvem

Lgsn: energia emitida pelo RSN

L, ypture: luminosidade minima necessaria para que a super-bolha fragmente-se
Lgy: luminosidade das SNs

Lsg: luminosidade das SNs em unidade de 10% erg

k;: numero de onda de Jeans

kin: namero de onda da instabilidade K-H

k,.: numero de onda da instabilidade R-T

M: ntmero de Mach

M 4: nimero de Mach em uma interacao adiabatica

Mpg: nimero de Mach em uma interacao radiativa

M,: massa total das nuvens de um ambiente de SB

Mgy massa injetada pelas SNs

M;: massa de Jeans

mj.a: massa de Jeans de uma nuvem chocada por um RSN adiabético (M)
myr: massa de Jeans de uma nuvem chocada por um RSN radiativo (M)
My: taxa de perda de massa por arraste

M, ¢: massa estelar de um aglomerado em unidades de 105 M,

M,: massa das estrelas em uma regiao SB

M, ,,: fracao de massa perdida pelas nuvens

M 4: massa total perdida pelas nuvens no tempo ¢

M,,,: massa varrida por uma super-bolha com velocidade rotacional v,
M,: massa varrida por uma super-bolha com velocidade rotacional nula
M5 stqr: massa das estrelas em unidades de 105 Mg,

Mo massa do halo

M,: massa de gas acumulada na super-bolha

m,,: massa de uma nuvem

myy: taxa de perda de massa das nuvens por fotoevaporacao

me: taxa de perda de massa das nuvens por evaporacao térmica

ny: densidade do halo de gds em volta da galdxia (cm™3)

ng: densidade do gés (cm™)

nsh: densidade da frente de choque (cm™3)

n,: densidade da nuvem (cm™?)

Nne: densidade da nuvem chocada (cm™)

Nyc a: densidade da nuvem chocada por um RSN em fase adiabética (cm™3)
Npc,r: densidade da nuvem chocada por um RSN em fase radiativa (cm™3)

Ny, 100 densidade da nuvem em unidades de 10 cm™3
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nrsy: densidade da superficie do RSN (cm™3)

N;: nimero total de fragmentos das nuvens

N,,: nimero de nuvens

N, .int: nimero de nuvens formadas pelas interagoes dos RSNs
Nsy: ntimero de SNs

Nioo: ntimero de SNs em unidades de 100

pr: pressao do halo de gés em volta da galaxia

Pos: pressao do MIS em unidades de 10*k

®,: potencial do halo de matéria escura

®: potencial total da galaxia

®,: potencial do bojo

®,: potencial das estrelas

(): parametro de porosidade

ro: raio minimo de um RSN (pc)

Tn.a: Taio de Jeans para uma nuvem chocada por um RSN adiabdtico (pc)
Tn.r: Taio de Jeans para uma nuvem chocada por um RSN radiativo (pc)
Rgg10: raio de uma NMG em unidades de 10 pc

R,y raio médio de um aglomerado estelar

R.: raio caracteristico do halo de matéria escura

Ry, raio maximo do halo de matéria escura

R}a10: raio do halo

R,: raio de Stromgren

Rp: velocidade da super-bolha

Rp: raio da super-bolha

Rpsn: raio do RSN (pc)

Rprsnso: raio do RSN em unidades de 50 pc

Rgp: raio do regiao de SB (pc)

R: taxa de explosao das SNs

pe: densidade central do halo de matéria escura (g cm™3)
pn: densidade da matéria escura (g cm™3)

py: densidade do gés (g cm™)

psh: densidade da frente de choque (g cm™3)

pn: densidade da nuvem (g cm™3)

pe: massa perdida pelas nuvens em unidade de volume
psn: injecao de massa pelas SNs em unidade de volume
S: fluxo de fétons (s71)

s: entropia
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o: velocidade de dispersao de um aglomerado estelar

0y: parametro de saturacao critico

0y: parametro de saturacao no processo de evaporagao térmica

Y. densidade superficial das estrelas

Y secao de choque da nuvem

tdmaz: tempo méximo de destrui¢ao da nuvem

tesssr: tempo de resfriamento dentro da frente de choque

tcc: tempo de resfriamento dentro da nuvem

tee,a: tempo de cruzamento de uma frente de choque adiabética
tee,r: tempo de cruzamento de uma frente de choque radiativa

terus: tempo necessario para a frente de choque cruzar a nuvem

ts: tempo de propagacao de uma onda sonora dentro de uma nuvem
teou: tempo caracteristico de collisao das nuvens

tey: tempo caracteristico de aumento de densidade por evaporacgao térmica
tqy: tempo caracteristico de aumento de densidade por arraste

tyy: tempo caracteristico de aumento de densidade por fotoevaporagao
tint—raq: tempo de interacao dos RSNs durante a fase radiativa
tint—sedov: tempo de interacao dos RSNs durante a fase adiabatica
tp: tempo de vida de uma estrela de 8 My

tsc: tempo necessario para uma frente de choque atravessar uma nuvem
t.: tempo de resfriamento

t.: tempo necessario para uma super-bolha alcancar uma altura h,
t4: tempo em unidades de 10* anos

t7: tempo em unidades de 107 anos

to: tempo de formacao de um RSN (anos)

trs: tempo de colapso gravitacional em auséncia de forgas resistivas
tersn: tempo de cruzamento de um RSN

Ty: temperatura do halo de gés em volta da galaxia (K)

T,: temperatura do gés (K)

Tsh: temperatura da frente de choque (K)

T,: temperatura da nuvem (K)

T, . temperatura da nuvem chocada (K)

T,: temperatura do MIS em unidades de 10* K

T30: tempo de explosao das SNs em unidades de 30 Myr

Tk _g: tempo caracterstico de crescimento das instabilidades K-H
Tr_r: tempo caracterstico de crescimento das instabilidades R-T

T.: tempo caracteristico para as estrelas atravessar um aglomerado estelar
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Tp: tempo caracteristico para que p, reduz-se de um fator 1/e

T tempo caracteristico de remocao do gas de um aglomerado estelar
Tsn: tempo durante o qual as SNs explodem

vsn: velocidade da onda de choque dentro da nuvem
ve: velocidade de escape das estrelas

vn6: velocidade das nuvens em unidades de 10% ¢cm s™*

Uy, 4: velocidade da frente de choque adiabdtica dentro da nuvem
vy, g velocidade da frente de choque radiativa dentro da nuvem
vrsn: velocidade do RSN

vs.rsn: velocidade da onda de choque dentro do RSN

v,: velocidade da nuvem

vy, velocidade normalizada da nuvem

U4 velocidade da nuvem em um tempo ¢

vg: componente tangencial da velocidade do gas

Uy velocidade média da frente de choque dentro da nuvem

Vsp: volume da regiao de SB (pc?)

&w: solugao morna

&y solugao quente

&: razdo entre po e psy
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Apeéendice D

Artigo publicado n° 1

e Evolution of the ISM of starburst galaxies: the SN heating efficiency (A&A, 2004)
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Apeéendice E

Artigo publicado n° 2

e Multidimensional hydrodynamical simulations of radiative cooling SNRs-clouds in-

teractions: an application to starburst environments (A&A, 2005)
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Apeéendice F

Artigo publicado n° 3

e ISM gas removal from starburst galaxies and the premature death of star clusters
(A&A, 2006)
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Apéndice G

Artigo publicado n® 4

e Star formation triggered by SN explosions: an application to the stellar association
of 3 Pictoris (MNRAS, 2006)
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